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ВВЕДЕНИЕ



Общее строение нейтронной звезды

Четыре основных слоя:
1. Внешняя кора
2. Внутренняя кора
3. Внешнее ядро
4. Внутреннее ядро

Основная загадка:
1. Состав ядра звезды+
2. Давление плотного
вещества=
Проблема уравнения
состояния (EOS)



Поиски: рентгеновская астрономия
Серьезные поиски: эра практической рентгеновской астрономии в 1960-х
Идея: обнаружить тепловое излучение (Ts~106 K) с поверхности
остывающей нейтронной звезды

Первый космический рентгеновский источник несолнечного 
происхождения: Sco X-1, Giacconi et al. (1962)

Riccardo Giacconi
Нобелевская премия: 2002

Рентгеновский детектор на
ракете (1962)

К 1968 г. – обнаружено около 20 рентгеновских источников!



Открытие пульсаров: A. HEWISH & J. BELL

Публикация: Hewish A., Bell S.J., Pilkington, J.D.H., Scott P.F., Collins R.A.,
Observation of a rapidly rotating radio source, Nature 217, 709—713, 1968.
Статья послана в печать 9 февраля, опубликована, 24 февраля 1968 г.

Нобелевская премия: A. Hewish – 1974 г.

Ранее: Hewish & Okoye (1965) обнаружили сцинтиллирующий
радиоисточник в Крабовидной туманности (по архивным данным
он наблюдался в апреле 1962 г.). Значит знаменитый пульсар
в действительности наблюдался с 1962 г!



КРАТКАЯ СПРАВКА
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УРАВНЕНИЕ
СОСТОЯНИЯ

В КОРЕ И ЯДРЕ



Уравнение состояния нейтронных звезд:
Основные принципы

1. Уравнение состояния определяется давлением вещества P.

2. Вещество нейтронных звезд настолько плотное, что P почти не
зависит от температуры T и определяется только массовой 
плотностью, а также составом вещества. Обычно пишут

3.  Массовая плотность определяется как 
где E [erg/cc] – плотность энергии (включая энергию покоя частиц)

4. Часто вводят локальный показатель адиабаты gamma или индекс
политропы n, которые характеризуют жесткость уравнения 
состояния:

,/E 2c≡ρ

).(ρPP =

bnd
Pd

n ln
ln11 =+≡γ

nb – концентрация барионов



ВНЕШНЯЯ КОРА

Строение: электроны + (ионы) атомные ядра

Электроны (e): образуют сильно вырожденный,
почти , идеальный газ, дают главный вклад в

давление

Ионы (A,Z): полностью ионизованы давлением, 
электронов, дают главный вклад в плотность
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Уравнение состояния вырожденного электронного газа
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Уравнение состояния вырожденного электронного газа



Равновесный ядерный состав во внешней коре

Baym, Pethick, Sutherland (1971)
Haensel, Pichon (1994)

BPS71

В лаборатории
N=48

Недостатки
(а) Ядерное равновесие
может устанавливаться
cлишком медленно
(б) Кинетика не учитывается
(в) Альтернатива: 
аккреционная кора
Haensel, Zdunik (1990)

(Cold catalyzed matter)



ВНУТРЕННЯЯ КОРА

)2/g/cc  104( 0
11 ρρ <<×

Состав: 
электроны + ядра + свободные нейтроны

e+n background

Электроны (e): образуют сильно 
вырожденный ультра-
релятивистский газ

Ядра (A,Z): обогащены нейтронами, 
занимают значительную часть 
объема

Свободные нейтроны (n): образуют 
сильно вырожденную ферми-
жидкость, которая может быть 
сверхтекучей



Построение уравнения состояния
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Уравнение состояния в коре звезды

Sly  EOS; Douchin & Haensel (2001)
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Max.
density
g/cc

Z A (bound) A (WS) Nucleus

6.70e11 40 115 180 Zr

1.00e12 40 115 200 Zr

1.47e12 40 115 250 Zr

2.66e12 40 115 320 Zr

6.25e12 40 117 500 Zr

9.66e12 50 159 950 Sn

1.49e13 50 161 1100 Sn

3.41e13 50 164 1350 Sn

7.96e13 50 193 1800 Sn

1.32e14 40 183 1500 Zr

32 232 982 Ge

DH: Douchin & Haensel (2000)
RBP: Ravenhall et al. (1971)
FPS: as quoted by Pethick &

