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Zusammenfassung

In dieser Arbeit werden die Eigenschaften nichtrotierender, schnell rotierender und
differentiell rotierender Protoneutronensterne und Neutronensterne untersucht.
Protoneutronensterne sind heifle, leptonenreiche Neutronensterne, welche in Typ
IT Supernovae entstehen. Zur Beschreibung der heiflen, dichten Materie werden
realistische Zustandsgleichungen mit und ohne Hyperonen verwendet, bei denen
die Temperaturabhingigkeit mittels der Fermi-Verteilungsfunktionen beriicksich-
tigt wird. Die Eigenschaften von Protoneutronensternen und Neutronensternen
werden zu verschiedenen Zeitpunkten berechnet, um die Unterschiede aufzuzei-
gen, welche zwischen sehr jungen und alten Neutronensternen bestehen. Die nu-
merischen Rechnungen fiir schnelle Rotation werden im Rahmen der allgemeinen
Relativitdtstheorie exakt durchgefiihrt.

Ein wesentliches Ergebnis dieser Untersuchung besteht darin, daf} viele Kenngréfien
von Neutronensternen durch die frithe Entwicklungsphase von Protoneutronenster-
nen eingeschrinkt werden. Es zeigt sich, dafl die minimale stabile gravitative Masse
eines Protoneutronensterns von 0.84 M, ungefihr um einen Faktor 10 grofler als die
minimale Masse eines kalten Neutronensterns ist. Der Einflufl der gleichférmigen
Rotation auf die minimale Masse ist sehr gering, allerdings kann bei differentiell
rotierenden Protoneutronensternen die minimale Masse sehr viel groflere Werte an-
nehmen. Unter der plausiblen Annahme von konstantem Drehimpuls und konstan-
ter Baryonenzahl wird die maximale Rotationsfrequenz eines jungen Neutronen-
sterns durch die Keplerfrequenz des Protoneutronensterns bestimmt. Daraus folgt
bei gleichférmiger Rotation eine untere Schranke von P;, ~ 1.56 — 2.22 ms fiir die
Rotationsfrequenz eines jungen Neutronensterns mit einer typischen gravitativen
Masse von 1.35 Mg,. Differentiell rotierende Protoneutronensterne kdnnen teilweise
mehr Drehimpuls besitzen als gleichférmig rotierende Neutronensterne. Dies be-
deutet, daf} die untere Schranke fiir die Rotationsperiode, welche fiir gleichférmig
rotierende Protoneutronensterne gilt, unterschritten werden kann. Ein weiteres aus
der Analyse der ersten Sekunden des Protoneutronensterns bis dato nicht bekann-
tes Ergebnis ist der mogliche verzogerte Kollaps eines Protoneutronensterns mit
nukleonischer-leptonischer Zusammensetzung zu einem schwarzen Loch. Weiterhin
wird der Einflufl von Hyperonen auf die Kenngrofien der Protoneutronensterne und
Neutronensterne untersucht und diskutiert.
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Kapitel 1

Einleitung und Ubersicht

Neutronensterne gehéren zu den interessantesten Objekten des Universums. Sie
sind durch auflergewohnliche Eigenschaften charakterisiert, die in viele Zweige der
modernen Physik hineinreichen. Bemerkenswerte Eigenschaften sind zum Beispiel:
Sie sind die kompaktesten Objekte im Weltraum mit einer Masse von 1 - 2 Son-
nenmassen, Radien von ungefihr nur 10 km, Trigheitsmomenten in der Gréfien-
ordnung von 10*° gcm? und bei ihrer Geburt kann die Temperatur im Inneren bis
zu 102 K betragen. Die Dichte ihrer exotischen Materie — charakterisiert durch
starke Antisymmetrie, verallgemeinertes [§-Gleichgewicht, Bindung durch Gravi-
tation, Ladungsneutralitdt etc. — reicht von der Dichte des kristallinen Eisens am
Sternrand bis zu einer Dichte im Sterninneren, die ein mehrfaches der Kernmate-
riedichte (ng ~ 2.5 — 2.7 x 10 g cm?) betragen kann (siehe z.B. Weber, 1999;
Weber €& Weigel, 1994). Dies impliziert, dafi die Zustandsgleichung teilweise in
Bereichen liegt, die um einen Faktor 10 den Bereich der konventionellen Kern-
physik iiberschreitet und um einen Faktor 10 - 100 zu klein fiir die Anwendung
der Quantenchromodynamik ist. Einschrinkungen beziiglich der Steitheit der Zu-
standsgleichung sind vielleicht mittels der quasi periodischen Oszillationen in Low
Mass X-Ray Bineries moglich (siehe z.B. Schaab € Weigel, 1999). Neutronensterne
sind die genauesten Uhren im Kosmos (Genauigkeit bis zu 13 Stellen) und kénnen
sehr schnell rotieren. Bemerkenswert sind auch ihre Magnetfelder, die bei jungen
Neutronensternen eine Stiirke von 10'2 G besitzen. Aufgrund ihrer Kompaktheit
stellen Neutronensterne auflergewohnliche Laboratorien fiir extreme physikalische
Situationen dar, die in irdischen Laboratorien nicht erreichbar sind. Zu nennen
sind hier zum Beispiel die Zentralbewegung in binfiren Systemen — untersucht
von Hulse & Taylor (1975) — die zu einer Bestétigung der allgemeinen Relati-
vitdtstheorie in starken Gravitationsfeldern und zu einem indirekten Nachweis der
Gravitationsstrahlung fiihrte. Weiterhin er6ffnen die sogenannten Neutronensterne
die Moglichkeit nicht nur nukleonisch-leptonische Zustandsgleichungen zu testen
(konventionelle Neutronensterne), sondern auch sogenannte Hypersterne (mit star-
kem Stangenessanteil, siehe z.B. Weber, 1999). Zwei weitere interessante Varianten
sind: Erstens der Test der sogenannten Witten-Hypothese, welche besagt, daf} nicht
%TFe sondern Quarkmaterie den wahren Grundzustand der Materie darstellt. Dies
impliziert zum Beispiel neuartige Sternklassen, sogenannte Strange Sterne mit nu-
klearer Kruste (siehe z.B. Weber & Weigel, 1994; Weber et al., 1998). Zweitens die
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Nachweismoglichkeit fiir die Existenz der Quark-Gluon-Phase in Hybrid-Sternen.
Dies bedeutet, bei Anderung der Rotationsfrequenz dndert sich die Dichte im Kern,
so dafl ein Phaseniibergang moglich wird, der zu starken Trigheitsmomentédnde-
rungen fiihrt (sogenanntes Backbending).

Theoretisch wurden diese Sterne unabhiingig voneinander von L. D. Landau' und
Baade € Zwicky (1934) vorhergesagt. Es dauerte aber bis zum Jahre 1967, bis
der erste Radiopulsar durch Bell und Hewish (siehe Hewish et al., 1968) entdeckt
wurde. Die erste Interpretation des beobachteten Radiopulsars als rotierender Neu-
tronenstern mit einem Magnetfeld von ca. 10'* G, wurde von Gold (1968) gegeben.
Derzeit sind mehr als 1000 Pulsare bekannt (z.B. Taylor et al., 1995).

Es ist allgemein akzeptiert, dafi ein Neutronenstern als das Resultat des gravitati-
ven Kollapses des Eisenkerns eines massereichen, weit entwickelten Vorldufersterns
(M =~ 10(8) — 25 M) in einer Typ-II Supernova entsteht (siehe z.B. Bethe, 1990).
Der Eisenkern eines solchen Sterns kollabiert, wenn er die Chandrasekhar-Masse
(Mcn =~ 1.4 M) iiberschreitet. Dieser Kollaps wird durch folgendes verursacht:
Die Fusionsprozesse in einem solchen massereichen Stern erzeugen nur Elemente
bis zur Eisengruppe, da Eisen das Element mit der grofiten Bindungsenergie pro
Nukleon ist. Schwerere Elemente werden durch Fusion nicht gebildet. Dies fiihrt
dazu, dafl im Kern keine weitere Energie freigesetzt wird. Der Kern fingt un-
ter dem Gravitationsdruck an sich zu kontrahieren, wodurch im Sterninneren der
Druck und die Temperatur ansteigen. Bei einer Temperatur von ~ 8 x 10? K (siehe
z.B. Arnett, 1977; Weaver et al., 1978) besitzen die Photonen genug Energie um
a-Teilchen von den Eisenkernen abzuspalten. Da bei dieser Reaktion Energie ver-
braucht wird, sinkt der Druck schlagartig ab. Die Dichte steigt weiter an und der
Druck wird durch Elektroneneinfang auf die Eisenkerne weiter verringert, denn der
Hauptanteil des Druckes stammt vom entarteten Elektronengas. Der Kollaps des
Eisenkerns ist dann nicht mehr aufzuhalten. Der Kollaps des Eisenkerns stoppt
durch den Fermidruck der Nukleonen, wenn im Zentrum Kernmateriedichte er-
reicht wird. Es bildet sich durch den sogenannten core bounce eine Schockwelle aus,
durch welche, im Zusammenhang mit den emittierten Neutrinos, die Supernovaex-
plosion ausgelost wird. Bei dieser Explosion wird die gravitative Bindungsenergie
(23GM?/R ~ 3 x 10° erg) zum groBten Teil in Form von Neutrinos freigesetzt.
Dies entspricht einer Energie von ca. 10% der Sonnenmasse?.

Kurz nach dem ,core bounce“ (~ 10 ms) bildet sich ein heifler, leptonenreicher
Neutronenstern, welcher als Protoneutronenstern bezeichnet wird. Dieser Proto-
neutronenstern besteht aus einer geschockten Hiille mit einer Entropie pro Bary-
on® s, von s &~ 4 — 10 und einem nicht geschockten Kern mit s ~ 1 (siehe z.B.
Burrows et al., 1995). Die Hiille und der Kern des Protoneutronensterns besit-
zen ndherungsweise dieselbe Masse von ca. 0.6 — 0.8 M, abhéngig von der Masse
des Vorldufersterns (siehe z.B. Burrows et al., 1995; Keil et al., 1996). W&hrend

Tm Bezug auf Rosenfeld (1974): Landau soll, nach der Entdeckung des Neutrons durch Chad-
wick (1932), in einer Diskussion mit N. Bohr, die mégliche Existenz von Sternen vorgeschlagen
haben, welche nur aus Neutronen bestehen.

2kg = h = ¢ = 1 in dieser Arbeit.

