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I. WSTEP

Gwiazdy neutronowe (GN) sa jednymi z najbardziej fascynujacych laboratoriow jadrowych we Wszechswiecie.
Gestos¢ materii we wnetrzach tych zwartych obiektow (wazacych okolo poltora masy Storica i majacych roz-
miary okoto 20 km) moze przekraczac o rzad wielkosei gestosé jader atomowych, co umozliwia bezposredni dostep
do stanu materii o najwiekszych gestogciach i najnizszych temperaturach. Temperatury GN sg duzo nizsze od
temperatury Fermiego skladnikéw materii gwiazdy co oznacza, ze jej wnetrze wypelnia wielkoskalowa nadcie-
ka materia. Badanie GN jest idealnym dopelnieniem eksperymentow prowadzonych w warunkach ziemskich i
pozwala na prébkowanie zupelnie innych aspektow oddzialywan silnych, niz w ziemskich warunkach (wysokiej
temperatury i malych gestosci).

Niedawne bezposrednie detekcje fal grawitacjynych (FG) przez Advanced LIGO [1] otworzyly zupelnie nowe
okno obserwacyjne umozliwiajac nowe badania GN. FG sa przewidywaniem ogolnej teorii wzglednosci Einsteina:
sa falami czasoprzestrzeni tworzonymi w gwaltownych astrofizycznych zjawiskach (np. laczeniu sie ukladow
podwojnych czarnych dziur, gwiazd neutronowych lub wybuchach supernowych), propagujacymi sie z predkoscia
$wiatla i oddzialujacymi slabo z materia, przez co zawieraja niezaburzong informacje na temat zrodla, z ktorego
zostaly wyemitowane.

GN sa uznawane za doskonale zrodla FG [2]. Uklady podwojne zawierajace GN sa jednym z glownych typow
srodel w pagmie czutosci detektorow Advanced LIGO, a niedawna detekcja fal z ostatnich chwil zycia ukladu
podwojnego GN, w polgczeniu z obserwacja emisji elektromagnetycznej, zmienia juz teraz nasze zrozumienie
ewolucji uktadow podwoéinych i nukleosyntezy we Wszechswiecie [3, 4]. Sygnal FG jest, podobnie jak w przy-
padlu ukladu podwdéjnego czarnych dziur, opisywany przez charakterystycznych ,éwierk” (sygnal o rosnacej
czestotliwodei i amplitudzie przed zderzeniem sie skadnikow), jednak w przypadku GN zawiera on dodatkowo
sygnature zwiazang ze struktura gwiazd, ich wzajemnym plywowym znieksztalceniem; analiza tej sygnatury
prowadzi do uzyskania ograniczen na réwnanie stanu materii gestej wnetrz gwiazd [3]. Ponadto oczekuje sie,
ze GN emituja ciggle promieniowanie FG, zwiazane z nieosiowosymetryczng deformacjg ich ksztaltu (,gorami”)
badz niestabilnymi modami oscylacji [5], o czym traktuje w szczegotach ten autoreferat. GN mogg takze kontry-
buowaé do stochastycznego tta FG, emitowaé krotkotrwate blyski FG, nie tylko podczas narodzin w wybuchach
supernowych, ale takze w koincydencji z gliczami pulsaréw i flarami magnetarow [2].

Sygnaly o ktérych mowa sg bardzo stabe, 1 by odnalezé je w zaszumionych danych produkowanych przez de-
tektory konieczne sg dobrze okreslone wzorce sygnahu. Niezbednym jest zrozumienie, ktore cechy struktury GN
maja najwieksze znaczenie dla danego typu sygnatu by odpowiednio szczegotowo modelowaé mechanizmy emisji
FG

Podczas studiow doktoranckich i stazy podoktorskich zapoczatkowalem wiele technik niezbednych do modelo-
wania wielokomponentowego wnetrza GN 1 powiazanej z tym emisji FG. W nastepnej czesci autoreferatu opisze
pokrotee prace doktorska, po czym przedyskutuje swoj wklad do astronomii FG, ktore opracowalem w okresie
stazy podoktorskich, w szczegolnodci prace przedstawione w dziele habilitacyjnym [P1-P5].

II. PODSUMOWANIE PRACY DOKTORSKIEJ

Moja praca, zrealizowana w Uniwersytecie w Southampton pod kierunkiem prof. Nilsa Anderssona, skupiata sie
na badaniu emisji FG ze zdeformowanych rotujacych GN. Jeden z glownych mechanizméw emisji, ktory moze
by¢ przyczyna FG jest deformacja gwiazdy (,gora”, odstepstwo od niesferycznosci), prowadzaca do obecnosci
zmiennego w czasie momentu kwadrupolowego podczas rotacji gwiazdy. W szczegolnosci oszacowalem maksy-
malny rozmiar géry, ktory moze byé podtrzymany przez napiecia elastyczne w skorupie akreujacej GN [6], lub
w jadrze gwiazdy dzigki obecnodci kondensatu kwarkowego [7], oraz oszacowatem efekt pola magnetycznego na
rozmiar kwadrupolowej deformacji gwiazdy [8]. Obliczenia wskazuja, ze gory w skorupie i jadrze GN mogg by¢
dostatecznie duze by mogly byé wykryte przez Advanced LIGO w jednej z przysztych kampanii obserwacyjnych,
i stanowig dobry cel obserwacyjny dla detektoréw trzeciej generacji (Einstein Telescope). Ponadto mechanizmy
te moga byé¢ dostatecznie silne, by okreslaé czestosé rotacji GN w uktadach akreujacych materie (Low Mass
X-ray Binaries).

