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O wyjatkowosci gwiazd neutronowych

Gwiazdy neutronowe sg, z wielu powodéw, obiektami ekstremalnymi. Ich narodzinom towarzy-
szy wybuch supernowej - gwiazdy o masie wiekszej od ok. 8 M, ktoérej zelazno-niklowe jadro
nie jest w stanie dostarczy¢ wystarczajacej ilosci energii w procesie termojadrowej fuzji, co
w efekcie powoduje utrate stabilnosci. Spadek zewnetrznych warstw zgniata materie jadra do
wyjatkowo wielkich gestosci, powodujac wzrost temperatury i kompresje pola magnetycznego:
nowopowstala gwiazda neutronowa rozgrzewa sie do ~ 10*2 K, i jest przez pewien czas nieprze-
zroczysta dla neutrin. Szacowane pola magnetyczne gwiazd neutronowych moga siega¢ nawet
10'® G - nie tylko znacznie wiecej od uzyskiwanych eksperymentalnie na Ziemi, ale réwniez
rekordowo duzo w poréwnaniu do innych obiektéw astrofizycznych.

Procesy chlodzenia (gléwnie emisja neu-
trin) szybko doprowadzaja materie do pod-
stawowego, skatalizowanego i zdegenerowa-
nego stanu, gdy temperatura spada poni-
zej temperatury Fermiego czastek tworzacych
wnetrze gwiazdy; w ,minimalnym modelu”
sg to hadrony: neutrony i protony, oraz lep-
tony: elektrony i miony, jednak przewiduje sie
obecno$¢ bardziej egzotycznych stanéw mate-
rii. Od tego momentu zasada Pauliego dzia-
tajaca w gazie tych czastek, oraz oddzialy-
wania silne miedzy nimi zapewniajg cisnienie
niezbedne do ustalenia réwnowagi z grawita-
cja. Po ochlodzeniu do ok. 10° K neutrony
Rysunek 1: Diagram fazowy dla oddziatywan silnych. i protony staja sie nadciekle, a protony do-

Gwiazdy neutronowe znajduja sie w obszarze malych datkowo nadprzewodzace. Globalne parame-

temperatur i duzych potencjaléw chemicznych, niedo- . e ~
stepnym dla eksperymentéw akceleratorowych (duze try powstalego obiektu to: promien R = 10

temperatury, male potencjaly chemiczne). lfma oraz masa M w przedziale 1 — 2 M.

Srednia gestos¢ jest wiec wieksza od gestosci
jader atomowych, puue = 2.6 x 10 g/cm?®, a zakres gestosci od powierzchni, ~ 10 g/cm?, po-
przez krystaliczng skorupe, az do centrum obejmuje 14 rzedéw wielkosci. Stosunek promienia
grawitacyjnego do promienia R, GM/Rc* ~ 0.2, sytuuje gwiazdy neutronowe wérdd obiek-
tow relatywistycznych, tuz obok czarnych dziur.! Wedlug obecnej wiedzy nie istnieja bardziej
zwarte obiekty materialne, ktérych wnetrza mozna by badaé.

W pewnym sensie gwiazdy neutronowe sg wiec gigantycznymi jadrami atomowymi ustabi-
lizowanymi przez potezna grawitacje, skladajacymi sie z materii w nowym stanie skupienia,
ktérej nie da sie odtworzyé w ziemskich eksperymentach (rys. 1). Detale ich struktury we-
wnetrznej, a w szczegblnosei sklad i charakter oddzialywan miedzy skiadnikami (réwnanie
stanu), najprawdopodobniej rézne od wspomnianego wyzej ,minimalnego opisu” materii, sg

Plazma kwarkowo-gluonowa

170 MeV

Temperatura

0 950'MeV Gwiazdy neutronowe
Barionowy potencjal chemiczny

1Dla czarnej dziury Schwarzschilda GM/Rc? = 0.5.
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W przewazajacej mierze nieznane. Réwnanie stanu ma jednoczesnie kluczowy wptyw na astro-
fizyczne parametry obserwowanych obiektéw. Stabilne rozwigzania réwnan réwnowagi hydro-
statycznej obiektu dla danego rownania stanu istnieja jedynie w przedziale mas, ograniczonym
zar6wno od dotu (masa minimalna Mpy,), jak i od géry (masa maksymalna Mpyax, przewi-
dziana przez ogdlng teorie wzglednosci, rys. 2). Wlasnosci te, polgczone z warunkami na inne
parametry gwiazd mogg by¢ wykorzystane do ograniczenia swobody w doborze parametréw
teorii oddziatywan silnych, tworzacych réwnanie stanu gestej materii - gwiazdy neutronowe
stuzg zatem jako narzedzie do testowania teorii silnie oddzialujacych czastek elementarnych,?
badania przejs$é¢ fazowych do egzotycznych form materii (,,uwolnionych” kwarkéw, czastek dziw-
nych, faz mieszanych, kondensatéw Bosego-Einsteina i innych), oraz zachowania sie materii w
ekstremalnych temperaturach i w obecnosci ogromnych pdl magnetycznych.