3Die Entropie der Leptonen wird auf die Entropie der Nukleonen aufgerechnet.



der sogenannten Kelvin-Helmholtz-Kihlungsphase (siehe z.B. Janka, 1993) sinkt
die Leptonenzahl im Protoneutronenstern durch die Emission von Neutrinos. Der
Protoneutronenstern heizt sich nun durch Kontraktion und Neutrinodiffussionspro-
zesse weiter auf, wodurch er sich nach ca. 10 - 30 Sekunden zu einem heif}en, lepto-
nenarmen Neutronenstern entwickelt, mit einer Entropie pro Baryon von s ~ 2 im
ganzen Stern (siehe z.B. Burrows € Lattimer, 1986; Keil & Janka, 1995; Sumiyoshi
et al., 1995; Pons et al., 1999). Dieser heifle Neutronenstern kiihlt nun innerhalb
weniger Minuten zu einem kalten Neutronenstern ab, in dem die Temperatur we-
niger als ein MeV betrigt (z.B. Keil & Janka, 1995). In der weiteren Entwicklung
kiihlt der Neutronenstern mittels Neutrino- und Photonenemission solange aus,
bis er nach ca. 107 Jahren so kalt ist, dafl seine thermische Strahlung unter die
Nachweisgrenze sinkt (z.B. Tsuruta & Cameron, 1966; Schaab et al., 1996).

Der Protoneutronenstern ist wiahrend seiner Lebensdauer im (-Gleichgewicht, da
die Zeitskala auf der sich der Protoneutronenstern entwickelt (z.B. Zeitskala der
Neutrinodiffusion), sehr viel groer ist, als die charakteristische Zeit der schwachen
Wechselwirkung (~ 107'? s). Aus diesem Grunde kann die zeitliche Entwicklung
eines Protoneutronensterns mittels quasi-stationdrer Modelle zu verschiedenen Zei-
ten nach dem ,,core bounce® betrachtet werden.

Die Eigenschaften von Protoneutronensternen wurden in verschiedenen Arbeiten
untersucht: Zum Beispiel, nichtrotierende Protoneutronensterne wurden von Ta-
katsuka et al. (1994), Bombaci et al. (1995), und Prakash et al. (1997) studiert.
Der Fall von rotierenden Protoneutronensternen ist von Romero et al. (1992) und
Takatsuka (1995, 1996), mittels einer empirischen Formel fiir die Keplerfrequenz,
welche fiir kalte, rotierende Neutronensterne aufgestellt wurde (siehe z.B. Haensel
et al., 1995), betrachtet worden. Hashimoto et al. (1994), Goussard et al. (1997)
und Strobel et al. (1999a) benutzten allgemein-relativistische Losungen der Ein-
steinschen Feldgleichungen, um rotierende Protoneutronensterne zu untersuchen.
Schlieflich berechneten Goussard et al. (1998) differentiell rotierende Protoneu-
tronensterne. In einigen dieser Arbeiten wurde die Zustandsgleichung fiir heifle
Materie nicht fiir den ganzen Protoneutronenstern verwendet. Sie benutzten ein-
fachheitshalber die Zustandsgleichung fiir kalte Materie fiir die Hiille des Sterns
(mit Ausnahme der Arbeiten von Romero et al., 1992; Goussard et al., 1997, 1998;
Strobel et al., 1999a). Wie spéiter gezeigt wird, fiihrt diese Vereinfachung zu Stern-
radien welche zu klein sind und demzufolge zu Keplerfrequenzen die zu grof} sind.

Das Ziel dieser Arbeit ist es, die Eigenschaften von nichtrotierenden, rotieren-
den und differentiell rotierenden Protoneutronensternen zu studieren und mogli-
che Einschrankungen beziehungsweise Konsequenzen zu untersuchen, welche dar-
aus fiir kalte Neutronensterne resultieren. Um die Rotation zu betrachten, wird
ein allgemein-relativistisches Verfahren verwendet, welches von Schaab (1999) ent-
wickelt wurde. Als weitere wichtige Voraussetzung um die Sternstrukturgleichun-
gen zu l6sen, mufl das Problem der Zustandsgleichungen fiir die verschiedenen Neu-
tronensternmateriearten (Protoneutronensterne, kalte Neutronensterne etc.) un-
tersucht werden. In dieser Arbeit werden hierfiir zwei Modelle behandelt: Erstens,
ein nichtrelativistisches Thomas-Fermi Modell (welches von Myers & gwiqtecki
(1990, 1991, 1996) fiir endliche Kerne und kalte Kernmaterie entwickelt wurde),
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das hier auf endliche Temperaturen erweitert wird*. Dazu wurden in dieser Arbeit
die Fermi-Dirac Verteilungsfunktionen, welche nétig sind um die kinetische Energie
und die Wechselwirkungsenergie der Teilchen, sowie Druck und Dichte fiir endliche
Temperaturen zu berechnen, exakt numerisch (d.h. ohne N#herungen) bestimmt.
Weiterhin wird ein relativistisches Hartree Modell fiir endliche Temperaturen ver-
wendet, welches von Schdifer (1997) entwickelt wurde. Dieses Modell wurde fiir
die hier zu berechnenden Zustandsgleichungen verbessert und erweitert. In die-
sem Sinne werden hier Sitze von Zustandsgleichungen, fiir verschiedene Profile
der Entropie pro Baryon (in Abhéngigkeit von der Baryonendichte) und verschie-
denen Leptonenkonzentrationen, fiir Protoneutronensterne und Neutronensterne
konstruiert. Diese sind notwendig, um die Entwicklung des Neutronensterns zu
verschiedenen Zeitpunkten zu studieren. Ebenso werden die Auswirkungen der
Lage der Neutrinosspire und Einfliisse endlicher Temperatur in der Hiille von Pro-
toneutronensternen untersucht.

Die Arbeit ist folgendermaflen aufgeteilt: In Abschnitt 2 werden die Eigenschaften
von Protoneutronestern- und Neutronensternmaterie zu verschiedenen Zeitpunkten
behandelt. Ferner werden die verschiedenen Ansétze zur Berechnung von Kernma-
terie bei endlichen Temperaturen eingefiihrt. Als weiteres werden die unterschied-
lichen Zustandsgleichungen fiir Protoneutronensterne aufgestellt und diskutiert.
Mittels dieser Zustandsgleichungen wird dann in Abschnitt 3 die Struktur von
nichtrotierenden, rotierenden und differentiell rotierenden Protoneutronensternen
untersucht. AbschlieBend wird in Abschnitt 4 auf die Langzeitkiihlung des ent-
standenen Neutronensterns mittels Neutrinoemission und thermischer Abstrahlung
eingegangen. In Abschnitt 5 schliefllich werden die neuen Erkenntnisse, welche aus
dieser Arbeit folgen, diskutiert und die sich daraus ergebenden Schluffolgerungen
aufgezeigt.

“Einige Ergebnisse sind in den Arbeiten von Strobel et al. (1999b) und Strobel et al. (1999a)
vorverdffentlicht worden.



Kapitel 2

Physik der
Protoneutronensternmaterie

2.1 Eigenschaften von Protoneutronensternma-
terie

Bei der Geburt eines Neutronensterns (NS) entsteht der sogenannte Protoneutro-
nenstern aus Materie, welche sich in verschiedener Hinsicht von der Zusammen-
setzung der Materie eines , kalten“ Neutronensterns unterscheidet (Prakash et al.,
1997; Strobel et al., 1999a): Die Protoneutronensternmaterie unmittelbar nach dem
,core bounce® ist charakterisiert durch eine hohe und fast konstante Leptonenkon-
zentration, ¥} ~ 0.3 — 0.4, bedingt durch die ,,Undurchsichtigkeit* des dichten
Supernova-Kerns fiir Neutrinos (neutrino trapping) bei der Formation des Neu-
tronensterns. Die Neutrinos sind eingeschlossen, auch wenn sie nur sehr schwach
wechselwirken, da ihre mittlere frei Weglédnge im Kern nur ca. 1 m betrégt (siehe
Abschnitt 2.3.1). Weitere, Unterscheidungsmerkmale zum kalten Neutronenstern
sind die konstante Entropie pro Baryon (s ~ 1.0 — 1.5, in Einheiten der Boltz-
mannkonstanten) und die, im Vergleich zur Fermi-Temperatur, hohe Temperatur
von bis zu 100 MeV (kalter Neutronenstern: Y, < 0.1;7 < 0.01 MeV; s = 0).

Wenden wir uns kurz der Frage zu, warum speziell die Entropie pro Baryon als
Charakteristikum der Protoneutronensterne betrachtet wird. Erstens, sie betréigt
zu Beginn des Kollapses ca. s = 1, wie eine einfache Abschitzung zeigt (siehe
Shapiro € Teukolsky, 1983): Zentrale Temperatur und zentrale Dichte betragen
bei Beginn T, ~ 8 x 10° K bzw. p. ~ 3.7 x 10° g cm 3. Damit ergiebt sich die
Entropie pro Eisenkern durch die Teilchenbewegung:

3
u uTc 2
s(Fe) = g +In (56m (56m >2> = 16.7. (2.1)

Pe 2T

Das fiihrt zu einer Entropie pro Baryon im Eisenkern (56 Nukleonen) von s =
0.30. Die Elektronen kann man in erster Nidherung als ein hoch entartetes, hoch
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relativistisches Fermigas betrachten, dies fiihrt zu einer Entropie pro Elektron von:

2
T
s(e) = —— =1.10, (2.2)
e

worin p, = 6.2 MeV (siehe Shapiro & Teukolsky, 1983) verwendet wurde. Multi-
pliziert man nun s(e) mit der relativen Elektronenzahl Y, = 26/56 = 0.464 und
addiert dies zur Entropie pro Baryon im Eisenkern, so ergibt sich eine durchschnitt-
liche Entropie pro Baryon von s &~ 0.81 zu Beginn des Kollaps. Eine genauere Be-
rechnung des Wertes durch Bethe et al. (1979) ergibt s &~ 0.93. Weiterhin dndert
sich die Entropie pro Baryon wéihrend der ganzen Entwicklung im Kern des Proto-
neutronensterns nur wenig (s &~ 1—2), nur in der Hiille erreicht sie Werte von 5 und
grofler, wie spéiter gezeigt wird. Dies, und der Umstand, daf} sich die Temperatur
verschiedener Zustandsgleichungen bei gleicher Entropie pro Baryon unterscheidet
(siehe Abschnitt 2.3), machen die Entropie pro Baryon zu einer wichtigen Grofle,
um verschiedene Modelle und Arbeiten miteinander zu vergleichen.

Die Netto-Leptonenkonzentration, ¥; = Y, + Y, ist als die Summe der Netto-
Elektronenkonzentration, Y, = (ne- + ne+)/n (worin n, ne- und ne+ die Baryo-
nendichte, die Elektronendichte und die Positronendichte sind), und der Netto-
Elektronneutrinokonzentration, Y,, = (n,, + ns,)/n (worin n,, und ny, die Elek-
tronneutrinodichte und die Elektronantineutrinodichte sind), definiert. Die Anzahl
der Myonen ist kurz nach dem ,,core bounce* sehr klein. Der Grund hierfiir liegt in
der Leptonenzahlerhaltung wihrend die Neutrinos eingeschlossen sind'. Zu diesem
Zeitpunkt gilt also Y, +Y,, = 0.