Uwaza sie, ze brak pulsaréw rotujacych z czestosciami ponad 1 kHz (mozliwymi 7z punktu widzenia struktury
gwiazdy z realistycznym réwnaniem stanu) jest przejawem istnienia momentu sily zwiazanego z FG, ktorego
7zrodlem sg gory lub niestabilne mody, uniemozliwiajace gwiezdzie osiggniecie duzych czestosci rotacji. Z fizycz-
nego punktu widzenia, gére tworzg asymetrie zaakreowanej materii i skladu skorupy. Podczas gdy zaakreowany



material jest wtlaczany gleboko w skorupe, pierwotne asymetrie narastaja prowadzac do niesymetrycznego
nagrzewania sie skorupy w procesie reakeji pyknojadrowych, i termicznych oraz deformacji kwadrupolowych
zwigzanych ze skladem materii [9]. Zaakreowany material zageszeza takze lokalnie linie pola magnetycznego,
prowadzac do lokalnego wzmocnienia pola, podtrzymania materii i utworzenia gory [10].

Podezas studiow doktoranckich przebadatem szezegolowo ten scenariusz i otrzymatem modele gwiazd akreuja-
cych uwzgledniajace cignienie promieniste dla duzych temp akrecji oraz napiecia magnetyczne w dysku, ktore
mogg lepiej wyjasni¢ obciecie w dystrybucji obserwowanych czestosci rotacji bez potrzeby uwzgledniania emisji
FG [11]. Oznacza to, ze teoretyczne poznanie modeli mechanizmow powstawania gor jest jeszeze bardziej istotne
dla wtasciweo okreslenia celow przy poszukiwaniu FG.

III. EFEKT POLA MAGNETYCZNEGO NA SYGNAL FG PODCZAS OSTATNICH ORBIT
UKLADU GN [P6]

Ograniczenia na parametry GN pochodzace z obserwacji, takie jak pomiary masy i momentu bezwladnosgci w
uktadach podwaojnych pozwalaja juz teraz na ograniczenie swobody rownania stanu materii gestej we wnetrzach
gwiazd, a przyszle obserwacje promieni GN przez instrument NICER [12] pozwolg na ustalenie dalszych ogra-
niczen. Detekeja sygnaléow FG emitowanych podezas ostatnich chwil zycia ukladu podwajnego GN pozwala na
zmierzenie spinu gwiazd, deformacji kwadrupolowej i plywowych liczb Love’a gwiazd [13]. Pierwsza detekeja
FG z systemu GN postuzyta do ograniczenia rozmiaru ptywowej deformacji sktadnikéw, ktadac w ten sposob
ograniczenia na réwnanie stanu [3].

By unikna¢ degeneracji w opisie sygnatu FG i otrzymac¢ parametry uktadu, Yagii Yunes [14, 15] jako pierwsi zde-
finiowali tzw. zaleznosci I-Love-Q, tzn. uniwersalne relacje pomiedzy momentem bezwladnosci GN (I), plywowa
liczba Love’a i momentem kwadrupolowym (Q), ktore dla wolnorotujacych, nienamagnetyzowanych gwiazd sa
w przyblizeniu niezalezne od réwnania stanu. Uzywajac tych zaleznogci mozliwe jest unikniecie degeneracji w
estymacji parametrow sygnatu FG i zmierzenie spinu GN. Dodatkowo, jest réwniez mozliwe przeprowadzenie
testow ogolnej teorii wzglednosci, a takze rozréznienie GN od gwiazd dziwnych [14]. GN sa w rzeczywistosci
silnie namagnetyzowanymi obiektami, z polem magnetycznym rzedu B ~ 10'2 G w przypadku radiopulsarow,
i nawet B =~ 10'® G dla magnetaréw. Powszechnie wiadomo, 7e namagnetyzowane GN nie sg sferyczne [16] i
ze pole magnetyczne jest zrodiem kwadrupola zmieniajacego zaleznosei uniwersalnych relacji I-Love-Q. Warto
zwrocié uwage na fakt, ze mimo, ze wplyw rownania stanu jest staby na nieskomplikowane konfiguracje pola
magnetycznego, rozne geometrie pola, ktore zalezg od historii gwiazdy, beda prowadzi¢ do réznych zaleznosci po-
miedzy momentem kwadrupolowym i momentem bezwladnosci. W szczegolnodci jest mozliwe w wolnorotujacych
gwiazdach istnienie momentu kwadrupolowego catkowicie zdominowanego przez efekty magnetyczne, zwlaszcza
dla konfiguracji w ktérych pole we wnetrzu jest znaczaco silniejsze niz obserwowany na zewnatrz gwiazdy dipol,
co przewiduje wiele modeli [17]. Z jednej strony taka sytuacja prowadzi do blednego wyznaczenia parametrow,
takich jak spin gwiazdy, podczas analizy obserwacji FG, jesli uzywa sie standardowych relacji I-Love-Q). Z drugiej
jednak strony otwiera sie perspektywa oszacowania geometrii i struktury pola magnetycznego GN z obserwacji
FG.