Ravenhall (1995)
Crosses: Negele & Vautherin (1973)

Negele & Vautherin (1973)

Ядерный состав внутренней коры

В лаборатории:  A(Zr)=91,  A(Sn)=119,   A(Ge)=72



ВНЕШНЕЕ ЯДРО

Состав:  однородная материя из
нейтронов (n), протонов (p),
электронов (e) и мюонов (ϻ)

Все частицы сильно вырождены;

ферми-импульсы и химические потенциалы

Электроны и мюоны образуют почти
идеальные ферми-газы

Нуклоны образуют сильно неидеальную
ферми-жидкость, которая может быть
сверхтекучей (сверхпроводящей) 

Двухчастичное взаимодействие между
свободными нуклонами  хорошо известно 
из эксперимента

Что нужно? – многочастичная теория

00 2~5.0 ρρρ <<

         ), e, p, n,(  )3( 3/12 −== iiFi inp µµπ

Электроны –
ультрарелятивистские,
мюоны – произвольные,
нуклоны – нерелятивистские



Общие принципы построения уравнения состояния

1. Электронейтральность:

2.  Бета равновесие:
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Модель свободных частиц  (n, p, e)
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Oppenheimer & Volkoff (1939)
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Внутреннее ядро

02~  выше  ρρ
Состав:  неизвестен

Гипотезы:
1. Нуклонно-гиперонное вещество 
2. Пионный конденсат
3. Каонный конденсат
4. Кварковое вещество
5. Смешанные фазы

} стандарт

} экзотика

Основные проблемы
1.  Появление новых фаз вещества
2.  Взаимодействие между частицами

во многом неизвестно (ни 
экспериментально, ни теоретически)

3. Многочастичная теория крайне важна,
но отсутствует

Что есть?
Много разных, часто взаимоисключающих

теоретических моделей, почти не 
подтвержденных  экспериментом
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Общие особенности:
1. Появление гиперонов смягчает уравнение

состояния
2. Вещество приобретает странность
3. Сигма-гипероны обычно рождаются

раньше, чем лямбда-гипероны
4. Появление сигма-минус гиперонов 

уменьшает концентрацию электронов

Эксперимент: гиперядра



Методы построения уравнений состояния

Основные проблемы:
(1) Описание сильного взаимодействия между частицами
(2) Описание многочастичных эффектов

Основные подходы:
(1) Исходя из ядерных взаимодействий в вакууме («точный

гамильтониан»)
(а) Диаграммная техника; частичное суммирование диаграмм

(e.g., Brueckner-Bethe-Goldstone theory)
(б) Формализм функций Грина
(в) Вариационный метод

(2) Исходя из эффективных взаимодействий («эффективный
гамильтониан»)
(а) Нерелятивистская теория среднего поля
(б) Релятивистская теория среднего поля 

Проверка:
(1) атомные ядра
(2) столкновения ядер и элементарных частиц
(3) гиперядра
(4) наблюдения нейтронных звезд



Effective chiral model of
Hanauske et al. (2000)

Relativistic mean-field model
TM1 of Sugahara & Toki (1971)

Примеры фракций частиц в гиперонном веществе



Смягчение уравнения состояния при появлении гиперонов

Glendenning (1985) Balberg & Gal (1997)

Появление гиперонов (и других новых фаз) всегда смягчает
уравнение состояния



ЗООПАРК ТЕОРЕТИЧЕСКИХ УРАВНЕНИЙ СОСТОЯНИЯ

Уравнения состояния:  
(1) мягкие;  (2) умеренные; (3) жесткие
Очень жесткие уравнения состояния
отвечают нуклонной материи

cm) 10  fm (1matter  

nuclear    standard  fm  16.0
13
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Выводы: уравнение состояния нейтронных звезд

1. Уравнение состояния в коре звезды известно достаточно
хорошо

2. Уравнение состояния во внешнем ядре звезды известно
неточно; неопределенность усиливается с ростом плотности

3. Уравнение состояния во внутреннем ядре звезды – загадка
(однако в любом случае в пределе высоких плотностей
при реалистических моделях взаимодействий уравнение 
состояния должно смягчаться)

4. Неопределенность уравнения состояния в ядрах нейтронных
звезд – фундаментальная проблема физики, следствие
нашего плохого знания сильных взаимодействий и
многочастичных эффектов в плотном веществе

5. Проблему можно решать, сравнивая теорию и
наблюдения нейтронных звезд.