Da die Dichte der Materie in Protoneutronensternen und Neutronensternen sehr
hoch ist und die Lebensdauer der Sterne im Vergleich zur charakteristischen Zeit
der schwachen Wechselwirkung sehr lang ist, kann die Zusammensetzung der Ma-
terie solcher Sterne sehr komplex sein. Betrachtungen im Rahmen der modernen
Feldtheorie ergeben fiir diese exotische Materie — charakterisiert durch elektrische
Ladungsneutralitidt, Baryonenzahlerhaltung, gravitative Bindung, Nichterhaltung
der Strangeness, erweitertes (-Gleichgewicht etc. — verschiedene Mdglichkeiten:
Diese Materie kann nicht nur aus Nukleonen und Leptonen zusammengesetzt sein,
sondern auch aus Hyperonen, Mesonen Kondensaten und/oder Quark-Materie (sie-
he z.B. Pandharipande, 1971; Schaffner € Mishustin, 1996; Balberg & Gal, 1997,
Prakash et al., 1997; Huber et al., 1998; Huber, 1999; Weber, 1999).

Im folgenden werden Protoneutronensterne und Neutronensterne zu vier verschie-
denen Zeitpunkten betrachtet, diese Zeitpunkte sind: ¢; ~ 0.1 —1s, ¢, ~1—3s,
t3 ~ 10 — 30 s und t4; = einige Minuten nach dem ,core bounce®“. Die grund-
legenden Entwicklungsstufen in der zeitlichen Entwicklung eines Neutronensterns
sind in Abbildung 2.1 dargestellt. Die Wahl dieser Zeitpunkte wird im folgenden
erldutert.

!Diese Aussage gilt auch fiir Neutrinos die eine Ruhemasse haben, welche kiirzlich am Super-
Kamiokande Detektor nachgewiesen wurde (siehe Fukuda et al., 1998). Die gefundene Obergrenze
der Neutrinomassen ist zu klein um nennenswerte Neutrino-Oszillationen wihrend der ersten
Sekunden nach dem Kollaps zuzulassen, sieche Diskussion in Abschnitt 9.5.3 in Raffelt (1996)
und Hannestad et al. (2000).
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Me=1.4M ¢

core bounce

t=0.1-1s
R =25km

PNS-s?2

NS-s2

NS

t=10-30s t = Minuten
t=1-3s

R =18 km

Abbildung 2.1: Zeitliche Entwicklung eines entstehenden Neutronensterns vom ,,co-
re bounce® bis hin zu einem kalten Neutronenstern.

R =15km R =12 km
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2.1.1 Protoneutronensterne ca. 0.1 - 1 s nach dem ,,core
bounce*

Dieses frithe Stadium in der Entwicklung eines Protoneutronensterns ist durch ei-
ne heifle Hiille gekennzeichnet, welche durch die einstiirzende Materie aufgeheizt
wurde. Die Baryonen in dieser Hiille besitzen eine durchschnittliche Entropie pro
Baryon von s &% 4—6 bei einer Baryonendichte, die unterhalb von 0.002—0.02 fm 3
liegt. Weiterhin einen nicht aufgeheizten Kern, fiir Baryonendichten oberhalb von
0.1 fm™3, in dem die Entropie pro Baryon s ~ 1 betrigt. Zwischen der dufe-
ren Hiille und dem Kern besteht eine Ubergangsregion in welcher die Entropie pro
Baryon von innen nach auflen ansteigt (Burrows et al., 1995). Die duflersten Schich-
ten, welche eine Entropie grofler als s &~ 10 haben konnen, werden aufgrund ihrer
sehr geringen Masse vernachlissigt. Die Leptonenkonzentration in diesem Stadium
betrigt ca. 0.4 fiir Baryonendichten grofler als n = 6 x 10~* fm=3, da die Neutri-
nos eingeschlossen sind (Burrows et al., 1995). Bei kleineren Dichten kénnen die
Neutrinos nahezu ungehindert entweichen, wodurch das chemische Potential der
Neutrinos vernachlissigt werden kann (Cooperstein, 1988).

Weiterhin wird angenommen, dafl die Akkretion von Materie innerhalb der er-
sten 500 ms nach dem ,,core bounce® abgeschlossen ist. Wieviel Materie akkretiert
wird und zu welcher Zeit die Akkretion durch die Schockfront beendet ist, wurde
bis dato noch nicht abschlieend gekliart. Die Masse an Materie welche nach dem
,core bounce“ auf den Protoneutronenstern stiirzt reicht von 0.5M wihrend der
ersten einigen 10 ms bis 0.001 bis 0.15M, wéhrend der folgenden einigen 100 ms.
Zusitzliche Akkretion nach 500 ms wird in der Literatur als vernachléssigbar ange-
nommen (fiir eine weitergehende Diskussion siehe z.B. Burrows & Lattimer, 1988;
Chevalier, 1989; Herant et al., 1992; Burrows et al., 1995; Janka € Miiller, 1996;
Mezzacappa et al., 1998a,b; Fryer & Heger, 2000).

2.1.2 Protoneutronensterne ca. 1 - 3 s nach dem ,,core
bounce*

Die Entropie pro Baryon betrigt zu diesem spéteren Zeitpunkt etwa s ~ 2 und
ist nahezu konstant innerhalb des ganzen Protoneutronensterns mit Ausnahme
der duflersten Schichten (Burrows & Lattimer, 1986; Keil € Janka, 1995; Keil,
1996). Die Leptonenkonzentration im dichten Bereich des Protoneutronensterns
ist ndherungsweise konstant, da die durchschnittliche Diffusionszeit der Neutrinos,
Ty—aif =~ 10 s, ungefihr eine Groflenordnung iiber der des Alters des Protoneu-
tronensterns liegt. So ergibt sich fiir diesen weiterentwickelten Protoneutronen-
stern ein fiir Neutrinos durchlissiger Mantel, fiir Baryonendichten n < ne,, =
6 x 10~* fm~3, und ein fiir Neutrinos undurchsichtiger Kern, fiir Baryonendich-
ten n > Negre mit Y] = 0.3 — 0.4. Die Ubergangsregion zwischen nen, und neore
wird Neutrinosphire genannt (Janka, 1993). Es werden vier verschiedene Wer-
te fiir neore verwendet um den Einflufl unterschiedlicher Neutrinosphéren auf den
Protoneutronstern zu studieren.
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Die Wahl der verschiedenen Werte ist durch neuere theoretische Untersuchun-
gen der Neutrino-Nukleon Wirkungsquerschnitte motiviert, welche Modifikationen
beinhalten, die durch Nukleon-Nukleon Wechselwirkungen und Spin-Spin Korre-
lationen entstehen. Dieses Problem wurde z.B. von Raffelt (1996), Reddy et al.
(1998), Burrows € Sawyer (1998) und Pons et al. (1999) fiir statische Korrela-
tionsfunktionen behandelt und von Raffelt (1996), Janka et al. (1996), Raffelt &
Strobel (1997) und Strobel (2000) fiir dynamische Korrelationsfunktionen. Die Lage
und die Form der Neutrinosphére ist durch die Komplexitit des Problems, wodurch
grofle Bandbreiten im Wirkungsquerschnitt entstehen, noch recht unsicher. Wei-
tere Unsicherheiten entstehen durch das Auftreten von Konvektion, welche das
Kiihlungsverhalten von Protoneutronensternen sehr stark beeinflussen kann (siehe
z.B. Burrows € Lattimer, 1988; Keil et al., 1996; Mezzacappa et al., 1998a).

Zu Vergleichszwecken werden auch Modelle mit einer isothermen Hiille mit ei-
ner Temperatur? von T = 0.6 MeV fiir Baryonendichten unterhalb von n =
4 x 10~* fm~3 berechnet. Diese Wahl fiir die Temperatur ist durch den Umstand
motiviert, da} der Eisenkern des Vorlaufersterns diese Temperatur vor Beginn des
Gravitationskollaps erreicht (z.B. Shapiro & Teukolsky, 1983; Bethe, 1990). Dieser
Wert stellt sicherlich eine obere Grenze fiir die tatsichlich vorherrschende Tempe-
ratur dar, da groBere Werte (bei einer Baryonendichte von n ~ 6 x 10710 fm™3,
duBerste Schicht des Protoneutronensterns) einen Anstieg der Entropie pro Baryon
um drei bis vier Gréflenordnungen hervorrufen wiirden. Solch eine hohe Entropie

pro Baryon scheint nur fiir einige heifle Blasen moglich zu sein (Mathews et al.,
1993).

Zu Vergleichszwecken wird noch ein unphysikalisches Modell, das dem kalten Neu-
tronenstern mit eingeschlossenen Neutrinos entsprechen wiirde, mit einer Tempe-
ratur 77 = 0 MeV und einer Leptonenkonzentration von Y; = 0.4 (fiir Baryonen-
dichten n > 6 x 10~* fm~3) berechnet.

2.1.3 Protoneutronensterne ca. 10 - 30 s nach dem ,,core
bounce*

Die Neutrinos konnen 10 - 30 s nach dem ,core bounce“ den heiflen Neutro-
nenstern nun ungehindert verlassen und er ist nun nahezu deleptonisiert. Das [-
Gleichgewicht ist jetzt gegeben durch pp, + pte = pin, pte = pt, und p,, = 0 fiir alle
Neutrinoarten. Die Entropie pro Baryon ist wihrend der Kiihlungsphase zwischen
der zweiten und dritten Phase nahezu konstant, s &~ 1 — 2 (Burrows & Lattimer,
1986; Keil & Janka, 1995; Sumiyoshi et al., 1995; Pons et al., 1999).

Es werden wiederum Modelle mit einer isentropen Hiille mit denen mit einer
isothermen Hiille (77 = 0.3 MeV oder T = 0.6 MeV fiir Baryonendichten
n <4 x 10~* fm~3) verglichen.