W pracy [P6], wraz ze wspolpracownikami z Instytutu Alberta Einsteina (Instytutu Maksa Plancka Fizyki
Grawitacji) w Golm w Niemczech, obliczylismy, w ramach ogolnej teorii wzglednosci, zaleznos¢ pomiedzy
momentem kwadrupolowym @ i momentem bezwladnosci I dla GN z czysto poloidalnym lub czysto toro-
idalnym polem magnetycznym, przy uzyciu publicznie dostepnej biblioteki metod numerycznych LORENE
(http://www.lorene.obspm.fr) i kodu MAGSTAR, oraz dla bardziej realistycznych konfiguracji pola skreconego
torusa [17] (w ktorych sktadowa poloidalna pola magnetycznego wspolistnieje z silng skladows toroidalng).

Zaleznog¢ pomiedzy @ i I zostala otrzymana dla 5 rownan stanu, z ktérych 4 otrzymano przy uzyciu modeli mi-
krofizycznych: réwnania APR. [18], BBB2 [19], GNH3 [20], SLy4 [21]; wykorzystalismy takze model politropowy
z indeksem n = 1.

W ogdlnosei stwierdzilismy, ze czysto poloidalne lub czysto toroidalne konfiguracje pola spelniajg przyblizone
uniwersalne relacje Yagi i Yunesa, natomiast dla bardziej realistycznych konfiguracji pola (,skreconych torusow”),
ktore zalezg od réownania stanu uniwersalnosé jest tracona. Dla szybko rotujacych gwiazd natomiast, kwadrupol
jest zdominowany przez wplyw rotacji gwiazdy - stwierdzamy, ze dla obiektéow o polach B < 10'? G i okresach
rotacji mniejszych niz kilka sekund, uniwersalna relacja I-Love-Q jest spelniona. Oznacza to, ze relacje te moga
by¢ stosowane w przypadku wiekszosci ukladow podwojnych GN w przedziale czulosei LIGO, jednakze nie
dla wszystkich. Na przyklad w podwojnym pulsarze PSR J0737-3039 sktadnik B ma pole o szacowanej mocy
B ~ 10'? G i obraca sie obecnie z okresem P = 2.77 s, bedzie rotowal z P = 3.9 s tuz przed potaczeniem
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sie sktadnikow (jesli zaniedbamy zanik pola magnetycznego). W tym przypadku kwadrupol jest zdominowany
przez wplyw pola magnetycznego. Dalsze poprawki wyzszego rzedu wplywaja takze na liczbe Love’a, zmieniaja
ja réowniez wyzsze multipole pola magnetycznego, dlatego parametry uktadéw podwojnych GN wybieranych
do analizy powinny byé kompatybilne z zaleznosciami I-Love-Q; dotyczy to zaréwno estymacji parametrow z
pomiaréw FG jak réwniez testow ogolnej teorii wzglednodci.

Przedstawiona praca stanowi fundament dla wielu studiow stosowalnosci zaleznosci I-Love-Q w astronomii FG
i obecnie posiada 51 cytowan (NASA ADS).

IV. EMISJA FG Z ,GOR” W UKLADACH LMXB [P4, P9]

Malomasywne rentgenowskie uktady podwojne (LMXBs) byly poczatkowo brane pod uwage pod katem emisji
FG w celu wyjasnienia zagadki obserwacyjnej. W systemach tych znajduje sie zwarty obiekt (GN), ktory akreuje
materie z mniej wyewoluowanego towarzysza. Moment pedu przekazywany GN rozkreca ja do okresu rzedu mili-
sekund,tym sposobem - jak wierzymy - powstala wiekszoé¢ radiopulsarow milisekundowych [22-24]. W zasadzie
w takich ukladach powinno byé mozliwe rozkrecenie GN do momentu, w ktérym rozpada si¢ ona pod wplywem
sity odsrodkowej; dla wigkszogei realistycznych rownan stanu krytyczna czesto$é rotacji wynosi powyzej =~ 1500
Hz (patrz |25, 26] opisujace stan problemu i dyskusje zwigzang z efektami przejsciowej akrecji). Obserwowany
rozklad czestosci rotacji GN w uktadach LMXB i w radiopulsarach, sugeruje natomiast obciecie w rozkltadzie
przy v & 750 Hz, co wskazuje na istnienie pod-populacji szybkorotujacych gwiazd o waskim rozkladzie wokot
v ~ 600 Hz [27]. Fakt ten wymaga dodatkowego mechanizmu spowalniajacego rotacje, ktory zaczyna dziataé
przy wyzszych czestogciach - emisja FG jest naturalnym kandydatem na taki mechanizm: dostatecznie duze gory
moglyby byé w teorii podtrzymane przez napiecia elastyczne w skorupie [6, 9] lub pole magnetyczne gwiazdy
[10], a niestabilne mody oscylacji moglyby takze promieniowaé FG z wymagang efektywnoscia [28, 29]. Moment
sily pochodzacy z akrecji i wzajemne oddzialywanie na siebie dysku akrecyjnego i pola magnetycznego moga
réwniez przyczyniaé sie do ustalenia rownowagowej czestoéci rotacji [11], zatem bardziej szczegétowe badania
mechanizméw prowadzacych do emisji FG sa niezbedne do zrozumienia, ktore uklady emituja FG i sa dobrymi
7zrodlami dla Advanced LIGO.