Wiekszos¢ informacji o gwiazdach neutro-
nowych posiadamy dzieki obserwacjom pul-

2.2 sar6w.> Wérdd ich réznych typéw znajduja
- sie pulsary milisekundowe, rozkrecane przez
_01'2 akrecje stare gwiazdy o stabym (10® G) polu,
§1:4 a takze magnetary, wolnorotujace obiekty o
LI polu nawet 10 G. Gléwnym zrédlem da-
1.0 nych sa obserwacje w réznych energiach pro-
0.8 mieniowania elektromagnetycznego: radiote-
0.6 NN ~J leskopowe (Arecibo, ATNF), rentgenowskie i
10 H I 1 ' v (np. teleskopy satelitarne Chandra, XMM i
Fermi).

. . Masy gwiazd neutronowych, mierzone kla-

Rysunek 2: Zalezno$¢ masa-promien dla statycznych . . . .
gwiazd, rozwigzan réwnania Tolmana-Oppenheimera- SYCZIyIl metodami astronomicznymi (funk'
Volkoffa. Réwnania stanu sa konsystentne z niedaw- cja mas w ukladzie podwdjnym) oraz przy
nym pomiarem masy gwiazdy PSR 1614-2230, 1.97 = wykorzystaniu efektéw ogdlnej teorii wzgled-
0.04 Mg; linie ciagle - mo.dele nukleonowe, linie przery- nosci, tj. parametréw post-Keplerowskich

wane - modele uwzgledniajace obecnosé hiperonéw (opis foi s . ;

réwnad w [4]). umozhwmmcych pomiar z niebywalta precy-
zja (Blandford & Teukolsky 1976), grupuja
sie w okolicy masy Chandrasekhara (ok. 1.4 Mg), z nielicznymi odstepstwami, z ktérych godny
uwagi jest niedawny pomiar masy pulsara PSR J1614-2230, 1.97 £+ 0.04 My (Demorest i in.,
2010). Okreslenie rozmiaréw gwiazd neutronowych sa mniej doktadne i oparte gtéwnie o szaco-
wanie swiecacej powierzchni gwiazdy. Inne parametry zwigzane z promieniem, np. moment bez-
w}adnosm (I < MR?) b@dz poczerwienienie grawitacyjne fotonéw emitowanych z powierzchni
(z~1/4/1 — 2GM/Rc?—1) moga wraz z postepem obserwacji dostarczy¢ alternatywnych osza-
cowan. 7Z punktu w1dzen1a teoretyka gwiazdy neutronowe pelnia wazna role w modelowaniu
btyskéw v, wybuchéw supernowych, powtarzalnych zZrédet migkkich promieniu 7y i anomalnych

2Nieuwzglednienie odpychajacych oddzialywan silnych prowadzi do otrzymania maksymalnej masy Mpyax o
0.7 Mg (Oppenheimer & Volkoff 1939).

3Pulsary to rotujace gwiazdy neutronowe z polem magnetycznym, ktére jest zZrédlem obserwowanego pulsu
(model ,latarni morskiej”). Odkryte w 1967 r., obecnie znanych ok. 2000.

3
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pulsaréw rentgenowskich, modelowaniu dyskéw akrecyjnych w uktadach podwéjnych oraz emi-
sji fal grawitacyjnych, i chociazby tylko dlatego sa fascynujacym tematem bada.

Doktorat

Astrofizyka gwiazd neutronowych stanowi niekonczace sie zrédto wyzwan w wielu dziedzi-
nach: teorii grawitacji, fizyki statystycznej i czastek, fizyki jadrowej i metodach obliczeniowych.
Gléwnym narzedziem pozwalajacym na tworzenie modeli gwiazd jest ogblna teoria wzgledno-
Sci, wspomagana przez metody numeryczne. Dekompozycja rownania Einsteina za pomocy
formalizmu 341 tj. rozktadu czasoprzestrzeni na hiperpowierzchnie statego czasu, i zapisa-
nie rownan w tréjwymiarowej przestrzeni z indukowang metryka dostarcza zestawu réwnan
rézniczkowych czastkowych (w przypadku stacjonarnym sa to réwnania eliptyczne.) Do roz-
wiazywania tego systemu wybratem, w odroznieniu od powszechniejszych metod skonczonych
réznic, metody spektralne.* Jest to klasa metod numerycznych, w ktérych interesujace nas
wielkosci (pola skalarne i wektorowe) zapisuje sie w postaci rozwinieé¢ szeregébw odpowiednio
dobranych wielomianéw ortogonalnych, a nastepnie korzysta z mozliwosci operowania w prze-
strzeni wspotczynnikéw rozwiniecia i przestrzeni fizycznej. Istotng cecha metod spektralnych
jest znikoma numeryczna dyssypacja oraz szybka zbiezno$¢ do doktadnego rozwigzania: dla
poréwnania, btad w metodach skonczonych réznic maleje zwykle jak 1/N?, gdzie N to liczba
punktoéw siatki, a p to rzad metody, metody spektralne daja natomiast, przy N liczbie wspot-
czynnikéw rozwiniecia, blad o exp (—N) (ang. evanescent error), co pozwala na osiggniecie
doktadnosci maszynowej przy niewielkim V.