2Einfachheitshalber wurde T nicht T* gewihlt, da die Werte fiir 7' und T* in der Hiille von
vergleichbarer Grofle sind. Fiir die Definition von T, worin mdégliche metrische Korrekturen
enthalten sind, wird auf die Arbeiten von Goussard et al. (1997) und Gondek et al. (1997)
verwiesen.
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2.1.4 Protoneutronensterne einige Minuten nach dem ,,co-
re bounce*

Nach einigen Minuten ist die Temperatur im Neutronenstern unter ein MeV ge-
fallen, so dafl dann thermische Effekte vernachlissigt werden konnen (Shapiro €
Teukolsky, 1983). Fiir die Zustandsgleichung ist jetzt die Gleichung fiir , kalte“
Neutronensternmaterie verwendbar. Die Zustandsgleichung fiir (kalte) Neutronen-
sternmaterie ist die entscheidende Grofle, welche mittels der Einsteinschen Feld-
gleichungen die Eigenschaften der Neutronensterne bzw. Pulsare bestimmt. Man
ist bei dieser Zustandsgleichung mit einem immensen Problem konfrontiert, da die
Dichte der Materie vom Sternrand, Eisen in kristalliner Form, bis hin zu mehr-
facher Kernmateriedichte reicht. Da diese Materie im [-Gleichgewicht nicht im
Labor erzeugt werden kann, ist man z.Zt. auf theoretische Extrapolationen und
Hypothesen angewiesen.

Fiir die &uflerste Kruste (unterhalb der Neutronendripdichte®, n < 2.6 x 10~* fm—3)
wird die Zustandsgleichung von Baym et al. (1971) benutzt, zwischen der Neutro-
nendripdichte und des Phaseniibergangs zu reiner Kernmaterie bei einer Dichte
von n = 0.1 fm~? die von Negele & Vautherin (1973). Oberhalb dieser Dichte wer-
den Zustandsgleichungen verwendet, welche in den Abschnitten 2.2 und 2.3 néher
beschrieben werden.

2.2 Kernmaterie

Um die Eigenschaften eines Protoneutronensterns zu untersuchen ist es notwendig,
die Zustandsgleichung von heifler Materie beginnend bei der Dichte von Eisen bis
zu ca. des 10-fachen Wertes von Kernmateriedichte zu kennen. Die Temperatur
kann je nach verwendetem Modell bis ca. 100 MeV (=~ 10'? K) betragen, d.h.
Effekte welche durch diese hohe Temperatur hervorgerufen werden kénnen nicht
vernachléssigt werden.

Da bisher noch keine Methode existiert um die starke Wechselwirkung zwischen
Nukleonen exakt zu beschreiben, ist es notwendig Naherungsverfahren zur Be-
rechnung von Kernen und Kernmaterie einzufiihren. Hier in dieser Arbeit werden
deshalb zwei unterschiedliche Methoden verwendet um Unterschiede und/oder Ge-
meinsamkeiten dieser Methoden aufzuzeigen. Bei diesen Modellen handelt es sich
um ein nichtrelativistisches Thomas-Fermi Modell (Thomas, 1926; Fermi, 1928)
und ein relativistisches Hartree Modell in Mittelfeld Niaherung (siehe z.B. Serot &
Walecka, 1986).

3 Als Neutronendrip wird das Austreten von Neutronen aus neutronenreichen komprimierten
Kerne bezeichnet, wobei die Neutronen dann ein Neutronengas um die Kerne bilden (siehe Shapiro
& Teukolsky, 1983).
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Tabelle 2.1: Parameter der Wechselwirkung von Myers & Swigtecki (1996).

Parameter x Wert Wert z;  Wert z,,

o) 1.94684  0.70110 1.24574
B 0.15311 0.03394 0.11917
0 1.13672 0.25198 0.88474
o 1.05 0.23276 0.81724
'3 0.27976 - -
¢ 0.55665 - -
a 0.59294 fm - -

2.2.1 Nichtrelativistisches Thomas-Fermi Modell

Das hier verwendete Thomas-Fermi Modell ist von Myers & Swigtecki (1990, 1991)
fiir endliche Kerne fiir 7' = 0 entwickelt worden. Bei diesem Modell handelt es sich
um eine Erweiterung der Wechselwirkung, welche von Seyler €& Blanchard (1961,
1963) entwickelt worden ist. Da fiir die Beschreibung von heifler Protoneutronen-
sternmaterie ein Modell fiir endliche Temperaturen benétigt wird, ist diese Erwei-
terung in fritheren Arbeiten (Strobel, 1996; Strobel et al., 1999b) vorgenommen
worden. Die Erweiterungen sind in diesen Arbeiten ausfiihrlich beschrieben, des-
halb wird hier an dieser Stelle nur eine kurze Zusammenfassung der wichtigsten
Ergebnisse gegeben.

Die Wechselwirkung ist vom Impuls und der Dichte abhéngig [das untere (obere)
Zeichen gehort zu Nukleonen mit gleichem (entgegengesetztem) Isospin]: (Myers
& Swigtecki, 1990; Strobel et al., 1997):

_ o, i 1 P} m (20
Uizr = — No g (r12) (§(l¢§)a_§(1:’:o (6 (E) _fyijU(n_U) )) |

(2.3)
Die Gréen ng, po, und To. (= p2/2m.) [Ty = p2/2m mit m = 0.5(m, + m,), siehe
(2.6)] bezeichnen die Baryonendichte, den Fermi-Impuls und die kinetische Ein-
teilchenenergie von symmetrischer Kernmaterie bei Sattigungsdichte (7 bezeichnet
den Isospin). Die Wahl von £ # ( fiihrt zu einer bessere Beschreibung von un-

symmetrischer Kernmaterie. Die Eigenschaften des optischen Potentials gehen ein
durch den Term o(2n/n0)%3, mit 7%/3 = 0.5(n* + n2/*).

Als Parametersatz wird der neueste von Myers €4 gwiqtecki (1996, 1998) verwen-
det, welcher an die Eigenschaften von Kernen angeglichen wurde. Die Werte der
Parameter sind in Tabelle 2.1 aufgelistet, dies fiihrt zu den Séttigungseigenschaften
von kalter symmetrischer Kernmaterie welche in Tabelle 2.2 aufgelistet sind.

Die radiale Abhéngigkeit des Wechselwirkungspotentials, g, ist von der Art eines
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Tabelle 2.2: Sittigungseigenschaften von kalter symmetrischer Kernmaterie der
hier verwendeten Modelle und Parametrisierungen. Die Eintrége sind: Energie pro
Baryon, u; Séttigungsdichte, ng; Kompressibilitit, K; Symmetrieenergie, J; ef-
fektive Nukleonenmasse, m*/m.

U ng Ko J m*/m Referenz
[MeV] [fm 3] [MeV] [MeV]

TF -16.24  0.161 234 32.7 0.87 Myers & gwigtecki (1996)
GM1 -16.30 0.153 300 32.5 0.70  Glendenning €& Moszkowski (1991)
GM3 -16.30 0.153 240 32.5 0.78  Glendenning €& Moszkowski (1991)
NL1 -16.42 0.152 212 43.5 0.57 Reinhard (1989)

Yukawa Potentials. Die Funktion ist auf Eins normiert:

+00 +o0 —
/ g () Py = — / XP(12/0) g3,y (2.4)

—o0 dra® J -0 ri2/a

Dieses fiihrt zur folgenden mittleren Energie pro Baryon u (Strobel, 1996; Strobel
et al., 1999b):

(pl))fT(pl)dSPI; (2.5)

2%32/

mit dem Einteilchenpotential V. (p;):
2 2Ty, [Hee piz)’ Po 2n
Vi = - / -G — — < ) - (p2)d?
(p1) @ o /s (al By (po ) +n poa] 0 - fr(p2)d’ps

T, 7\ 5
(272r) : O/W ( ~ A <&> M“%_““ (%) )ff(p”d?’p?’

(2.6)

[T und —7 bezeichnen entgegengesetzten Isospin| worin folgende Abkiirzungen ver-
wendet werden: oy = 0.5(1—&) e, £y = 0.5(1—C)5, m = 0.5(1—=C)v, 01 = 0.5(1 =)o,
ay, = 0.5(1+&a, By =0.5(1+¢)B, yu = 0.5(1 4+ )y und o, = 0.5(1 4+ ()o, des-
weiteren bezeichnet n die Baryonendichte:

)3 Z/ f+(p1) d p1. (2.7)

In den Gleichungen (2.5), (2.6), und (2.7) bezeichnet f,(p) die Fermi-Dirac Vertei-
lungsfunktion (siehe Abbildung 2.2 als ein Beispiel) eines Baryons mit Isospin 7:

ol = (1 exp (lerto) ~ 1)) 29
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Abbildung 2.2: Fermiverteilungsfunktion als Funktion der Einteilchenenergie (siehe
Gleichung (2.9)) fiir Neutronen in einem Protoneutronenstern ca. 1 - 3 s nach dem
,core bounce“ (siche Abschnitt 2.1.2) bei einer Baryonendichte von n = 1 fm3.
T =79.8 MeV, Ty = 278.2 MeV, T/Ty ~ 0.29, 41, = 512.8 MeV und ¢,(T = 0) =
521.2 MeV an der Fermioberfliche.

worin e, die Einteilchenenergie bezeichnet:

p?

2m,;

() = + V(). (2.9)

Hinweis: ;. in Gleichung (2.8) ist nicht das chemische Potential im eigentlichen
Sinne, weil die Wechselwirkung einen dichteabhéingigen Anteil besitzt, zur weiteren
Erlduterung siehe Myers & Swigtecki (1990), Appendix A.

Das chemische Potential der Neutronen und Protonen, p,, sowie der Druck, p,
werden iiber die thermodynamischen Ableitungen berechnet:

0 0
= (n <8n7>s’n_r + 1) u+m, = (n <3”7>T,H_T + 1) f+m., (2.10)

_ o) o

T

worin m, die Ruhemasse der Neutronen oder Protonen bezeichnet und f die freie
Energie pro Baryon:
f=u—"Ts, (2.12)

mit der Entropie pro Baryon, s:

§= *n(;r)g S [ (0w i) + (1= frw0) 0 (1= £r0) )1 (2.13)
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Tabelle 2.3: Kopplungskonstanten fiir die relativistischen Hartree Modelle. Die
Kopplungskonstanten sind fiir folgende Mesonenmassen angegeben: m, =
550 MeV, m,, = 783 MeV und m, = 770 MeV (die Kopplungskonstanten sind
entsprechend dieser Mesonenmassen umgerechnet worden).

gZ/Am  g2/Am gZ/Am  10% 10%¢

GM1  7.288 8.959  5.346 2947 -1.070
GM3  6.139 6.041 0.807  8.659  -2.421
NL1 10.2099 13.6108 8.0260 2.4578 -3.4334

2.2.2 Relativistisches Hartree Modell

Die Quantenchromodynamik wére eigentlich die theoretische Betrachtungsweise,
um das hier vorliegende Vielteilchenproblem zu 16sen. Die Beschreibung von Kern-
materie und auch Kernen im Rahmen der Quantenchromodynamik ist aber auf-
grund der Komplexitit der gekoppelten Gleichungssysteme bis heute noch nicht
moglich. Aus diesem Grunde wird hier eine von Serot & Walecka (1986) entwickelte
effektive Quantenfeldtheorie, genannt Quantenhadrodynamik, verwendet. In dieser
wird die Nukleon-Nukleon Wechselwirkung durch den Austausch von Mesonen be-
schrieben. Als weitere Vereinfachung des Vielteichenproblems wird in dieser Arbeit
die Mittelfeld Naherung (Hartree Niherung) im Rahmen der Quantenhadrodyna-
mik benutzt. Mittelfeld Naherung bedeutet, dafy die Operatoren fiir die verschiede-
nen Baryonendichten ndherungsweise durch ihre Erwartungswerte ersetzt werden.