W celu przestudiowania tego problemu w pracy [P4], wspolnie z dr. Alessandro Patruno z Amsterdamu roz-
wazylismy nastepujace dwa uklady: XTE J1814-338 (skrotowo J1814) i SAX J1808.4-3658 (skrotowo J1808).
Oba uktady sg szczegolne z tego powodu, ze dzieki obserwowanym w trakcie akrecji wybuchom mozna osza-
cowaé¢ momenty sit rozkrecajace GN - sa one mniejsze niz przewiduje standardowa teoria akrecji. Pomiary nie
sa proste i wymagajg szczegolnej uwagi, jako ze chronometraz obu ukladow ujawnia zwiazek czasu nadejscia
pulséw z obserwowanym strumieniem promieniowania rentgenowskiego (przykiad na Rys. 1 dla J1814). Nie jest
to przewidywane przez standardowa teorie akrecji, w ktorej druga pochodna fazy (pochodna czestosci rotacji)
jest proporcjonalna do obserwowanego strumienia. Obserwujemy zatem najprawdopodobniej akrecyjna goraca
plame znajdujacy sie na powierzchni gwiazdy (efekt odtwarzany w symulacjach np. [30]) a nie ewolucje czestosci
rotacji w uktadzie. Zalezno$é miedzy strumieniem a faza jest jednak w dobrym przyblizeniu liniowa i moze
zosta¢ wykorzystana do otrzymania lepszych residuuéw w chronometrazu ukladu. Nasza analiza w pracy [P2]
prowadzi do otrzymania gornych ograniczen || < 1.5 x 107 Hz/s dla wybuchu J1814 w 2003 roku, podczas gdy
standardowa teoria przewiduje 7 =~ 4 x 1074 Hz/s. Podobna analiza dla J1808 w przypadku szesciu wybuchow
od 1996 roku prowadzi do otrzymania gornego ograniczenia na tempo rozkrecania/spowalniania rotacji podczas
akrecji wynoszace || < 2.5 x 1071 Hz/s; dla poréwnania standardowa teoria przewiduje v ~ 9 x 107 Hz/s.

Jesli gwiazdy nie rozkrecajy sie w przewidywanym tempie, konieczny jest dodatkowy skladnik momentu sily;
w [P4d] rozwazamy przypadek emisji FG. W obu ukladach wybuchy nie trwaja jednak dostatecznie dhugo, by
przy obserwowanym tempie akrecji stworzy¢ dostatecznie duzg gore w skorupie gwiazdy (powstawalyby one w
wyniku asymetrycznego nagrzewania sie¢ skorupy przez reakcje zachodzace w akreowanym materiale [31], ktore
tworzylyby asymetrie zwiazane ze skladem skorupy i byly zrodlem kwadrupola). Oczekujemy zatem, ze niesy-
metrycznosei znikaja w cieplnej skali czasowej (wynoszacej okoto roku dla rozwazanych gestosci), gory powstaja
zatem od nowa przy kazdym wybuchu. Dla J1808 mozemy by¢ pewni, ze tak jest dzieki obserwacjom wielu
wybuchow okreslajacym tempo rozkrecania sie gwiazdy w momentach pomiedzy wybuchami i wykluczajacym
obecno$é¢ znaczacych kwadrupoli, ktore prowadzilyby do spowalniania tempa rotacji [32]. Gory magnetyczne
s rowniez wykluczone przez niskie tempo akrecji i obserwowane slabe pole magnetyczne; dotyezy to takze
niestabilnych modéw r, jako ze naprezenia w wyniku modu dostatecznie duzego by wytlumaczy¢ rownowage 7
momentem sity pochodzacym z akrecji rozgrzalyby gwiazde do temperatur wyzszych niz obserwowane. Mimo
tych niepewnosci mechanizm zwigzany z FG wydaje sie by¢ mato prawdopodobnym wyjasnieniem zachowania
tych gwiazd.
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Rysunek 1. Residua fazy (z przeciwnym znakiem) dla podstawowej czgstosci J1814 (niebieskie kropki) oraz krzywa zmian blasku
w przedziale 2.5-15 keV w umownych jednostkach (czerwona linia). Korelacja pomiedzy strumieniem rentgenowskim i fazg jest
dobrze widoczna nawet w krétkich skalach czasowych, z niewielkimi odste¢pstwami na koicu wybuchu przy niskim poziomie
strumienia.

W pracy [P4] rozwazyli$émy czy oddzialywanie pomigdzy dyskiem a gwiazda moze wyjadni¢ obserwowane zmiany
akrecji. Na poczatek zalozylismy, ze rozbtyski obserwowane pod koniec wybuchéw w obu uktadach sg przejawem
przejécia w tzw. fazg propellera, w ktérej materia jest wyrzucana z systemu a akrecja jest powstrzymywana przez
site od$rodkowa. Jedli zalozymy, ze maksymalny strumieri podczas rozbtyskéw jest réwny strumieniowi z brzegu
dysku, ktéry rotuje z taka samg czestoscig co gwiazda, mozemy oszacowaé réwnowagowy strumien uzywajac mo-
delu opracowanego przeze mnie w pracy doktorskiej [11], ktéry zaktada istnienie pola magnetycznego w dysku i
efekty promieniste. Rezultatem jest maksymalna r6znica pomiedzy réwnowagowym i §rednim strumieniem pod-
czas wybuchu wynoszaca nie wiecej niz 10%. Tak duza zbiezno$¢ z réwnowagowym strumieniem prowadzi do
redukcji momentu sity, ktéry jest kompatybilny z obserwowanymi gérnymi ograniczeniami. Proponowane wyja-
$nienie oznacza zatem, Ze jest malo prawdopodobne, by obiekty J1808 i J1814 emitowaly dostatecznie duzo FG
na poziomie wykrywalnym przez Advanced LIGO lub przez planowany Einstein Telescope. Mimo negatywnego
wyniku z punktu widzenia emisji FG, praca ta byla pierwsza szczegblows analiza fizyki mechanizmoéw emisji
FG (w odréznieniu od opierania si¢ na gérnych ograniczeniach, np. zaktadajacych, ze akrecyjne momenty sity
réwnowaza moment pochodzacy z emisji FG), i doprowadzity do obserwacji podobnego zachowania w ukladzie
IGR J18245-2452 [33].