Gléwnym tematem mojej pracy doktorskiej® byto modelowanie przej$é fazowych we wne-
trzach gwiazd, oraz przewidzenie ich wplywu na obserwacyjne parametry gwiazd. Przejscie
fazowe jest preferowane przez system z energetycznego punktu widzenia, gdy w wyniku tworzy
sie nowa formy materii o energii na czastke mniejszej od energii fazy poprzedniej. Z astro-
fizycznego punktu widzenia szczegdlnie interesujace sa przejscia fazowe pierwszego rodzaju,
zwiazane z wydzieleniem pewnej (zwykle niezaniedbywalnej) ilosci energii. Ich wystepowanie
w gwiazdach neutronowych moze by¢ zwiazane z widoczng zmiang struktury gwiazdy np.
Jtrzesieniami” powierzchni (ang. star-quakes) oraz blyskiem energetycznego promieniowania.
Projekty w tym duchu byly zwiazane z oszacowaniem zmian globalnych wielkosci zwigzanych
z gwiazda - promienia, momentu bezwladnosci, oraz catkowitej masy-energii - podczas poja-
wienia si¢ malego jadra nowej fazy (tzw. fazy mieszanej) [31, 33]°. Obliczenia wykonane dla
parametrycznych réwnan stanu’, a takze dla réwnain realistycznych mikroskopowo wskazuja na
praktyczng mozliwo$é obserwacji takich przejsé fazowych (przy zalozeniu, ze takowe rzeczywi-
Scie wystepuja w przyrodzie). Na przyklad, przejscie fazowe wytwarzajace jadro o promieniu 1

4Implementacja metod spektralnych za pomoca biblioteki do obliczenr w ogélnej teorii wzglednosci LORENE,
http://www.lorene.obspn.fr.

5Praca dostepna pod adresem http://users.camk.edu.pl/bejger/thesis.pdf

6Numeracja prac jest zgodna z pelna listg publikacji.

"Réwnah relatywistycznych politrop, o zaleznosci P o« ni pomiedzy ciénieniem P a liczbowsg gestoscia
czastek ny,.
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km jest zwigzane z emisjg 1044 erg energii; dla por6wnania energie emitowane przez powtarzalne
zrédla miekkiego promieniowania v siegaja 104® erg.
Przebudowa wnetrza rotujacej gwiazdy

BT T 09 T 7T 7] pod wplywem przejécia fazowego jest takze
1 o | MSt 1 zwigzana ze zmiang jej momentu bezwlad-
gmz— B io.ez— 1 mnodci i czestodci rotacji. Przez podobien-
i C 1 & f 1 stwo do znanego z fizyki jadrowej zjawiska
~ 08 a 4 = 0T 1 ,backbendingu”, czyli zmiany momentu bez-
o5 E ] e L .~ ] wladnosci zdeformowanego jadra przy zmie-

600 650 600 650 niajacej sie czestodci rotacji jadra®, zapro-
A ] & [z ponowano istnienie podobnego mechanizmu
dla gwiazd neutronowych (Glendenning, Pei

AN R I R B VARRE RARRE R
s E wa 1 = 1'2} \Un 1 & Weber 1997). Gwiazdowy ,backbending”
G 1 & i 1 Jjest wywolany przejSciem fazowym i prowa-
&.sF 4 & il - dzi do zmiany momentu bezwtadnosci, ktora
> [ 1 2 1 moze sprawié, ze zwalniajacy (tracacy mo-
o7 _ o _ T o8 S X rr'ler;t pedu) pulsar czasowo przyépiesza rot.zf—
R —— 00 600 00 cje,” a w ekstremalnym przypadku sprawic,

Q [Hz] Q [Hz) ze gwiazda straci stabilnosé¢ i zapadnie sie do
innej, bardziej zwartej konfiguracji (strzatka
Rysunek 3: Przykiad ,backbendingu” stabilnego (MSt) & lewym dolnym panelu rys. 3). Czgs¢ mo-
i niestabilnego (MUn), o czym $wiadczy minimum na jego doktoratu stanowita analiza i pierwsze
krzywej moment pedu-czestosé rotacji J(2) gwiazdy kompleksowe symulacje tego zjawiska w ogdl-
(moment bezwladnosci I nie jest dobrym wskaznikiem nej teorii wzglednosci, ktadgc szezegdlny na-
niestabilnosci.) . . . .
cisk na uzywanie poprawnych zmiennych przy
studiowaniu niestabilnosci (momentu pedu zamiast momentu bezwtadnosci). Warunkiem ist-
nienia ,backbendingu”jest dostatecznie duze ,zmiekczenie”!? réwnania stanu pod wplywem
przejscia fazowego [29, 36]. Teoretycznie, moze ono wystapi¢ w realistycznych réwnaniach
stanu, a obserwacja!! ,backbendingu” dla danej czestoéci moze stanowié ciekawe zrédlo in-
formacji o réwnaniu stanu. W podobny sposéb mozna réwniez zbadaé¢ ewolucje rotacji gwiazdy
akreujacej podczas przejécia fazowego materie z cienkiego dysku w ukladzie podwéjnym ([32];
efekt ,backbendingu” jest w tym przypadku wyraZnie zmniejszony).
Kolejnym tematem mojej pracy byly hydrodynamiczne symulacje ostatnich stabilnych or-

8Czestosé rotacji jadra definiuje sie jako w = dE/dJ, gdzie E jest energia wzbudzenia stanu rotacyjnego, a
J momentem pedu jadra.