Gegeniiber den nichtrelativistischen Behandlungen des Vielteilchenproblems ha-
ben die relativistischen den Vorteil, dafl bei ihnen der sogenannte relativistische
Sattigungsmechanismus (siehe z.B. ter Haar & Malfliet, 1987) wirksam ist. Da-
durch sind bei relativistischen Theorien keine zusétzlichen dichteabhingige Krifte
notwendig. Um fiir die folgende Berechnung der Eigenschaften von Neutronenster-
nen eine moglichst grofle Bandbreite an weichen und harten Zustandsgleichungen
zu erhalten, werden in dieser Arbeit drei verschiedene Parametrisierungen fiir die
Kopplungskonstanten verwendet. Diese sind, die Parametersitze GM1 und GM3
von Glendenning € Moszkowski (1991) und der Parametersatz NL1 von Reinhard
(1989). Die Parametersétze sind in Tabelle 2.3 aufgefiihrt.

Als erstes ist es notwendig die Lagrangedichte aufzustellen, aus welcher durch die
Euler-Lagrange-Gleichungen die Bewegungsgleichungen des Vielteilchenproblems
resultieren. Die korrespondierende Lagrangedichte besitzt folgende Struktur (Glen-
denning, 1987a; Weber & Glendenning, 1993a; Schdfer, 1997; Glendenning, 1997;
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Weber, 1999):

o) = X @+ ¥ (e + et

B=n,p,21t0—,... M=o,w,p

+Loa(z)+ > LI(w), (2.14)

L=e",u—,...

worin L% und £? die Lagrangedichten der freien Baryonen- bzw. Leptonenfelder
bezeichnen:

Ly () = ¥u(2) (i7"0, — ms) ¥u(w), (2.15)
L1(z) = Yr(@) (19" 0 — mu) ¥ (), (2.16)

worin g und 1, die Feldoperatoren bezeichnen. Die Lagrangedichten £3; der freien
Mesonenfelder sind wie folgt gegeben:

£0(x) = % (0" 0(2)0,0(x) — m20%()) (2.17)
L) = — 3 F* (@) Fyu () + 52" (2)e (1), (2.18)
£(2) = G () - Ghul) + 535" (a) - (), (219)

hierin sind die Feldtensoren F),, und éu,, folgendermafien definiert:

F(x) == 0wy, (x) — Oywy(z), (2.20)
Con(2) = 0ui() — D). (2.21)

Die Wechselwirkung zwischen den Baryonen und den Mesonen wird durch folgende
Lagrangedichten £, beschrieben:

Ly, () = gop¥n(z)0(2)Ps(2), (2.22)
Liy(r) = —gunr (@) w,u(2)Ys(r), (2.23)
EBp(x) = _ng&B (x)f)/“; : ﬁ#(x)wB (ZC), (224)

worin 7 die Paulimatrizen im Isospinraum bezeichnet. Dieser Ansatz entspricht der
Hypothese, dafl die Mesonen nur mit den Nukleonen und Hyperonen wechselwirken,
nicht mit sich selbst. Eine Ausnahme hierbei bildet die Selbstwechselwirkung des o-
Mesons, wofiir folgende Lagrangedichte L4 eingefiihrt wird (Glendenning, 1987b):

1 - 1
Lya(z) = —gmNb(ggNa(x))?’ - Zé(g(,Na(x)f. (2.25)
Die o-Selbstwechselwirkung wird eingefiihrt, um die Séttigungseigenschaften von
Kernmaterie besser reproduzieren zu konnen. Ohne diesen Term ergibt sich ein zu
groBer Wert fiir die Kompressibilitit (siehe Jetter, 1990).

Die charakteristischen Eigenschaften der Baryonen, Leptonen und Mesonen sind
in den Tabellen 2.4, 2.5 und 2.6 zusammengefafit.
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Tabelle 2.4: Eigenschaften und Quantenzahlen der Nukleonen und Baryonen: Mas-
se mg, Spin Jg, Isospin Iy, dritte Komponente des Isospin I3, Strangness Sg,
Hyperladung Yy und elektrische Ladung ¢g.

Baryon mp [MGV] JB IB I3B SB YB dB
n 939.6  1/2 1/2 -1/2 0 1 0
p 9383 1/2 1/2 1/2 0 1 1
xt 1189 1/2 1 1 -1 0 1
0 1193 1/2 1 0 -1 0 0
3T 1197 1/2 1 -1 -1 0 -1
A 1116 1/2 0 0 -1 0 0
=0 1315 1/2 1/2 1/2 2 -1 0
=- 1321 1/2 1/2 -1/2 -2 -1 -1
AT 1232 3/2 3/2 3/2 0 1 2
At 1232 3/2 3/2 1/2 0 1 1
AP 1232 3/2 3/2 -1/2 0 1 0
A~ 1232 3/2 3/2 -3/2 0 1 -1

Tabelle 2.5: Masse mp,, Spin Ji,, und Ladung ¢;, der Leptonen. Die Massen der Neu-
trinos sind experimentelle Obergrenzen von Weinheimer et al. (1999) und Lobashev
et al. (1999) fiir Elektronneutrinos, von Assamagan et al. (1996) fiir Myonneutrinos
und von Barate et al. (1998) fiir Tauneutrinos.

Lepton my, [MeV] Jo qo

e 0511  1/2 -1
s 105.66  1/2 -1
ve  <3x10°% 1/2 0
Yy <017 1/2 0

v <18 1/2 0
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Tabelle 2.6: Masse my, Spin und Paritdt JJ;, Isospin Iy und die Art der Kopplung
an die Baryonen fiir die Mesonen.

Meson my [MeV] Jf, Iy Kopplungsart

o 550 0t 0 Skalar
w 783 1= 0 Vektor
p 770 1= 1 Vektor

Die Bewegungsgleichungen des Systems erhilt man schliefllich iiber die Euler-

Lagrange-Gleichungen:
0 oL oL

9 0,X X

= 0. (2.26)

Daraus ergibt sich fiir die Baryonen eine inhomogene Dirac-Gleichung mit Quell-
termen aller Mesonen:

(170, —mp)Yp(r) = —go0(2)Yp(T) + guBV"wu(2)YB(T)
9,87 T - pu()B(2). (2.27)

Fiir die Mesonenfelder erhélt man inhomogene Klein-Gordon- (o) oder Proca-
Gleichungen (w, p) mit skalaren (1)) und vektoriellen Stromen (¢v,1)) als Quellen:

(0"0, +m2)o(z ZganB )8 (z) — mxbgox (gono(x))?
—CgsN (gUNU(x))S ) (2'28)
" F(z) + miw, () Z 9B (2) VB (2), (2.29)

fiir Isovektormesonen sind dariiber hlnaus auch 7-Matrizen in den Quelltermen
enthalten:

auéuu( ) + mppll Z ngwB T’Y!ﬂ/)B (l‘) (230)

Um die Energiedichte und den Druck zu erhalten, stellt man nun den Energie-
Impuls-Tensor auf:

oL
= 2 Oxge— (3"@/} 7t Z@Wm — gL, (2.31)

X=B,L

worin g, den Metrik-Tensor bezeichnet:

uv = (232)

o o O =
=
|
—_
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Hieraus ergeben sich nun die Energiedichte ¢ und der Druck p wie folgt iiber die
Erwartungswerte des Energie-Impuls-Tensors:

- = (Toola)), (2.33)
P= > (T, (o). (2.34)

Als néchster Schritt ist es notwendig die gekoppelten Differentialgleichungen fiir ein
System bei endlicher Temperatur durch geeignete Niherungsverfahren zu lésen. Da
dies iiber den Umfang dieser Arbeit hinaus geht, wird hier auf die entsprechende
Literatur verwiesen, wie z.B. Serot & Walecka (1986), Glendenning (1987b), Weber
¢ Weigel (1989) und Schdifer (1997).

2.3 Zustandsgleichungen fiir Protoneutronen-
sterne

Die Zustandsgleichung fiir die Materie von Protoneutronensternen ist die Grund-
lage um die Strukturgleichungen zu l6sen. Der Dichtebereich fiir die Zustandsglei-
chung erstreckt sich iiber mehr als zehn Groflenordnungen in der Dichte, von der
Dichte von Eisen bis hinauf zu ca. dem zehnfachen Wert von Kernmaterie.

Um die Zustandsgleichung von Protoneutronensternmaterie unterhalb von Kern-
materiedichte zu erhalten, wurde das hier verwendete Thomas-Fermi Modell in die-
sen Dichtebereich erweitert. Da dieses Modell homogene Kernmaterie zur Grund-
lage hat, wurde die Elektronenkonzentration in diesem Bereich an die Arbeiten
von Baym et al. (1971) und Negele & Vautherin (1973) angepafBit. Dies gilt fiir
Protoneutronensterne unterhalb einer Dichte von n = 6 x 10~*fm =2 und fiir Dich-
ten unterhalb von Kernmateriedichte von heiflen Neutronensternen. Die Ergebnisse
welche fiir diesen Dichtebereich erhalten wurden, sind mit denen der Zustandsglei-
chung von Lattimer € Swesty (1991) vergleichbar, welche in den Arbeiten von
Goussard et al. (1997, 1998) und Gondek et al. (1997) verwendet wurden. Ober-
halb der Dichte von Kernmaterie werden hier zwei verschiedene Modelle benutzt
um die Zustandsgleichung zu berechnen, ein nichtrelativistisches Thomas-Fermi
Modell (Abschnitt 2.3.1) und ein relativistisches Hartree Modell (Abschnitt 2.3.2).

2.3.1 Nichtrelativistisches Thomas-Fermi Modell

In diesem Abschnitt werden fiir die Zustandsgleichung des Thomas-Fermi Modells
die relevanten Zustandsgrofien wie Druck, chemische Potentiale, Neutrinoenergien,
Temperatur etc., fiir die verschiedenen Modellannahmen und Entwicklungsstufen
dargestellt und diskutiert.