Kolejny szczegblny ukltad przeanalizowany w pracy [P7] to przejéciowy pulsar PSR J1023+0038, ktéry wykazuje
przejécia pomiedzy stanem typu LMXB, w ktérym akreuje materi¢ i jest widoczny jako pulsar rentgenowski,
a fazg radiopulsara, w ktérej akrecja nie zachodzi i mozna prowadzi¢ chronometraz radiowy. Z obserwacji wy-
nika, ze tempo spowalniania rotacji jest 27% szybsze w fazie LMXB, co jest trudne do wytlumaczenia przez
standardowe modele akrecji [34]. W pracy [P7] pokazujemy, ze w tym przypadku obecnos¢ emisji FG ttumaczy
obserwowane zachowanie, a gora powstajaca w skorupie w procesie akrecji w tracie rozbtysku moze byé natural-
nym wyttumaczeniem obserwacji bez potrzeby szczegblnego dopasowywania parametréw (fine tuning). Pomimo,
ze oczekiwany sygnal jest staby (odpowiada eliptycznosci € ~ 5 x 10710 lub amplitudzie h ~ 6 x 10728) nie
jest obecnie mozliwy do detekcji przez LIGO, dodatkowe obserwacje kolejnego stadium radiowego pozwolg na
potwierdzenie lub odrzucenie tego scenariusza, czyli na okredlenie ograniczer na rozmiar asymetrii oczekiwanej
w gwiazdach akreujacych materi¢. Jedli asymetria przewidywana przez nas w ukladzie PSR J1023+0038 jest
typowa dla populacji, jest prawdopodobne ze uklady akreujace w wyzszym tempie i przez dluzsze okresy czasu
tworzg, géry dostatecznie duze by mogtly zostaé wykryte w FG.

W [35] [praca nie jest czgdcia dziela habilitacyjnego, poniewaz niektérzy autorzy byli nieosiagalni, przez co nie
byto mozliwe zgromadzenie o§wiadczen wszystkich autoréw| rozwazam peilng prébke uktadéw akreujacych, i
szacuje wykrywalno$é FG w modelu géry w tych uktadach. Rozwazane 83 dwa mechanizmy: termiczne goéry w
skorupie tzn. géry powstajace w wyniku asymetrii grzania skorupy przez reakcje pyknojadrowe, ktére zachodza
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Rysunek 2. FG vs czgstotliwos¢ rotacji dla gér w uktadach rozwazanych w [35]. Zrodta akreujace przejéciowo znajdujg sie na
lewym panelu, gdzie zilustrowane sg dwa modele: plytkiej (Q = 30 MeV) i glebokiej (Q = 90 MeV) warstwy produkeji energii. Na,
prawym panelu pokazane sg zrodta ciggle, dla ktérych pokazujemy rozmiar maksymalnej géry mozliwej do podtrzymania przez
skorupe (krzyzyki), oraz rozmiar géry, ktéra jest wymagana do osiagniecia stanu réwnowagowego (pelne trojkaty). Pionowe
kreski odzwierciedlajg niepewno§¢ wynikajaca z nieznajomosci amplitudy FG i réwnania stanu.

gdy akreowany materiat opada do wngtrza skorupy, oraz géry magnetyczne tzn. asymetrie podtrzymywane przez
napigcia magnetyczne. W przypadku magnetycznym oszacowania nie sg obiecujace, jako ze gory, ktére mozna
by wykry¢ w FG wymagaja pola magnetycznego we wnetrzu GN B ~ 10'2 G, podczas gdy szacowane pole na
zewnatrz jest rzedu B ~ 10°® G, co stoi w sprzecznosci z wynikami symulacji numerycznych, z kt6rych wynika,
ze maskowanie pola pod powierzchnig nie jest w stanie zredukowaé pola zewnetrznego o wigcej niz dwa rzedy
wielkodci [36]. Dla gér termicznych sytuacja jest za to obiecujaca. W uktadach przejéciowych, w ktérych okresy
aktywnosci akrecyjnej sg krotkie, gora zanika w termicznej skali czasowej glebokich warstw skorupy (rzedu lat)
w okresach nieaktywnosci; na ciggle akreujacych gwiazdach moze powstaé maksymalnie duza gbra mozliwa
do podtrzymania przez napiecia w skorupie. Géry takich rozmiaréw bytyby nie tylko latwo wykrywalne przez
Advanced LIGO (i przyszle instrumenty w rodzaju Einstein Telescope), ale réwniez wywoltywatyby moment sity
FG wickszy niz potrzebny do osiagniecia stanu réwnowagowego rotacji, co widaé¢ na Rys. 2. GN zwalniataby
rotacje podczas akrecji, odwrotnie do tego, co przewiduje standardowa teoria. Przewidywanie to nie moze byé
obecnie przetestowane, jako ze zaden z ukladéw branych pod uwage nie jest pulsarem rentgenowskim; znamy ich
tempa rotacji z obserwacji oscylacji w trakcie rozbtyskéw w ogonie btysku rentgenowskiego. Jesli jednak pulsacje
bylyby wykryte w jednym z tych ukladéw w przyszloéci, mozliwe byloby okreslenie rozmiaru gbry i emisgji FG
z chronometrazu pulsara.

