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Was passiert wenn die Sonne kollabieren wiirde?




Typische Neutronensternparameter:
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Fig. 30. Masses of 10 neutron stars measured by observing relativistic effects in binary
pulsar orbits. Asterisks after pulsar names denote comparisons to the observed pulsars
(from Taylor 1995).



Aufbau von Neutronensternen:
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Aufbau von Neutronensternen: Superfluide Neutronen u. Protonen

Fig. 33. Onsager-Feynman quantized vortices in a rotaling beaker containing super-
fluid helium (from Yarmchuk et al. 1979).




Aufbau von Neutronensternen: superfluide Neutronen u. Protonen

Abb. 2.3 Tangentialgeschwindigkeit der
superfluiden Quasiteilchen fiir einen Po-
tentialwirbel mit u - r =const. Fiir sehr
kleine Werte von r wird u so grof, daf} die
superfluiden Neutronen die kritische Ge-
schwindigkeit erreichen und das Wirbel-
zentrum iber einen mit der Koharenzlinge

¢ der Quasiteilchen vergleichbaren Bereich
normalflissig wird. Dadurch wird fiir die
supraflissigen Neutronen-Paare innerhalb
des rotierenden Neutronensterns ein mehr-
fach zusammenhangender Bereich geschaf-
fen, der die Bedingung rotu = 0 erfiillt,
ohne dafl u selbst null ist. Das Stréomungs-

feld der superfluiden Neutronen-Paare ent-

3 r spricht also dem eines drehungsfreien Wir-
belfeldes (Abb. aus Gobrecht 1980).




Aufbau von Neutronensternen: superfluide Neutronen u. Protonen
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Abb. 2.4 Schematische Darstellung

eines Wirbelfadengitters, mittels dem
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_ ; die suprafliissigen Neutronen-Paare in-

nerhalb eines Neutronensterns versu-

chen, die Festkorperrotation nachzu-

e S bilden. Ebenfalls gezeigt 1ist die
Geschwindigkeitsverteilung der Vortex-

N\ Linien als Funktion des Abstandes von
. der Rotationsachse des Neutronensterns.

(Abb. entnommen aus Sauls 1989).




Aufbau von Neutronensternen: superfluide Neutronen u. Protonen

Abb. 2.5 Schematische Darstellung ei-

Cé) (-é) (J—» nes magnetischen Flufiliniengitters, wie
Gg) (é) es fir Typ Il-Supraleiter vorausgesagt

und beobachtet wird (Essmann & Traub-

@_LD @‘l_’) Cé) le 1971).  Die Stabilitit der Flufi-

linien folgt aus der kreisenden Bewegung

! gL H der die Flufllinienachsen umgebenden
C 5 Cooper-Paare, wobei die gegenseitige
|

Abstofiung der Flufilinien bei vorgege-

U ), WD) bener FluBliniendichte ein regelmafii
gelmafiges
| |
|

Dreiecksgitter hervorruft. (Abbildung
aus Gobrecht 1980).




Aufbau von Neutronensternen: superfluide Neutronen u. Protonen
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Abb. 2.6 Schematische Darstellung
der Verankerung zwischen magneti-
schen FluBlinien der 'Sp-supraleitenden
Protonen und den durch die Rota-
tion der suprafliissigen >P,-Neutronen
vorhandenen Vortex-Linien. Der Be-
reich der stirksten gegenseitigen Ver-
ankerung ist dabei an den Stellen am
grofiten, wo der nach auflen gerich-
tete Flufl der Vortex-Linien senkrecht
zu den magnetischen Flufilinien erfolgt.
(Abb. entnommen aus Sauls 1989).



Nukleares WW-Potential:
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Potential zwischen zwei Nukleonen
im !S4-Zustand, Der gezeichnete Ver-
lauf entspricht dem Potential von
Reid [Rei 68], ist hier jedoch nur als
qualitative Illustration des Potential-
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Thermische Evolution von Neutronensternen:
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Thermische Evolution von Neutronensternen:

The general relativistic equations for solving the structure and evolution of
neutron stars (NSs hereafter) are given as [17, 32]:

Hydrostatic Equilibrium:

— G+ Arr® P/e?)(Pfc® + p)

IP/dr = : 1
arjan r2(1 — 2Gm/rc?) | (1)
dm /dr = 4*;?;'2,0._ (2)
r —dP/dr
do/dr = o2+ P) (3)
Enerqy Balance:
o —Arr2ne®C,dT/dt
20N 1 1. ik /
d(Le*®)/dr = 1 2Gm/r)iE (4)
Radiative Enerqgy Transport:
: —3kpL.e?
(TP} Fel it (5)

160T347r2(1 — 2Gm [rc?)1/2’



Thermische Evolution von Neutronensternen:

where P, p, m, T, L, L., k, Cy, n, r, and t are pressure, total mass density,
mass, temperature, total luminosity, photon luminosity, total opacity, total
specific heat, total number density, radial distance from the center of the
star, and time, respectively, measured locally. G, o, and ¢ are Gravitational
constant, Stefan-Boltzman constant, and speed of light, respectively. ¢ 1s the
eravitational potential and e% 1s the general relativistic correction factor. In
the non-relativistic limit e® reduces to 1, m >> 472P/c?, P >> pc?, and 1
>> 2G'm/rc?, and these equations reduce to the familiar Newtonian stellar
structure evolution equations found in any standard astrophysics textbooks.