Die Abbildungen 2.3 - 2.5 zeigen den Druck, P(n), als Funktion der Baryonen-
dichte, n, fiir verschiedene Entwicklungsstufen eines (Proto-)Neutronensterns. Die
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Abbildung 2.3: Druck als Funktion der Baryonendichte fiir Dichten n < 107° fm 3
von heifler dichter Materie. Die Kurve CNS entspricht kalter Materie (siehe Ab-
schnitt 2.1.4). Die Kurve LPNS{Y%2 entspricht der isothermen Hiille eines isentro-
pen Kerns mit Entropie pro Baryon s = 2 (siehe Abschnitte 2.1.2 und 2.1.3 zur
Erkldrung). Schliefilich entspricht die Kurve EPNS%{, der Zustandsgleichung in
der Hiille eines Protoneutronensterns mit einer Entropie pro Baryon s = 5 (Die
verwendeten Abkiirzungen werden in Tabelle 2.7 beschrieben). Die Neutrinos sind
in diesem Dichtebereich nicht eingeschlossen.

in diesem Abschnitt fiir die Zustandsgleichungen im Thomas-Fermi Modell ver-
wendeten Abkiirzungen werden in Tabelle 2.7 beschrieben. Die Region der Hiille
mit Baryonendichten n < 107 fm~3 wird in Abbildung 2.3 gezeigt. Hier sind der
isotherme Teil mit 7' = 0.6 MeV der LPNSTY%2 und der HNST%2 Zustandsglei-
chung, die isentropische Zustandsgleichung EPNS$, und die Zustandsgleichung
fiir kalte Neutronensterne (CNS) gezeigt. Die Neutrinos tragen fiir Baryonendich-
ten n < 6 x 107* fm~3 nicht zum Druck bei, da sie in diesem Bereich nicht einge-
schlossen sind. Der Druck wird in der Zustandsgleichung mit 7" = 0.6 MeV durch

den Beitrag der Photonen dominiert:
24

45xL%xN”WMW”Mﬂ=3%xN”MWMﬁ. (2.35)

Pph =

Wie sich aber spéter zeigen wird (siehe Abschnitt 3) hat dieser Bereich der Hiille ei-
nes Protoneutronensterns oder heiflen Neutronensterns, aufgrund der hier konzen-
trierten niedrigen Masse im Vergleich zur gesamten Masse, einen geringen Einflufl
auf die Eigenschaften des Sterns. Im Gegensatz zur isothermen Zustandsgleichung
unterscheidet sich die isentropische Zustandsgleichung kaum von der kalten Zu-
standsgleichung in diesem Dichtebereich.

In Abbildung 2.4 ist der generelle Trend zu beobachten, daff der Druck im Bereich
der Neutrinosphire (107 fm™3 < n < 107! fm™3) eines Protoneutronensterns (1
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Abbildung 2.4: Druck als Funktion der Baryonendichte im Dichtebereich 10~°
fm™ < n < 107! fm™ fiir verschiedene Zustandsgleichungen von heifier dichter
Materie.
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Abbildung 2.5: Druck als Funktion der Baryonendichte fiir Dichten n > 0.1 fm 3
fiir verschiedene Zustandsgleichungen des Thomas-Fermi Modells von heifler dich-
ter Materie. Der Druck der Zustandsgleichung HNS®? ist nahezu identisch mit der
LPNS$} o, Zustandsgleichung in diesem Dichtebereich und wird aus diesem Grunde
nicht gezeigt.
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- 3 s nach dem core bounce) durch den Beitrag der Leptonen dominiert wird. Bei
einer Baryonendichte von n = 0.01 fm 3 tragen sowohl thermische Effekte wie auch
die hier in einem Protoneutronenstern eingeschlossenen Neutrinos zur Steigerung
des Drucks um einen Faktor von ~ 3 — 4 bei, im Vergleich zur kalten Zustands-
gleichung. Der Einflufl der Form der Neutrinosphére auf die Zustandsgleichung ist
durch die beiden Kurven LPNS$ ,, und LPNS%?L04(64722) ersichtlich. Die Tempera-
tur hat den grofiten Einflul auf das Modell fiir die Zeit bis ca. eine Sekunde nach
dem core bounce, wo die Entropie pro Baryon etwa fiinf in diesem Dichtebereich
betriigt (EPNS$*L, ).

Wenn man nun den weiteren Verlauf der Zustandsgleichungen fiir steigende Dich-
ten betrachtet ist ersichtlich, daf} die Temperaturabhingigkeit im Thomas-Fermi
Modell immer weiter ansteigt. Im Bereich der grofiten Baryonendichte die in einem
stabilen Protoneutronenstern gefunden wird (n ~ 1 — 1.2 fm %), sind der Druck-
anstieg durch thermische Effekte von der selben Groflenordnung wie der Beitrag
durch die Leptonen (siehe Abbildung 2.5). Dies ist aus den nahezu identischen
Kurven der beiden Modelle HNS®? und LPNSY;,, ersichtlich.

Die Beitriage der Neutrinos sind durch folgende Beziehungen bestimmt: Fiir die
Dichte n und die durchschnittliche Energie u der Neutrinos y = v,, v, v, ¥y, V7,
v, gilth:

2

S

g o0
Ny = ——=
Y om2 )y 1+ exp(E(p — )

dp (2.36)

und

g P

oo
- 2n,m? /0 14 exp(F(p — ty))

Uy dp. (2.37)
Die eingeschlossenen Elektron-Neutrinos und Elektron-Antineutrinos befinden sich
im chemischen Gleichgewicht mit den Elektronen und Baryonen, d.h. p;, = —p,,.
Die chemischen Potentiale aller anderen Neutrinos sind Null, y, = 0 (mit z = v,
Dy, Vr, Uz). Dies ist dadurch bedingt, daf die Leptonenzahl innerhalb einer Lepto-
nenfamilie konserviert ist (in einem Protoneutronenstern ist die Anzahl der Myonen
klein im Vergleich zur Elektronenanzahl, siehe Abschnitt 2.3.2. Aus diesem Grund
werden die Myonen der Einfachheit halber im Thomas-Fermi Modell fiir Protoneu-
tronensterne vernachléssigt). Der Faktor g bezeichnet den Spin-Entartungsfaktor
und ist durch ¢ = 25+ 1 mit dem Spin, s, der Teilchen verbunden. Da nur Neutri-
nos mit positiver Helizitdit und Antineutrinos mit negativer Helizitit existieren®,
ist der Spin-Entartungsfaktor fiir Neutrinos gleich Eins, im Gegensatz zu anderen
Fermionen mit halbzahligem Spin, wo er zwei betrigt. Im Falle eines verschwin-
denden chemischen Potentials, fiithren die Gleichungen (2.36) und (2.37) zu einer
nur von der Temperatur abhidngigen Dichte:

ng =1.19 x 107873 MeV ? fm ™3 (2.38)

4Die kiirzlich gemachte Entdeckung, daf8 Neutrinos eine Masse besitzen (siehe Fukuda et al.,
1998) #ndert diese Gleichungen nicht, da die Masse wesentlich kleiner als die durchschnittliche
Energie der Neutrinos ist und deshalb vernachlissigt werden kann.

SExperimentell sind bis jetzt noch keine Neutrinos mit negativer Helizitsit oder Antineutrinos
mit positiver Helizitéit nachgewiesen worden; Paritétsverletzung der schwachen Wechselwirkung.
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Abbildung 2.6: Chemisches Potential als Funktion der Baryonendichte der Elektro-
nen und Elektron-Neutrinos fiir die Zustandsgleichungen LPNS3} ;, und LPNS$ .

Die gepunkteten Kurven entsprechen den chemischen Potentialen der Elektronen
der CNS, HNS®! und HNS? Zustandsgleichungen.

und einer linear von der Temperatur abhingigen durchschnittlichen Energie der
Neutrinos:

up = 3.157, (2.39)

mit x = v,, v,, v,, v;. Wahrend die Elektron-Neutrinos eingeschlossen sind, be-
sitzen sie ein sehr grofes chemisches Potential (u,, > T sieche Abbildungen 2.6
und 2.8). Deshalb kann nach Gleichungen (2.36) und (2.37) die Dichte und die
durchschnittliche Energie der Elektron-Antineutrinos wie folgt gendhert werden:

T3 N’Ve
nNg, = — exp(—?) (240)
und \
3T /'I’Ve
Up, — exp(—?). (2.41)

Diese Naherungen fiihren zu einer einfachen linearen Abh#ngigkeit der durch-
schnittlichen Energie der Elektron-Antineutrinos:

Uy, =37, (2.42)

welche der durchschnittlichen Energie eines Teilchens in einem hochrelativisti-
schen Boltzmann-Gas entspricht, d.h. die Elektron-Antineutrinos sind nicht ent-
artet wiahrend sie eingeschlossen sind. In Abbildung 2.7 werden die durchschnitt-
lichen Energien der Neutrinos der LPNS$% ,, Zustandsgleichung aufgezeigt. Die
chemischen Potentiale der Elektronen und Elektron-Neutrinos fiir verschiedene Zu-
standsgleichungen sind aus Abbildung 2.6 ersichtlich.
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Abbildung 2.7: Durchschnittliche Energie der Neutrinos als Funktion der Baryonen-

dichte fiir die verschiedenen Arten von Neutrinos der LPNS$ , Zustandsgleichung
fiir Baryonendichten grofer als 6 x 107* fm ™ (v, = v, v, v, und ;).
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Abbildung 2.8: Temperatur als Funktion der Baryonendichte fiir verschiedene Zu-
standsgleichungen von (Proto-)Neutronensternen.
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Aus Abbildung 2.7 ist ersichtlich, warum die Neutrinos bei der Entstehung des
Protoneutronensterns als eingeschlossen angesehen werden konnen. Betrachten wir
hierzu die mittlere freie Weglénge, A, der Neutrinos:

1

A= — 2.43

—, (2.43)
worin n die Baryonenanzahldichte und o den Wirkungsquerschnitt der Neutrinos
auf nichtrelativistische Nukleonen bedeuten. Der Wirkungsquerschnitt kann wie
folgt angegeben werden (siehe Raffelt, 1996):

2
~ 1. 1—42( L ) 2 2.44
o 7x 10 ToMev) O™ (2.44)
Daraus ergibt sich z.B. bei Kernmateriedichte eine mittlere freie Weglénge fiir die
Neutrinos, welche dort eine mittlere Energie zwischen 70 und 150 MeV besitzen,
von ca. 20 bis 75 cm. Hieraus kann nun die durchschnittliche Diffusionszeit der
Neutrinos abgeschiitzt werden (siehe Raffelt, 1996):

R2
T )
(R bezeichnet den Sternradius) d.h. die durchschnittliche Diffusionszeit betréigt ca.

5 - 10 s. Da sich der Protoneutronenstern zu Beginn auf einer Zeitskala von ca.
100 ms entwickelt, kénnen die Neutrinos zu dieser Zeit als eingeschlossen gelten.