МОДЕЛИ
НЕЙТРОННЫХ

ЗВЕЗД



Гидростатическое равновесие

Уравнения равновесия сферически симметричной звезды
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радиальная координата

в плоском пространстве

1 радиальная координата r определяет длину окружности 
экватора – «окружный радиус»
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Можно показать, что:
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Уравнения Эйнштейна
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m(R)=M – гравитационная масса всей звезды

метрика Шварцшильда,
горизонт событий при
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гравитационное красное смещение 

Часто вводят Mb=Nb mb – барионную массу звезды, 
Nb – полное число барионов, mb масса бариона
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Расчет моделей нейтронных звезд
Physics input:  уравнение состояния 
Схема расчета: интегрирование уравнений гидростатического
равновесия от центра звезды к поверхности
Единственный параметр: центральная плотность
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Стабильность по отношению к малым деформациям

Устойчивость моделей звезд

1
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3

Собственные частоты колебаний вещественны

   )3(   3/4  <> nзвездепоСреднее γ
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БЕЛЫЕ КАРЛИКИ И НЕЙТРОННЫЕ ЗВЕЗДЫ

Brown dwarfs,
Giant planets

Maximum
-mass

neutron
star

Minimum-mass
neutron star

Maximum-mass
white dwarf
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Максимальные и минимальные массы нейтронных звезд

Максимальная масса:
(1) Обусловлена смягчением любого реалистического уравнения

состояния с ростом плотности вещества
(2) Также обусловлена эффектами ОТО и достигается даже для

несжимаемого вещества
(3) Модельно зависима. Наиболее высока для жестких уравнений

состояния
(4) Может быть немного увеличена вращением 

Минимальная масса:
(1) Обусловлена оврагом неустойчивости (мягкостью уравнения  

состояния) во внутренней коре
(2) Слабо зависит от модели уравнения состояния
(3) Может быть сильно увеличена вращением



МОДЕЛИ НЕЙТРОННЫХ ЗВЕЗД

BBB2

Чем мягче уравнение состояния,
тем компактнее звезда и выше

центральная плотность

При одном уравнении состояния
более массивная заезда более

компактна



СТРАННЫЕ ЗВЕЗДЫ

Следует различать:
1. Нейтронные звезды с кварковыми ядрами
2. Странные звезды с кварковой материей до самой поверхности
3. Странные звезды с обычной корой

Содержат странную
кварковую материю

Маломассивные
странные звезды
состоят из почти
несжимаемого 
вещества. Эти звезды
не связаны
гравитационными
силами и имеют
малые радиусы
(в отличие от
нейтронных звезд)

Bare strange stars

История:
Иваненко и Курдгелаидзе

(1965)
Itoh (1970)
Witten (1984)



Зоопарк теоретических уравнений состояния

Уравнения состояния:  (1) мягкие;  (2) умеренные; (3) жесткие
Жесткость зависит от плотности; самое интересное – при сверхъядерной плотности



Зоопарк моделей нейтронных звезд



Диаграмма масса – радиус

Prohibited by
General

Relativity

Universal low-mass
curve

Special family of
low-mass strange stars

(small radii)

R is
almost
independent
of M



Барионная и гравитационная масса звезды

BBB2 EOS; Haensel et al. (2007)



Другие диаграммы

Prohibited by General Relativity

Момент инерции в зависимости
от массы

Гравитационное красное смещение
в зависимости от массы



Основные параметры звезд максимальной массы



ВЫВОДЫ

1. Разные теоретические модели уравнения состояния приводят
к разным теоретическим моделям нейтронных звезд

2. Чем жестче уравнение состояния, тем ниже центральные
плотности и выше радиусы звезд той же массы

3.  Чем жестче уравнение состояния, тем выше максимальная
масса нейтронной звезды

4. Разумно считать, что все нейтронные звезды имеют одно
и то же уравнение состояния вещества внутренних слоев.
Тогда только одно семейство теоретических моделей
нейтронных звезд правильно.  

5.  Можно ли определить истинное уравнение состояния,
сравнивая теорию и наблюдения нейтронных звезд?
Об этом дальше.
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