V. ZNACZENIE NIESTABILNOSCI » MODU W ZRODEACH LMXB [P1, P2, P8, P5, P7, P8]

Gory nie s3 jedyng przyczyng emisji fal grawitacyjnych przez wirujaca GN. Jak juz bylo wspomniane, innym
zrédlem promieniowania grawitacyjnego mogg by¢ oscylacje gwiazdy, ktére bedg narastaty osiggajac duzg am-
plitudg prowadzac do momentu kwadrupolowego zaréwno w odniesieniu do masy jak i do pradéw. Giéwnym
kandydatem jest mod podstawowy (mod f), ktéry jednakze jest bardzo silnie ttumiony przez procesy tarcia w
nadcieklym wnetrzu gwiazd neutronowych (proces ten moze odgrywaé pewng role w nowopowstatych gwiazdach
i tuz po “zlaniu” dwoch gwiazd). Inny, istotny mod oscylacji to tzw, r mode - toroidalny mod dla ktérego sitg
zwrotng jest sita Coriolisa (jest to analogia fal Rossby’ego na oceanach na Ziemi). Mody p (ci$nienowe) charak-
teryzujg si¢ czestotliwodciami wyzszymi niz odpowiadajace pasmu czulosc naziemnych detektoréw promiowania
grawitacyjnego, stabo sprzegaja sie z falami grawitacyjnymi i s silniej ttumione przez lepkosc w poréwnaniu z
modami f. Mody grawitacyjne (¢ mody) wystepuja w GN z gradientem temperatury lub skiadu i sprzegajg, sie
z modami inercjalnymi przy szybkie]j rotacji [37], chociaz wydaje sie, ze mody te beda efektywniej tlimione niz
r mody [38].

Mod 7, mimo, ze jest bardziej zwigzany ze slabszym kwadrupolowym momentem przeptywéw niz z silniej-
szym kwadrupolem masy, moze by¢ niestabilny ze wzgledu na emisje fal grawitacyjnych wskutek niestabilnodci
Chandragekhara-Friedmana-Schutza (CFS). Dzieki tej niestabilnogci amplituda » modéw osigga duze wartosci i
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obszar parametréw (temperatura, predkosé wirowania gwiazdy), dla ktérych niestabilnosé nie jest efektywnie ttu-
miona przez lepko$é i drugg lepkosé jest duzy. W przypadku nadcieklosci w gwiezdzie istnieja dodatkowe stopnie
swobody, jako, ze mozliwy jest przeptyw fazy nadcieklej wzgledem normalnych sktadnikéw gwiazdy. Zwigzany
z tym jest nowy mechanizm dysypacji poprzez tlumienie modéw oscylacji przez tarcie wzajemne towarzyszace
wirom cieczy nadcieklej. W pracy [P1], wsp6lnie z moimi wspéipracownikami z Southampton, badaliémy efekt
wzajemnego tarcia na niestabilno$¢ modéw 7, udowadniajac, ze standartowe mechanizmy wzajemnego tarcia
w rdzeniu GN spowodowane rozpraszaniem elektronéw na wirach, sg znacznie stabsze niz lepkog§é, ktéra jest
najsilniejszym zrédtem ttumienia przy niskich temperaturach (ponizej 10° K). Duzo silniejsze tarcie wzajemne
spowodowane oddzialywniem pradéw i wiréw w nadprzewodzacym rdzeniu GN moze byé¢ dominujgcym proce-
sem dla ttumienia i okre§la¢ nawet amplitude saturacji dla modu [P7]. Opierajac si¢ na wynikach [P1] w pracy
[P7] pokazujemy ,ze jedli wiry sg przypiete do nici strumienia magnetycznego (lux tube), mod r moze wzrastaé.
W wiodacym czlonie protony i neutrony poruszaja sie razem, jednak w wyzszych rzedach w ruchu wirowym ruch
wsteczny zaburzenia rozwija sie i rognie proporcjonalnie do amplitudy modu. W koricu ruch w kierunku przeciw-
nym do obrotu gwiazdy jest wystarczajaco silny, aby odpiaé¢ wiry, ktére przecinajg nitki strumienia wzbudzajac
oscylacje Kelvina i szybko tiumig mod, ustalajac w ten sposéb amplitude nasycenia. Nasze wyniki analityczne
uzyskane dla powolnej rotacji w [P1] zostaly réwniez rozszerzone na szybki obrét (wykorzystano kod nume-
ryczny opracowany w [P2]), potwierdzajac w ten sposéb, ze wyniki analityczne sg bardzo dobrym przyblizeniem
dla czestotliwodci rotacji ponizej 500 Hz, a r6znice mniejsze niz 2% w stosunku do analizy numerycznej. Przy
wyzszych czestotliwodciach aby dokladnie wyznaczyé czestotliwo§¢é modu konieczne jest uwzglednienie poprawek
wyzszych rzedéw,. Niemniej jednak, w przypadku obserwowanych uktadéw o czestotliwosciach ponizej 750 Hz
(najszybszy obecnie znany pulsar obraca si¢ z czestotliwo$cia 716 Hz), blad zwigzany z uzyciem analitycznych
wyrazen dla wolnej rotacji jest mniejszy niz 10 %.