T =

(2.45)

Abbildung 2.8 zeigt die Dichteabhéingigkeit der Temperatur fiir verschiedene Zu-
standsgleichungen. Der Temperaturabfall in der Ubergangsregion zwischen der hei-
Ben, geschockten Hiille (n < 0.02 fm™?) und dem nicht geschockten Kern (n > 0.1
fm~3) des Protoneutronensterns 0.1 - 1 s nach dem core bounce (EPNS$®L,) ist
deutlich zu erkennen (siehe Burrows €& Lattimer, 1986; Burrows et al., 1995). Die
Temperatur steigt mit steigender Entropie pro Baryon und sinkt mit steigender
Leptonenkonzentration, dies wird durch die Angleichung der Anzahl der verschie-
denen Teilchensorten verursacht (siehe Prakash et al., 1997). Die maximalen Tem-
peraturen welche in Protoneutronensternen und heilen Neutronensternen erreicht
werden, liegen zwischen 80 und 120 MeV (siehe Abbildung 2.8 und Tabelle 3.3).
Die Temperatur welche in Protoneutronensternen und heiflen Neutronensternen
mit einer typischen Masse von 1.5M, erreicht wird, liegt zwischen 20 und 40 MeV
(siehe Tabelle 3.1).

Abbildung 2.9 zeigt die Entropie pro Baryon fiir symmetrische Kernmaterie. Das
Verhalten der Entropie stimmt mit den experimentellen Daten iiberein, welche
durch Schwerionenkollisionen bestimmt wurden (vergleiche mit Abbildung 6 aus
Das et al. (1992), siehe auch Jacak et al. (1983)). Damit erscheint das hier be-
schriebene Modell realistisch. Weiterhin ist aus der Abbildung zu erkennen, daf
die Entropie pro Baryon nur fiir niedrige Temperaturen (abhéngig von der Ba-
ryonendichte) linear steigt. Bei hoheren Temperaturen gewinnen Terme hoherer
Ordnung an Gewicht (dieser Punkt wird in Abschnitt 3.2 ausfiihrlich diskutiert).
Deshalb ist es notwendig, die Temperaturabhéngigkeit der Zustandsgleichung ex-
akt zu berechnen, um bessere Aussagen iiber die Effekte treffen zu kénnen, welche
durch die Temperatur entstehen.
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Abbildung 2.9: Entropie pro Baryon als Funktion der Baryonendichte fiir symme-
trische Kernmaterie bei verschiedenen Temperaturen.
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Abbildung 2.10: Leptonenkonzentration als Funktion der Baryonendichte fiir ver-
schiedene Zustandsgleichungen. Die Leptonenkonzentration der unphysikalischen
LPNSS, o, Zustandsgleichung ist nahezu identisch mit der LPNSY}, ,, Zustandsglei-
chung und wird aus diesem Grunde nicht gezeigt. Die untere gepunktete Kurve
entspricht der Summe der Elektronenkonzentration und der Myonenkonzentration
in einem kalten Neutronenstern, die mittlere gepunktete Kurve der der HNS®*! Zu-
standsgleichung und die obere gepunktete Kurve der der HNS®? Zustandsgleichung.
Die Sterne zeigen die Positronenkonzentration der HNS*? Zustandsgleichung. Die
Positronenkonzentration aller anderen Zustandsgleichungen liegt unterhalb des

Auflésungsvermogens der Abbildung.
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Abbildung 2.11: Effektive Masse der Neutronen und Protonen als Funktion der Ba-
ryonendichte. Die durchgezogene Kurve entspricht der effektiven Masse der Neu-
tronen und Protonen in symmetrischer Kernmaterie (die Differenz der Werte fiir
Neutronen und Protonen sind verschwindend gering). Die lang gestrichelte Kurve
zeigt die effektive Masse von Neutronen in reiner Neutronenmaterie. Die strich-
punktierte Kurve entspricht der effektiven Masse von Protonen, welche in reine
Neutronenmaterie gebracht werden.

Die Konzentrationen der Elektronen und Elektron-Antineutrinos fiir die Zustands-
gleichungen mit konstanter Leptonenkonzentration (LPNSS,,, und LPNSS ., )
werden in Abbildung 2.10 gezeigt. Die Leptonenkonzentration der unphysikali-
schen LPNSY%,, Zustandsgleichung ist nahezu identisch mit der LPNS%;,, Zu-
standsgleichung und wird aus diesem Grunde in Abbildung 2.10 nicht gezeigt. In
diesen Fillen sind die Konzentrationen der Elektronen (29 — 32%) und Elektron-
Neutrinos (8 — 11%) nahezu konstant in einem weiten Dichtebereich. Die Elektro-
nenkonzentration sinkt im Thomas-Fermi Modell fiir Baryonendichten oberhalb
von n = 0.7 fm~3, da die Symmetrieenergie in dem Modell fiir Baryonendichten
n > 0.4 fm—? absinkt (Strobel et al., 1997). Nichtrelativistische Zustandsgleichun-
gen welche mit Variationsprinzipien berechnet werden, verhalten sich &hnlich in
dieser Hinsicht. Die Symmetrieenergie, welche durch nichtrelativistische und re-
lativistische Briickner-Bethe oder Hartree Rechnungen erhalten wird, zeigt indes-
sen einen monotonen Anstieg mit steigender Baryonendichte (siehe z.B. Strobel
et al., 1997). Fiir die Temperaturabhéngigkeit ergibt sich: Steigende Temperatur
verursacht einen leichten Anstieg (Abfall) der Elektronkonzentration (Elektron-
Neutrinokonzentration) (vergleiche mit Takatsuka et al., 1994). Demgegeniiber
zeigt die Elektronen- und Myonenkonzentration eine, in erster Ndherung, qua-
dratischen Anstieg mit der Temperatur (siehe Abbildung 2.10 und Keil & Janka,
1995).

Die effektiven Massen, mZ/m,, von Neutronen und Protonen fiir symmetrische
kalte Kernmaterie und reine Neutronenmaterie werden in Abbildung 2.11 gezeigt.
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Abbildung 2.12: Adiabatenexponent als Funktion der Baryonendichte fiir verschie-
dene Zustandsgleichungen.

In dem hier verwendeten Thomas-Fermi Modell ergeben sich die effektiven Massen
der Neutronen und Protonen in symmetrischer Kernmaterie bei Séttigungsdichte
zu m* /m, = 0.867. Dies ergibt eine gute Ubereinstimmung mit den experimentell
gefunden Werten (siehe z.B. Bauer et al., 1982). In Falle von reiner Neutronenma-
terie steigt die effektive Neutronenmasse auf einen Wert von m}/m, = 0.935 bei
Sattigungsdichte, wihrendessen die effektive Masse der Protonen auf einen Wert
von ms/my, = 0.808 fllt.

Der Adiabatenexponent -:

dln P
dlnn .

ndpr
Pdns

v = : (2.46)

wird in Abbildung 2.12 fiir verschiedene Zustandsgleichungen gezeigt. Der Adiaba-
tenexponent fillt fiir steigende Temperatur und steigende Leptonenkonzentration
fiir Baryonendichten um und oberhalb von Kernmateriedichte. Der starke Anstieg
des Adiabatenexponenten 7 in der Ndhe von Kernmateriedichte ist fiir den co-
re bounce des kollabierenden Eisenkerns des Vorldufersterns verantwortlich und
damit fiir die anschlieBende Supernovaexplosion (siehe z.B. Shapiro € Teukolsky,
1983).

Die Schallgeschwindigkeit vs (in Einheiten der Lichtgeschwindigkeit):

J \/”HLP’ (2.47)

ist in Tabelle 2.8 fiir verschiedene Zustandsgleichungen tabelliert. Die Schallge-
schwindigkeit vg steigt mit der Dichte bis nahezu Lichtgeschwindigkeit fiir die
massereichsten Neutronensterne einer Sequenz. Trotzdem bleibt sie immer unter-
halb der Lichtgeschwindigkeit, d.h. alle Zustandsgleichungen des Thomas-Fermi
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Modells fiir (Proto-)Neutronensterne sind kausal. Im Gegensatz zu den Resultaten
von Goussard et al. (1998) steigt im Thomas-Fermi Modell die Schallgeschwindig-
keit mit der Temperatur und steigender Leptonenkonzentration bei festgehaltener
Baryonendichte. Dieser Unterschied ist wahrscheinlich durch die geringere Tempe-
raturabhéngigkeit der Zustandsgleichung von Lattimer € Swesty (1991) bedingt
(siehe Diskussion in Strobel et al., 1999a).
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Tabelle 2.8: Die Schallgeschwindigkeit als Funktion der Baryonendichte im Bereich um und oberhalb von Kernmateriedichte fiir
verschiedene Zustandsgleichungen des Thomas-Fermi Modells. Die Bedeutung der Abkiirzungen ist in Tabelle 2.7 nachzulesen. Der
groffite Wert fiir die Schallgeschwindigkeit wird fiir die kalte Zustandsgleichung des massereichsten Neutronensterns gefunden, mit
vs = 0.964 (in Einheiten der Lichtgeschwindigkeit) bei einer Dichte von n™**(CNS) = 1.246 fm .

n [fm=3]

EOS 0.02 0.06 0.1 0.2 0.3 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2

LPNS%,, 0.1242 0.1627 0.2067 0.3270  0.4411 0.5434 0.7089 0.8276 0.9055 0.9594
LPNS8,,, 0.1046 0.1320 0.1737 0.2968 0.4172  0.5240 0.7008 0.8257 0.9113 0.9617
HNS®2 0.1011 0.1473 0.1917 0.3128 0.4280 0.5305 0.6963 0.8176 0.9073 0.9750
HNS 0.0684 0.1095 0.1559 0.2735 0.3905 0.4962 0.6665 0.7921 0.8862 0.9606
CNS 0.0507 0.0807 0.1255 0.2469 0.3699 0.4802 0.6569 0.7863 0.8812 0.9543
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Abbildung 2.13: Druck als Funktion der Baryonendichte fiir das GM3 Modell. Die
durchgezogenen Kurven entsprechen der kalten Zustandsgleichung (untere Kur-
ve) und der Zustandsgleichung mit s = 2 (obere Kurve) im -Gleichgewicht ohne
Hyperonen (gestrichelte Kurven entsprechend mit Hyperonen). Die lang gestri-
chelten Kurven entsprechen der kalten Zustandsgleichung (untere Kurve) und der
Zustandsgleichung mit s = 2 und Y] = 0.4 (obere Kurve) ohne Hyperonen (strich-
punktierte Kurven entsprechend mit Hyperonen).