9Podobnie do wykonujacego piruet tancerza na lodzie, ktéry przyciagajac do ciala rece - zmniejszajac swoj
moment bezwladno$ci - zaczyna obracaé sig szybciej.

10Zmiekczeniem okresla sig ostabienie zaleznosci ci$nienie-gestosé; we wzorze P o nl oznacza to zmniejszenie
wykladnika I'. W szczegdlnosci, przejscia fazowe sa zwiazane ze zmigkczeniem réwnania stanu, poniewaz nowa
faza/nowy rodzaj czastek pojawiajac sie z zerowg energia kinetyczna nie kontrybuuje do ci$nienia w okolicy
gestosci przejscia.

1 Na przyklad poprzez obserwacje zmian indeksu n hamowania pulsara, ktéry definiowany jest nastepujaco:
Q xx —Q", gdzie Q to czestosé kolowa rotacji. Dla rotujacego dipola magnetycznego n = 3.
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bit relatywistycznych uktadéw podwéjnych gwiazd neutronowych (tréjwymiarowe symulacje
w konforemnie pltaskim przyblizeniu ogélnej teorii wzglednosci). Emisja fal grawitacyjnych w
takich ciasnych uktadach prowadzi do zmniejszenia odlegtosci miedzy sktadnikami, oraz zwiek-
szenia czestosci orbitalne;j.

Dla duzych separacji uktad taki

-0.026 17 2673 prr : s
E - mozna traktowa¢ jak pare mas
N - E punktowych, jednak efekty hydro-
i 3 3 dynamiczne tj. plywowe odksztal-
BT N cenie gwiazd sg istotne dla ostat-
| 2669 Bl ‘afo‘ . nich stabilnych orbit uktadu. Sta-
-0.03 - bilna ewolucja konczy sie przy cze-
I W L stodci orbitalnej, ktéra zalezy od
9 o = réwnania stanu gwiazd (rys. 4). Jest
- 2665\ E to wiec potencjalnie metoda ba-
Lﬂ% 2'664§_ N E dania gestej materii poprzez ana-
BOESE L 1 . N3 lize emitowanych fal grawitacyjnych
~0-035 ] 000 e (kolejnym stadium ewolucji jest zle-
1 — - wanie sie gwiazd w jeden, niesta-
s E bilny dynamicznie obiekt, ktory za-
| 2662 3 padajac sie tworzy szybkorotujaca
2661 E czarng dziure.) Czestosé fal - po-
N PR TPE. TEPR . | SR I ] dwdjna czestodé¢ orbitalna - zalezy
600 800 1000 1200 1200

silnie od zwartosci M/R gwiazdy,
Qg [Hz] ktoéra z kolei jest funkcjonatem réw-
nania stanu. Hydrodynamiczne sy-

Rysunek 4: Energia Eyinq emitowana w falach grawitacyjnych jako mulacje OStatmeJ_ St.a’bﬂnej orbity,
funkcja czestosei fal dla trzech réwnan stanu, o zwickszajacej sie wykonane przy uzyciu metod spek-
od géry do dotu ,migkkosci”. Efekty hydrodynamiczne sa widoczne tralnych w ogdlnej teorii wzgledno-

jako odejscie od ciaglej linii, przedstawiajacej przewidywanie roz- §ci byty pierwszymi dla gwiazd z re-
:{:)u(gc post-Newtonowskich (linia kropkowana - limit newtonow- alist-yczr/lyclr% liéwnaﬁ stanu [34]; sta-

nowia réwniez dane poczatkowe dla
modelu dynamicznego zlewania sie gwiazd.

W trakcie studiéw doktoranckich pracowatem réwniez nad innymi projektami: dotyczyty
one m.in. oszacowania parametréw pulsara w mglawicy Kraba, momentéw bezwladnosci réz-
nego typu gwiazd zwartych, oraz symulacji krzywych chtodzenia gwiazd neutronowych poprzez
emisje neutrin z nadciekltego wnetrza.
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Projekty po doktoracie

Opis prac wchodzgcych w sktad osiggniecia naukowego

Zgromadzony w trakcie pisania doktoratu zbiér metod i kodéw numerycznych stuzgcych do
otrzymywania wiarygodnych makro- i mikroskopowych informacji o zwartych relatywistycznych
gwiazdach i gestej materii wykorzystalem do produkeji przewidywan teoretycznych, interpre-
tacji i poréwnania z wynikami réznorodnych obserwacji astrofizycznych. Streszczone ponizej
prace [4, 16, 19, 28, 30] prezentuja rézne aspekty badawcze wynikajace z mozliwosci doktad-
nych symulacji struktury i obliczania parametréw gwiazd neutronowych oraz ich otoczenia w
ogblnej teorii wzglednosci. Czesé wynikéw jest weryfikowalna przez przyszie obserwacje, a inne
zostaly stworzone z mysla o zbudowaniu nowych narzedzi teoretycznych.