W [P3] zbadalis$my takze dodatkows druga lepko$¢ zwiazang z wystepowaniem hiperon6w w rdzeniu nadcieklej
gwiazdy. Stwierdzilismy, ze hiperony mogg silnie modyfikowaé okno niestabilnosci, prowadzac do znacznie silniej-
szego tlumienia w nizszych temperaturach oraz wplywaé na nadcieklo$é. Chociaz nie zmienia to jako§ciowego
obrazu, ze wzgledu na dodatkowe stopnie swobody ilo§ciowe réznice mogg by¢ duze.

Dotychczas przedstawiona analiza miala charakter teoretyczny. Zobaczyliémy, ze nieznajomog§¢ réwnania stanu
gwiazdy neutronowej, skutkujgca réwniez niejasnoScig czy hiperony pojawiaja sie¢ w wysokich gestosciach, oraz
efekt tarcia, prowadzi do niepewnodci w okresleniu przestrzeni parametréw dla ktérych mody r sa niestabilne
prowadzac do emisji PG. W [P5], wspélnie z astronomami rentgenowskimi w Amsterdamie, po raz pierwszy
wykorzystatem dane rentgenowskie ze zrodet LMXB, w szczegblnodci pomiary rotacji i temperatury powierzchni,
w celu zbadania ograniczeri obserwacyjnych na fizyke modéw r.

Na rysunku (3) przedstawiono typowe okno niestabilnogci modu r dla standardowe]j gwiazdy neutronowej, skta-
dajacej si¢ z neutronéw, protonéw i elektronéw; bez egzotycznych czastek lub niestandardowego wzajemnego
tarcia. Zacieniowana cze§¢ jest obszarem (w zmiennych czesto§é rotacji - temperatura), w ktérym mod jest
tlumiony; powyzej moze narastaé i promieniowaé FG. Na skutek akrecji gwiazda neutronowa w LMXB jest roz-
krecana i wchodzi do niestabilnego regionu, wéwczas mod narasta, a gwiazda nagrzewa sie z powodu lepkosci.
W koicu emisja neutrinowa zatrzymuje termiczng ucieczke, gwiazda spowalnia z powodu emisji FG i cykl roz-
poczyna si¢ od nowa. Jesli jednak amplituda nasycenia modu jest duza, system wejdzie do rejonu niestabilnodci,
ale cykl bedzie krétki, ponizej 1% czasu zycia obiektu [39]. Jedli natomiast amplituda nasycenia jest niewielka,
zgodna z przewidywaniami obliczen nieliniowych sprzezen z modami wyzszego rzedu [40], system nigdy nie
oddala si¢ znacznie od krawedzi niestabilnego obszaru. W obu przypadkach bardzo mato prawdopodobne jest
obserwowanie systeméw w regionie niestabilnym.

Na wykresie (3) wyraznie wida¢, iz podczas gdy w oknie niestabilnosci znajduje si¢ wiele zaobserwowanych
LMXB (zaktadajac zaakreowang otoczke w celu oszacowania, ze zmierzonej temperatury powierzchni, wewngtrz-
nej temperatury rdzenia), kilka obiektéw znajduje si¢ w niestabilnym regionie. Mozna z tego wywnioskowad,
Ze najprostszy, czesto stosowany model gwiazdy neutronowej nie jest zgodny z obserwacjami i ze do uzyska-
nia dodatkowego tlumienia wymagana jest dodatkowa fizyka, np. dodatkowa lepko$¢ z powodu hiperonéw lub
oddzialtywan wiréw z niémi pola magnetycznego lub rezonanséw modéw w skorupie. Innym rozwigzaniem jest
tez mozliwo§¢, ze amplituda nasycenia modu r jest znacznie mniejsza niz obecnie przewidywana, a mod moze
by¢ niestabilny, ale nigdy nie jest wystarczajaco duzy, aby mialo to wptyw na rotacje lub termiczng ewolucje
gwiazdy (praca [P8]).

Byta to pierwsza praca wykorzystujaca obserwacje rentgenowskie do nalozenia ograniczeri na fizyki fal grawita-
cyjnych i dyskutujaca wazng kwesti¢ rozbieznodci miedzy obserwacjami a standardowymi modelami teoretycz-
nymi (do tej pory byl cytowany 58 razy (NASA ADS)).
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Rysunek 3. Okno niestabilnosci modu r dla minimalnego modelu gwiazdy neutronowej (nie zawierajacego czastek egzotycznych,
nadcieklych stopni swobody i p6l magnetycznych). Mod jest stabilny w zacienionym obszarze, niestabilny w niezacienionej czesci
wykresu. Punkty to zmierzone temperatury rdzenia, przy zalozeniu modelu atmosfery i otoczki gwiazdy (szczegbly w [P5]) i
czgstotliwosci rotacji LMXB. Panel po prawej to powickszenie obszaru zawierajacego obserwowane zrédla.