The first equation (1) tells just the mechanical balance, i.e., that at each
point in a star the gravity must be supported by the internal pressure and
the second equation (2) is just the relation between mass and density. The
third equation defines the gravitational potential due to general relativity
which becomes negligible in the Newtonian limit, and hence this equation
does not appear in the Newtonlan version of these basic equations. The first
three equations determine the structure and mechanical properties of the star
such as the relations between mass, radius and central density, while the last
two equations determine the thermodynamic properties of the star, such as
specific heat, luminosity and internal and surface temperatures.



Thermische Evolution von Neutronensternen:

In order to solve these equations, we require additional supplementary
equations:

Equation of State (EOS):
P =P(X,pT), (6)
Opacity Equation:
1;’IH = 1fth e 1/H.{_‘;. (T)
Luminosity Equations:

Arrine?q,

20N 1.
UL = 3 Gmrc?) i (8)
L., = AragR*T*, (9)
L=1L,+L,, (10)

where ki and ko are the radiative and conductive opacity, L, and ¢, are total
neutrino luminosity and total neutrino emissivity (= luminosity per volume),
respectively, X refers to the composition, R 1s stellar radius, and 7 1s stellar
surface temperature, respectively.



Thermische Evolution von Neutronensternen:

Combining these equations, the observed photon lnminosity and surtace tem-
perature are related as:

L = Ao RATF V2, (13)
where F 15 the effective {observed) radius

R, =e % R. (14)

In these equations ¢, 15 the gravitational potential at the stellar surface, and

e?s = (1 —2GM/Rc*)Y/2, (15)

It may be noted that Equation (4) is especially important for NS cooling
theories because it essentially determines cooling. That can be seen more
easily if we look at this equation in the Newtonian limit, which reduces to:

dE /dt = CydT /dt = —L — Ly + H, (16)

where E' 1s the total internal energy, L~ and L, are photon luminosity and
neutring luminosity, respectively, and €7, 1s total specific heat. Sometimes



Thermische Evolution von Neutronensternen:
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Neutronensterne entstehen mit Temperaturen von ~10*! K, und kithlen danach im

wesentliche durch Abstrahlung von Neutrinos. Erst ab 50.000 ~ 100.000 Jahren tberwiegt die
Abkthlung durch thermische Photonen von der Neutronensternoberflache.



Thermische Evolution von Neutronensternen:
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Der genaue Verlauf der thermischen Evolution hangt sehr stark von der Zustandsgleichung
des Neutronensterns ab (Standardkthlung, beschleunigte Abktihlung z.B. in Zusammenhang
mit dem Ablaufen von Reaktionen mit gesteigerte Neutrinoemissivitat)



Thermische Evolution von Neutronensternen: Heizung

- Heizung:

Dissipativer WW-Prozesse an der Nahtstelle zwischen fester und suprafliissiger
Materie aufgrund einer unterschiedlich starken Winkelgeschwindigkeitsanderung

wahrend des Pulsar spin-downs fiihrt zur Heizung (frictional heating)

R N RS TN B WG N e L e 7 Abb. 2.9 Schematische Darstel-
bPbOOOODOODOOQCOOODOOOO 0 q lung eines an den Haftzentren der
b OO O0O0D0000O0O000O0O0O0O0 o ( inﬂel’ﬂﬂ Neutronensternkruste Ver-
ankerten Wirbelfadens. Die durch-
pPOO0O0OO0O00C0O000D000OD00O0O 4 gezogene Linie reprisentiert einen
000000 0 0000 flexiblen Wirbelfaden, wihrend die
-------- gestrichelte Linie eine beziiglich
O O0O0O0O0 ©C OO0 O 0O ¢ !

L mechanischer Beanspruchung sehr
— 0 o O O O 0O O O ¢ steife Wirbellinie zeigt. Die Steif-
. O0OO0OO0OO0OO0OO0OO0OO0OOOOO O ( heit einer Linie entscheidet da-
bei iiber die Anzahl der Haftzen-
P 0000000000000 0O048 ey die fir eine Bewegung gleich-
D O 0000000000 OOO O O (q zeitig entankert werden miissen.

ﬁﬁﬁﬁﬁﬁﬁﬁﬁﬁﬁ N e o o o = o~ - - ) (Abb. aus Link et al 1993).