*

Jedynym dotychczas znanym ,po-

5 — T dwéjnym pulsarem” - relatywistycznym
| 25 uktadem podwéjnym, w ktérym oba
o Y
L B sktadniki sa widoczne jako pulsary - jest
1.8
i R3 oft | odkryty w 2003 r. PSR J0737-3039. Jest
22 , o . . 5,79 "
L8k L™ R0 | to réowniez najbardziej relatywistyczny
. " (najciasniejszy) znany nam uktad: okres
_ = & ¥ b . . .
: ol® 17 orbitalny wynosi 2.4h, a precesja pe-
E 1.4 %16 12, 013 | )
& N riastronu prawie 17°/rok! Pulsar A ma
) [ 1 DBDRS 14 CLES T .
-3 o 2 * 0 5 mEis i6 BENLED okres obrotu 0.0227 s, natomiast pulsar
~—i = o, — . . .
= i 5 4 BB 1% GNEG B 2.77 s (ich masy to, odpowiednio, 1.338
‘ o 5 WFF3 18 GNH1 ] & 3 3
1 , A oraz 1.249 Myg). Plaszczyzna orbity jest
° e widoczna pod katem 88.7°; wedlug osza-
r 9 SM 22 BGN2H1| N 1 1 ~
N> O M2 (1o S 5 e cowan obserwacje uktadu w ciggu ~ 10
L5 - [y ssows || lat umozliwig zmierzenie sprzezenia spin-
r i 13 WGW2C 1 orbita dla pulsara A (Lattimer & Schutz
0.6 L | 1 | I | 1 ! | 1 | 1 | 1 | 1 | 1 2 2 _
12 14 16 18 2 22 24 26 28 3 32 2005). ]?’f?kt J?St funkejg momen’cu bez
M., [M,] wladnosci gwiazdy, a wiec parametru

zwigzanego bezposrednio z réwnaniem

stanu gestej materii (btad wartosci mo-

Rysunek 5: Ograniczenia na réwnanie stanu przy pomocy mentu bezwladnodei zwiazany z pomia-
przewidywanego pomiaru momentu bezwladnosci pulsara - ok 10(7) P [30] : .
J0737-3039A, oraz dostatecznie wysokiej masy maksymalnej rem.: ox. 0). TTaca : zaw1era, plze’
innej gwiazdy, np. pulsara PSR J1614-2230. glad reprezentatywnych wowczas rownan

stanu, i wyniki obliczen momentéw bez-
wladnosci dla gwiazd o masach pulsaréw A i B (rys. 5). Dodatkowym ograniczeniem na réwna-
nie stanu byta w czasie publikacji pracy masa pulsara PSR J0751+1807, 2M, (odkrycie zostato
pézniej odwotane z powodu btedu pomiarowego). Szczesliwym przypadkiem, pionowe linie na
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rys. 5 odpowiadaja zmierzonym dokladnie, przy pomocy efektéw relatywistycznych, masom
dwoéch innych pulsaréw: PSR J1903+0327, 1.67+0.01 M, oraz PSR J1614-2230, 1.97+0.04 M.
Wartosci na osi poziomej odpowiadaja masom maksymalnym gwiazd o danym réwnaniu stanu;
obecnie akceptowane réwnania znajduja sie na prawo od 2M.

Niektére gwiazdy neutronowe, akreujace materie z malomasywnego towarzysza sg przejécio-
wymi zrédlami energetycznego promieniowania rentgenowskiego (ang. X-ray bursters). Akre-
owany material (wodér i/lub hel) jest detonowany w termojadrowych wybuchach na (lub tuz
pod) pod powierzchnig gwiazdy. Dla niektérych zrédet obserwuje sie czasem oscylacje w zani-
kajacym ,ogonie” promieniowania wybuchu. Oscylacje te interpretuje sie jako przejaw rotacji
gwiazdy; dla obiektéw, dla ktérych mozna wykonaé pomiar, czestosci te zwykle odpowiadajag
czestosci rotacji mierzonej pomiedzy wybuchami. Obserwacja oscylacji w trakcie wybuchu jest
zatem jedng z proponowanych metod okreslenia czestosci rotacji gwiazdy. Dla obiektu XTE
J1739-285 zaobserwowano znaczaca statystycznie czesto$é 1122 Hz w najjasniejszym z bada-
nych wybuchéw (Kaaret i in. 2007; istotno$é na poziomie 4o - istnieja kontrowersje co do
prawdziwosci tego sygnatu, réwniez z powodu braku nowych danych obserwacyjnych). Cze-
stos¢ rotacji powyzej 1000 Hz ma fundamentalny wplyw na strukture gwiazdy neutronowe;:
praca [28] odtwarza strukture rotujacych z czestosciag 1122 Hz gwiazd neutronowych i kwarko-
wych dla przegladowego zbioru réwnan stanu. Zakres parametréw, np. dozwolony przez teorie
gestej materii zakres mas i promieni dla tego obiektu zostaly otrzymane przy pomocy doklad-
nych metod numerycznych i przy uzyciu ogélnej teorii wzglednosci, a nie czesto stosowanego
przyblizenia powolnej rotacji (Hartle 1967), lub nawet empirycznych oszacowai.