VI. POZOSTALE TEMATY BADAN - GLICZE PULSAROW

Fale grawitacyjne nie 83 jedyng metoda badania struktury wewnetrznej gwiazdy neutronowej. W gzczeg6lnogei
glicze, nagte zmiany czgstotliwosci pulsaréw obserwowane gléwnie w promieniowaniu radiowym (ale réwniez
widoczne w dziedzinie rentgenowskiej i gamma), sa uwazane za wielkoskalowe, mozliwe do zaobserwowania
konsekwencje mikroskopowego zjawiska tworzenia par w nadcieklym wnetrzu.

Faza nadciekla obraca sig, tworzac uklad skwantowanych wiréw, ktére przenoszy cyrkulacje i posredniczg w
wymianie momentu pedu miedzy nadciektymi neutronami a normalnym skladnikiem gwiazdy, ktéry jest zwig-
zany z emisja elektromagnetyczna. Jesli wiry sg silnie przyciggane, lub ,przypiete"do jonéw w gkorupie lub nici
strumienia w rdzeniu gwiazdy, nie mogg si¢ przemiesci¢, a faza nadciekla nie moze spowalniaé wraz z normalnym
sktadnikien, magazynujac w ten sposéb moment pedu. Nagte ponowne sprzezenie sktadnikéw prowadzi do szyb-
kiej wymiany momentu pedu i gliczu [41]. Pomimo tego, ze ten jakosciowy obraz zostat juz dawno opracowany,
dokladna natura tych zjawisk, mechanizm powodujacy glicze i doktadny charakter sity wigzacej dwa sktadniki
sg nadal, po ponad 40 latach, przedmiotem debaty ([42])).

Wraz ze wspélpracownikami z Mediolanu przeprowadzitem szczeg6lowe obliczenia mikrofizyczne sity przyczepno-
§ci dla rzeczywistych oddziatywan i réwnan stanu [43-45] i zastosowatem wyniki do obliczes Z2mMagazynowanego
momentu pedu dostgpnego do wymiany podczas gliczy. W szczeg6lnosci por6wnanie teoretycznego dostepnego
momentu pgdu z pomiarami aktywnosci pulsara Vela moze ograniczyé¢ parametry fizyki jadrowej, takie jak na-
chylenie energii symetrii L, kt6re odgrywa podstawows role w réwnaniu stanu skorupy [46]. Pokazali$my réwniez,
w jaki spos6b mozna potgczy¢ obliczenia mikroskopowe sily przyczepnosci z obserwacjami maksymalnego glicza
w pulsarze w celu wyznaczenia jego masy [47).

Opracowatem réwniez pierwsze symulacje dynamiczne, kt6re mogy opisa¢ wszystkie fazy gigantycznego glicza,
poczawszy od jego powstania do okresu relaksacji [48], i uzywajac dopasowania do gliczy pulsara Vela ograni-
czylem parametry wzajemnego tarcia. Ten sam formalizm zostat przystosowany do losowego odpinania [49] oraz
modelowania rozmiaru gliczu i rozktadu czasu oczekiwania [50]. Sprzezenie ruchu wirowego i hydrodynamiki w
sposéb naturalny powoduje, ze male glicze sa znacznie wolniejsze od szybkich gliczy i wystepuja nie jako nagte
glicze, ale bardziej przypominajg szumy czasowe. Ttumaczy obcigcie przy matych amplitudach gliczy obserwo-
wane w pulsarze Crab [51]. Wraz ze wspétpracownikami z Melbourne opracowaliSmy réwniez dwuwymiarowe
symulacje relaksacji gliczy, kt6re uwzgledniaja wplyw przeplywéw Ekmana na dynamike [52].

Rozwazatem takze wydolnogé lawin wiréw jako mechanizmu wyzwalajacego glicze pulsaréw. Mikrofizyczne symu-
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lacje wirow w obracajacym sie, spowalniajacym pojemniku pokazuja, ze wiry moga uderzaé¢ w siebie wzajemnie
i powodowaé glicze, z rozktadem wielkosci, ktory jest zgodny z funkeja potegows, tak jak w wiekszosci pulsarow
(jedynie dla dwoch pulsarow, w tym dla Veli, preferowana jest jedna wielkosé i czas oczekiwania na glicze [53]).
Jednak w tych symulacjach z powodu ograniczen numerycznych wiry sa oddzielone tylko przez kilka miejsc zacze-
pienia. Pokazatem, ze w poblizu krytycznego progu odpinania, wiry moga przeskakiwac wiele miejsc przypinania
i oddzialywac ze soba, nawet jesli rozdzielone sa o & 1019 miejsc przypinania, jak w realistycznych gwiazdach
neutronowych [54]. Obecnie pracuje nad symulacjami dwuwymiarowych i tréjwymiarowych linii wirowych (praca
finansowana z mojego grantu NCN Sonata Bis i stypendium Marie-Curie), aby zbadac ten scenariusz i opra-
cowaé sposoby podejécia sredniego pola do wlaczenia oddziatywania wirdce w symulacje hydrodynamiczne na
duza skale (Khomenko & Haskell, przestane do druku).
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