Andere Heizmechanismen sind z.B. Vortex-Pinning / Vortex-Creaping




Aufbau von Neutronensternen: superfluide Neutronen u. Protonen

Reibungsheizung durch Vortex-Pinning und creaping der superfl. Neutronen
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10 Abb. 2,10  Abhéangigkeit der kriti-
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wer von der Materiedichte p des Neutro-

I'L)?IIS o SIC 5_1

nensterns, basierend auf der Ginzburg-
Landau-Theorie (GL) und der ’‘hard-
sphere’ Naherung (HS). (Abbildung
entnommen aus Link et al 1993).
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Thermische Evolution von Neutronensternen: Heizung

Log T.” (K)

5.0 .. ..

PS Modell |

4

O

Log t (Jahre)

Unterschiedliche Heizbeitrdge durch eine verschieden starke Kopplung zwischen der
superfluiden und festen Neutronensternkomponente in der &ul3eren Neutronsternkruste



e Studium kuhlender Neutronensterne: PSR 0656+14
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e Rontgenobservatorien wie ROSAT und XMM-Newton erlauben die Messung der Emissions-
spektren von Neutronensternen, und daraus die Bestimmung der Neutronensternober-

flachentemperatur (Schwarzkoérperspektren TS und TH).



Thermische Evolution von Neutronensternen:
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Vergleich von theoretischen Vorhersagen und mit
Rontgenteleskopen gemessenen Neutronenstern-Oberflachen-
temperaturen



Thermische Evolution von Neutronensternen
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Neutronensterne sind als Pulsare beobachtbar

e Pulsare sind stark magnetisierte und schnell rotierende Neutronensterne,

die ihre Strahlung entlang sehr schmaler Strahlungskegel abgeben.

o

Entdeckung von Neutronensterne als Radiopulsare durch Hewish & Bell (1967)
Fur die Entdeckung der Radiopulsare gab es 1974 fur Hewish den Nobelpreis fir Physik



Neutronensterne sind als Pulsare beobachtbar

A

1
\

S EE B!

b

IR EERENRETY

AEEELNEEIBNR]

;t Ed.

o T

EEnE AT R rREE W OE

CRENE R
IHERRRN
Tl vy e e bl B

A

e
"

SR ENRNEESER S SESRENNN]

]

NESNENEES]

/
ARt bt bk

IESER

T

7

!

3

N

EESEEY
i
X

2 W

EERTEREE

7 S

-

Yor AS mRINvYd - WyM4AR

Radiopulse




Neutronensterne sind als Pulsare beobachtbar

Strahlung entlang sehr

Rotationsachse schmaler Strahlungskegel

Gebeamte Strahlung

Magnetfeldlinien



Neutronensterne sind als Pulsare beobachtbar

Wie kommt es zur gepulsten Strahlung ?

MPITE - EBonn Pulsar Group

Pulsare sind rotationsgetrieben, d.h. die von ihnen abgestrahite Energie
entspricht der Abnahme der Rotationsenergie (Gold 1967; Pacini 1967,68)



Der Crab-Pulsar im Krebs-Supernovatberrest: (SN 1054)

Krebs-Nebel mit Pulsar: (Radio, optisch, Rontgen)



Der Crab-Pulsar im Krebs-Supernovatberrest: (SN 1054)

» Rotationsperiode 33 ms ROSAT HRI 0.1-2.4 keV
e Entfernung 6000 L;j

Vela-Pulsar (P=89 ms) &

Crab-Pulsar (P=33 ms) !

ms-Pulsar (P=1.6 ms) &

Pulse Phase






Der Crab-Pulsar im Krebs-Supernovatberrest: (SN 1054)
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80 rot. getr. Pulsare im Rt‘)ntenbereich detektiert

~40 davon sind Millisekundenpulsare

12 dieser ms-Pulsare befinden sich im
Globular Cluster 47 Tuc

1 ms-Pulsar im Globular Cluster M28
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Zur Entstehung von Millisekundenpulsaren




Millisekundenpulsare | Kugelsternhaufen: z.B. 47TUC oder M28

Sound eines jeden
einzelnen ms-Pulsars
in 47TUC

Sound aller
ms-Pulsare in 47TUC






Millisekundenpulsare in Kugelsternhaufen

NSC BE26 a2 ACIS-S/BI

.3-8.0 keV

PSR B1821-24

=
g
-
=
|
|53
=]
a

—24% g2 45"
0.3-1.0keV 10-20keV 20-80keV

348 338 328
RIGHT ASCENSION (2000)




Der Crab-Pulsar im Krebs-Supernovatberrest: (SN 1054)




Neutronensterne sind als Pulsare beobachtbar

Strahlung entlang sehr

Rotationsachse schmaler Strahlungskegel

Gebeamte Strahlung

Magnetfeldlinien
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Pulsar-Timing (TOA Messungen)
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Barizentrumskorrektur der Pulsankunftszeiten (TOA)

zum Pulsar
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