Dwie kolejne prace [16, 19] sg zwia-

ULV e B L L L L L zane z procesem akrecji materii z cien-
kiego dysku wokdt gwiazdy neutronowe;.

1500 = B Akrecja z dysku jest waznym elemen-
- 1 tem tzw. ,recyclingu”, czyli rozkrecania
&,1000 1= E pulsaréw do milisekundowych okreséw.
- W ogblnoéci, struktura szybkorotujacej
el 1 (GM/RS)V2 gwiazdy (o czestosci wiekszej od 500
o:' T T .27. i d Hz) powinna by¢ opisywana przy uzy-

12 13 14 15 16 ciu ogoélnej teorii wzglednosci; to samo

Req [km] tyczy sie czasoprzestrzeni generowanej

przez gwiazde - dla duzych czestosci ro-

tacji uproszczone opisy traca skutecz-

Rysunek 6: Maksymalna czgstos¢ sztywnej rotacji frot pod¢ przewidywania polozenia marginal-
gwiazdy neutronowej jest z duza dokladno$cia réwna new-

tonowskiej czestosci orbitalnej czastki prébnej na orbicie o nie stabilne] Ol‘bltym dla CZ‘QStel? dysku.
promieniu Req wokol punktowej masy M ([19]). Jest to istotny defekt, poniewaz zakla-

damy, ze dla zaniedbywalnie matego pola
magnetycznego gwiazdy moment pedu przekazywany jest z tej wtasnie orbity. Ewolucja czasowa
ukladu gwiazda z polem magnetycznym—dysk wymaga réwniez doktadnego, a jednoczesnie nie-
obciazajacego obliczeniowo sposobu na otrzymanie momentu pedu czgstki materii dysku spada-

12Tstnienie marginalnie stabilnej orbity dla czastek jest w tym przypadku efektem ogdlnej teorii wzglednosci.
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jacej na gwiazde. W pracy [19] zaproponowalem i przetestowalem przyblizenia dla orbitalnego
momentu pedu oraz energii czastki. Wzory nie wymagaja obliczania zmieniajacej sie, bo za-
leznej od masy i czestosci rotacji nieanalitycznej czasoprzestrzeni na zewnatrz gwiazdy, ani tez
znajomosci momentu kwadrupolowego gwiazdy. Przestudiowalem takze zaleznos¢ maksymal-
nej czestosei rotacji gwiazdy od jej masy M i promienia réwnikowego R.q; z duzg doktadnoscia
wynosi ona 1/27,/GM/R3 , czyli zaskakujaco podobnie do czgstosci orbitalnej czastki probnej
w odleglodci Req od centrum sferycznie symetrycznej gwiazdy w mechanice newtonowskiej.

Praca [16] poswiecona jest zagadnieniu zmiany parametréw centralnych gwiazdy neutro-
nowej w trakcie akrecji. Jako, ze akrecji towarzyszy przyrost masy gwiazdy, akreujace obiekty
uwaza sie za doskonale miejsca do obserwacji przej$é fazowych w gestej materii (nastepowa-
lyby one z powodu wzrostu gestosci centralnej). Obliczenia ,recyclingu” przy pomocy akrecji
dyskowej wskazuja jednak na zupelnie inna ewolucje gestosci centralnej: przekazany gwiezdzie
orbitalny moment pedu czastek, czyli wzrost sity od$rodkowej w wiekszosci przypadkéw spra-
wia, ze gestosé¢ centralna maleje zamiast rosnaé. Dzieje sie tak wtedy, gdy pole magnetyczne
gwiazdy mozna zaniedbaé tzn. gdy nie oddzialuje ono z dyskiem, a moment pedu jest zawsze
przekazywany z orbity marginalnie stabilnej (przyblizenie powszechnie stosowane w literatu-
rze).

Uwzglednienie pola magnetycznego (od-
dzialywania pola z dyskiem) sprawia nato-
miast, ze gestos¢ w centrum gwiazdy rosnie
z akrecjg. Obliczenia przeprowadzone w [16]
dowodza zatem, ze uwzglednienie wplywu
pola magnetycznego na dysk ma istotny
wplyw na ewolucje wnetrza gwiazdy i prze-
widywanie efektéw ewentualnych przejsé fa-
zowych. Praca ta pokazuje takze, ze przy-
blizenie [19] stosuje si¢ z dobra doktadno-
scia do wyznaczania wewnetrznej krawedzi

o w0 Wm mo w0 dysku (rys. 7) w przypadku akrecji w uzy-
Spin frequency f [Hz] wanym takze w [16] modelu interakeji pola

z dyskiem (Kluzniak & Rappaport 2007).

Rysunek 7: Réznica (w km) pomiedzy dokladnie obli- Wyniki z [19] zostaly zastosowane w mode-
czonym promieniem marginalnie stabilnej orbity wokét lowaniu ewolucji milisekundowych pulsaréw

rotujacej gwiazdy neutronowej, a przyblizeniem z [19]. PSR J1903+0327, PSR J1614-2230 oraz PSR
JO751+1807 ([17, 41]).

Obserwacja pulsara o duzej masie (PSR J1614-2230, 1.97 4 0.04 Mg, Demorest i in., 2010)
jest pierwszym powaznym ograniczeniem na egzotyczne sktadniki gestej materii. Pojawienie sie
nowej fazy przy gestosci kilkukrotnie wiekszej od pnuc ,zmiekcza” réwnanie stanu, co w efekcie
sprawia, ze masa maksymalna M,,,, gwiazdy o takim réwnaniu stanu maleje w poréwnaniu do
Mpmax gwiazdy bez nowej fazy. Problem ten szczegélnie dotyczy pojawiania sie w gestej materii
hiperonéw, bariondéw o niezerowej dziwnosci - dla wielu réwnan M., < 2M,. Wydaje sie
zatem, ze wedtug dostepnych nam teorii jedynym sposobem, by hiperony istniaty w gestej ma-
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terii jest ich pojawienie si¢ w odpowiednio ,sztywnym” réwnaniu stanu (sztywno$¢” réwnania
oznacza, ze promien gwiazdy jest wiekszy, niz w przypadku réwnania ,miekkiego”, rys. 2). W
pracy [4] opisuje ten istotny i aktualny problem. Analizuje nastepnie parametry gwiazd z, i
bez hiperonowego stopnia swobody, wyznaczajac ograniczenia na ich masy, promienie, mo-
menty bezwladnosci oraz poczerwienienia grawitacyjne fotonéw emitowanych z powierzchni w
poszukiwaniu podobienstw i réznic, ktérych mozna uzyé do obserwacyjnego wyznaczenia réw-
nania stanu. Obliczenia przeprowadzone dla rotujacych gwiazd w ogélnej teorii wzglednodci
wykorzystuje takze do symulacji akrecji gwiazd, podobnie do [16], tempo ,rozkrecania” zalezy
bowiem m.in. od momentu bezwladnosci (duzy moment bezwladnosdci oznacza wigksza trud-
nos¢ w osiggnigciu danej czestodci przy ustalonym przekazie momentu pedu). Jednoczesnie,
nie wykryto dotychczas pulsaréw o czestosci rotacji wiekszej niz 716 Hz (Hessels i in., 2006),
chociaz budowa gwiazd neutronowych pozwala na czestosci wielokrotnie wyzsze. Dostatecznie
duza ,sztywno$¢” réwnania stanu jest zatem, obok emisji fal grawitacyjnych i argumentéw
ewolucyjnych (niedostatecznie duzo czasu/materii spadajacej z towarzysza), alternatywnym
wytlumaczeniem obserwowanych czestosci rotacji.

Krotkr opis pozostatych projektow

W trakcie stazu podoktorskiego zajmowatem sie réwniez fizykq czarnych dziur: badaniem efek-
tow kolizji czastek blisko horyzontu rotujacej czarnej dziury (kolizyjny process Penrose’a, zwia-
zany z emisjg energetycznych czastek w ergosferze, [7]) oraz rozwojem biblioteki LORENE, im-
plementujac nowy formalizm i ulepszajac metody numeryczne pozwalajace na symulowanie
ostatnich orbit ukltadéw podwdjnych gwiazd z przejSciami fazowymi,'3 a takze teoretycznymi
zagadnieniami oddzialywania materii gwiazdy z polem magnetycznym, w ktérych magnetohy-
drodynamiczne réwnania ewolucji mozna rozwiazaé przy uzyciu metod spektralnych. Ostatnie
zagadnienie dotyczy torsyjnych oscylacji gwiazdy, we wnetrzu ktérej znajduje sie poczatkowo
poloidalne pole magnetyczne. Przekazywana w trakcie oscylacji energia kinetyczna wzmacnia
sktadows toroidalng w procesie tzw. dynama. W przypadku, gdy wnetrze gwiazdy sklada sie z
materii o matej lepkosci (materii kwarkowej) oscylacje trwajg na tyle dtugo (=~ 1000 s), ze mo-
del oscylujacej namagnetyzowanej gwiazdy mozna wykorzysta¢ do opisu ,centralnego silnika”
dtugiego blysku v (nieparzyste wzgledem réwnika oscylacje przesuwaja i otwierajg linie pola
magnetycznego, a wymagana energia ~ 10°! erg jest w tym czasie emitowana w strumieniu
Poyntinga [22, 25]).

Inne badania dotyczyly szczegbélowego obliczania iloSci energii emitowanej w trakcie przej-
Scia fazowego w rotujacej gwiezdzie. Okazuje sie, ze nawet przy bardzo duzej czestosci ro-
tacji energia wydzielona w trakcie przejscia fazowego zalezy bardzo stabo od momentu pedu
gwiazdy, co zostalo sprawdzone przy pomocy sprawdzonych kodéw numerycznych - oznacza to,
ze szacowanie ilosci emitowanej energii mozna przeprowadzi¢ za pomocg analizy parametrow
statycznych konfiguracji (rozwigzai réwnania Tolmana-Oppenheimera-Volkoffa, [24]). W przy-
padku przejécia fazowego destabilizujacego rotujaca gwiazde, ktéra traci moment pedu poprzez
np. promieniowanie dipolowe mozna spodziewa¢ sie¢ dynamicznej ewolucji i emisji fal grawita-

13http://www.lorene.obspm.fr/Refguide/classBinary_xcts.html
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cyjnych. Dla przykladu, konfiguracja znajdujaca si¢ w minimum krzywej na lewym dolnym
panelu rys. 3 nie jest w stanie dalej zmniejsza¢ momentu pedu, i zapada sie do innej stabilnej
konfiguracji wskazanej strzatka.

Przeprowadzone symulacje'* ewolucji czasowej
takiego zjawiska umozliwity przestudiowanie jego
szczegblow oraz oszacowanie ilosci fal grawitacyj-
nych: jesli destabilizujace gwiazde przejscia fazowe
zdarzaja si¢ dostatecznie czesto w populacji pul-
sarow w naszej Galaktyce, zostana wykryte przez
detektory fal grawitacyjnych ([21]).

W celu lepszego poznania nowych metod obser-
wacyjnych i obliczeniowych, od 2011 r. zajmuje sie
takze projektowaniem algorytméw, analizg danych
i wielkoskalowymi obliczeniami w dziedzinie wy-
krywania fal grawitacyjnych we wspotpracy Virgo
Scientific Collaboration. Zespdt Virgo sktada sie
z naukowcow z Francji, Wtoch, Wegier, Holandii
i Polski (konsorcjum POLGRAW), i zajmuje sie
budowsa oraz analiza danych europejskiego inter-

o _ ferometru fal grawitacyjnych Virgo, potozonego w
Hysunek 8 Schemnt nissiowosymettyeane] Cascinie k. Pizy. Jako czesé LIGO-Virgo Collabo-
gwiazdy neutronowej o osi rotacji niepokrywaja- ) o ;
cej sie z osiami tensora momentu bezwladnosci ration, wraz z amerykanskimi detektorami LIGO,
(kolorem zaznaczono sferyczne nadciekle jadro Hanford i Livingston, ViI‘gO jest obecnie przebudo—
gwiazdy). wywane po zakonczonym pierwszym etapie pracy
(ang. Initial Era). W drugim etapie zbierania danych (ang. Advanced Era of Detectors), ktéra
rozpocznie sie, wedlug planéw, w 2015 1. czutosé detektoréw zostanie poprawiona 10-krotnie,
co przektada sie na 10-krotnie wickszy zasieg instrumentéw'® - w idealnym przypadku nawet
200 Mpec (10 razy dalej niz gromada galaktyk w Pannie). Wérdd obiecujacych z punktu wi-
dzenia sygnatu obiektéw astronomicznych sa uktady podwdjne gwiazd neutronowych, uktady
gwiazda neutronowa-czarna dziura, dwie czarne dziury, a takze nieosiowosymetryczne rotu-
jace gwiazdy neutronowe, ktérych odksztatcona skorupa jest przyczyna zmiennego w czasie
momentu kwadrupolowego (rys. 8, [23]); rejestracja fali grawitacyjnej wystanej przez rotu-
jaca gwiazde neutronowa bedzie nowym, niezaleznym od innych Zrédtem informacji o wnetrzu
gwiazdy oraz strukturze skorupy. Obecnie pracuje nad zestawem efektywnych algorytmoéw,
stuzacych do poszukiwania periodycznego sygnatu fal grawitacyjnych o nieznanej czestosci, jej
pochodnych, oraz nieznanym polozeniu na niebie (przeglad calego nieba w szerokim zakresie
czestosci jest zadaniem wymagajacym mocy obliczeniowych gridu, np. PLGridu). Inne projekty
dotycza poszukiwania/wyznaczania gérnych ograniczenia na emisje fal ze znanych Zrédet (np.

14Obliczenia w ogdlnej teorii wzglednosci przy pomocy hybrydowego (metody spektralne + high resolution
shock capturing methods) kodu CoCoNuT, http://http://www.mpa-garching.mpg.de/hydro/COCONUT

15W odréznieniu od promieniowania elektromagnetycznego, detektory fal grawitacyjnych nie mierza energii,
a amplitude fali, ktéra maleje jak 1/r, gdzie r to odlegtosé do zrédia.
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pulsar w mglawicy Kraba i Zagla), oraz analiza teoretyczna modeli emisji.
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