2.3.2 Relativistisches Hartree Modell

Um einen moglichst groflien Bereich abzudecken, werden hier drei verschiedene
Parametrisierungen fiir das Hartree Modell verwendet, siehe Tabelle 2.3. Diese
Wahl wurde getroffen, um zu zeigen, wie und ob anhand von Beobachtungsdaten
von Neutronensternen eine Einschrinkung an die Parametersitze gegeben werden
kann. Die Abbildungen 2.13, 2.14 und 2.15 zeigen den Druck fiir die GM3, GM1
und NL1 Parametersiitze fiir verschiedene Zustandsgleichungen.

Die Hartree Modelle mit Hyperonen enthalten aufler Neutronen und Protonen fol-
gende Hyperonen und Delta-Resonanzen: A, X, X% ¥F =7 20 A~ A AT AFF
(die Delta-Resonanzen sind im NL1 Modell nicht enthalten, da sie in dieser Pa-
rametrisierung erst bei sehr groflen Dichten entstehen, was spéter in diesem Ab-
schnitt ndher erkldrt wird). Die Kopplungsstirke der Hyperonen wurde hier der
Einfachheit halber gleich der fiir Nukleonen gewihlt (universale Kopplung). Diese
Einschrinkung hat keinen Einflufl auf die minimale Masse von Neutronensternen,
wie in Abschnitt 3.6 gezeigt wird. Der Einflu} auf die maximale Masse dagegen
ist grof}, zur Diskussion dieses Sachverhaltes verweisen wir hier auf die Arbeiten
von Huber et al. (1998) und Huber (1999) wo dieser Punkt fiir eine grofie Zahl von
Kopplungsstéirken diskutiert wird. Die hier getroffene Wahl ist aber insofern be-
rechtigt, da die wahre Kopplungsstirke zwischen Nukleonen und Hyperonen weit-
gehend unbekannt ist und auch ein erster Ansatz gewonnen werden kann wie steif
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Abbildung 2.14: Druck als Funktion der Baryonendichte fiir das GM1 Modell. Zur
Erklarung der Kurven siehe Abbildung 2.13.
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Abbildung 2.15: Druck als Funktion der Baryonendichte fiir das NL1 Modell. Zur
Erklarung der Kurven siehe Abbildung 2.13.
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Abbildung 2.16: Druck als Funktion der Energiedichte fiir die verschiedenen Model-
le fiir kalte Zustandsgleichungen im (3-Gleichgewicht. Bei den Hartree Parametrisie-
rungen entsprechen die unteren Kurven den Zustandsgleichungen mit Hyperonen,
die oberen Kurven den Zustandsgleichungen ohne Hyperonen.

eine Zustandsgleichung sein muf}, um die Beobachtungsdaten erkldren zu kénnen.

Wie zu erwarten war, fithrt der NL1 Parametersatz zur steifsten Zustandsgleichung,
d.h. groBter Druckanstieg bei steigender Energiedichte (Abbildungen 2.16), da das
Verhalten bei grofier Dichte durch die Grofle der Kopplungsstirke des w-Mesons
bestimmt wird (siehe Tabelle 2.3). Dies gilt, obwohl die NL1 Parametrisierung
die niedrigste Kompressibilitit bei Séttigungsdichte hat. Hierbei ist zu beachten,
daf} die Kompressibilitdt nur die Steifheit der Zustandsgleichung bei Séttigungs-
dichte beschreibt, bei hoheren Dichten sind die zweite und dritte Ableitung der
Kompressibilitdt mit zu betrachten, siehe z.B. Ramschiitz et al. (1990).

Die Abbildungen 2.17, 2.18 und 2.19 zeigen die Temperatur fiir die GM3, GM1
und NL1 Parameterséitze fiir verschiedene Zustandsgleichungen. FEs zeigt sich,
dal bei konstanter Entropie pro Baryon die Temperatur fiir steifere Zustands-
gleichungen hoher ist als fiir weichere Zustandsgleichungen. Berachten wir hierzu
Gleichung (3.2), wo in erster Niherung der Zusammenhang zwischen der Entro-
pie pro Baryon und der Temperatur beschrieben wird. Hieraus ist zu erkennen,
da die Entropie pro Baryon in erster Ndherung linear von der Temperatur und
der effektiven Masse der Teilchen abhéngt. Da die effektive Masse (siehe Abbil-
dung 2.20) fiir steife Zustandsgleichungen niedriger ist, ist die Temperatur hoher
bei konstanter Entropie pro Baryon. An dieser Stelle ist anzumerken, daf} ob-
wohl im Thomas-Fermi Modell die effektive Masse (Abbildung 2.11) am grofiten
ist, ist die Temperatur (Abbildung 2.8) dennoch hdher als fiir die Hartree Mo-
delle. Dieser Effekt riihrt von der Impulsabhéngigkeit in Gleichung (3.2) her, da
im nichtrelativistischen Thomas-Fermi Modell die Asymmetrie zwischen Neutro-
nen und Protonen sehr viel géfer ist als bei den relativistischen Hartree Modellen.
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Abbildung 2.17: Temperatur als Funktion der Baryonendichte fiir das GM3 Mo-
dell. Die durchgezogenen Kurven entsprechen der s = 1 Zustandsgleichung (untere
Kurve) und der Zustandsgleichung mit s = 2 (obere Kurve) im (3-Gleichgewicht
ohne Hyperonen (gestrichelte Kurven entsprechend mit Hyperonen). Die lang ge-
strichelten Kurven entsprechen der Zustandsgleichung mit s = 1 und ¥} = 0.4
(untere Kurve) und der Zustandsgleichung mit s = 2 und ¥; = 0.4 (obere Kurve)
ohne Hyperonen (strichpunktierte Kurven entsprechend mit Hyperonen).
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Abbildung 2.18: Temperatur als Funktion der Baryonendichte fiir das GM1 Modell.
Zur Erklarung der Kurven siehe Abbildung 2.17.



2.3. ZUSTANDSGLEICHUNGEN FUR PROTONEUTRONENSTERNE 35

70 T =
—— np, beta
——- np, YLO4
60 | ——— Hyp, beta ]
50 r
< 40
)]
=
— 30
20
10 +
o L L L L L L
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4

n[fm>]

Abbildung 2.19: Temperatur als Funktion der Baryonendichte fiir das NL1 Modell.
Zur Erklarung der Kurven siehe Abbildung 2.17.
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Abbildung 2.20: Effektive Masse als Funktion der Baryonendichte fiir kalte Zu-
standsgleichungen der GM3, GM1 und NL1 Modelle. Die jeweils obere Kurve ent-
spricht der Zustandsgleichung ohne Hyperonen, die untere Kurve der Zustands-
gleichung mit Hyperonen, jeweils im (-Gleichgewicht.
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Diese Impulsabhingigkeit wirkt dem Effekt der von der effektiven Masse her riihrt
entgegen.

Weiterhin ist zu erkennen, dafl die Hinzunahme von Hyperonen die Temperatur
sehr stark absinken liafit. Der Effekt ist sogar so stark, dafl durch das Auftreten
der Delta-Resonanzen bei dem GM3 und dem GM1 Modell negative Temperatur-
gradienten bei steigender Dichte entstehen. Das NL1 Modell zeigt dieses Verhalten
nicht, da hier die Delta-Resonanzen erst bei sehr grofien Dichten auftreten und des-
halb nicht in die Berechnung aufgenommen wurden. Die hier gezeigten Ergebnisse
sind vergleichbar mit dennen aus Pons et al. (1999).

Betrachtet man nun die effektiven Massen der Nukleonen (Abbildung 2.20), ist zu
erkennen, daf} diese fiir steigende Baryonendichte monoton absinkt und, wie schon
erwahnt, dafl die effektiven Massen fiir steifere Zustandsgleichungen niedriger sind
als fiir weichere Zustandsgleichungen. Dies folgt direkt aus der Definition der Teil-
chenenergie an der Fermikante und der Definition der effektiven Masse, wobei die
Nukleonenmasse um einen Faktor reduziert ist, der proportional zum Quadrat der
Kopplungskonstanten des o-Mesons, g,, ist und proportional zu skalaren Dichte,
ps, der Nukleonen (siehe Serot & Walecka, 1986). Bei der NL1 Parametrisierung
fiihrt die grofle o-Kopplung zu negativen Werten der effektiven Masse fiir die Zu-
standsgleichung mit Hyperonen. Dies fiihrt zu einigen Problemen in der Anwend-
barkeit dieser Parametrisierung bei hohen Dichten, aber da es hier in dieser Arbeit
speziell auf die Zustandsgleichung ankommt und im Druck und der Energiedich-
te nur quadratische Terme der effektiven Masse vorkommen, sind diese Probleme
vernachlissigbar (zur ndheren Diskussion dieser Problematik sieche Schaffner &
Mishustin, 1996). Die Temperaturabhéingigkeit der effektiven Masse ist relativ ge-
ring, siche Abbildung 2.21, sie steigt z.B. bei Sittigungsdichte im GM3 Modell
um weniger als 3% im relevanten Temperaturbereich an. Dieses Ergebnis ist ver-
gleichbar mit denen von Jetter (1990), wo sich aber zeigt, dafl bei noch hoherer
Temperatur (7" > 150 MeV) die effektive Masse wieder absinkt. Dies hat aber kei-
nen Einflufl auf Neutronensterne, da hier so hohe Temperaturen (7" < 120.6 MeV)
nicht erreicht werden (siehe Tabelle 3.3).

In den Abbildungen 2.22 bis 2.24 (Abbildungen 2.25 bis 2.27) wird die Zusam-
mensetzung der Materie der verschiedenen Parametrisierungen mit (ohne) Hype-
ronen gezeigt. Es werden auch unphysikalische Zustandsgleichungen mit T = 0
und konstanter Leptonenzahl aufgefiihrt, um Effekte zu erkennen, welche von der
Temperatur oder der konstanten Leptonenzahl herriihren.

Betrachtet man nun die Zusammensetzung der Materie von Protoneutronensternen
und Neutronensternen, ist folgendes zu erkennen: Die Entstehung von Hyperonen
wird in Protoneutronensternen durch die hohe Leptonenzahl unterdriickt (siehe
auch Prakash et al., 1997; Pons et al., 1999). Dies ist z.B. fiir das GM3 Modell an
Abbildung 2.22; welche dem ersten Stadium eines Protoneutronensterns mit s = 1
und Y] = 0.4 entspricht, und Abbildung 2.22, ohne eingeschlossene Neutrinos, zu er-
kennen. Mit eingeschlossenen Neutrinos liegt die relative Elektronenzahl zwischen
30 % und 40 %, wihrend ohne eingeschlossene Neutrinos die relative Leptonen-
zahl (e~ und p~) bei hoher Baryonendichte unter 10 % absinkt. Ohne Hyperonen
ist dieses Verhalten der Leptonen dhnlich (siehe z.B. Abbildung 2.25), auler daf}
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Abbildung 2.21: Effektive Masse der Neutronen und Protonen als Funktion der
Temperatur fiir das GM3 Modell fiir symmetrische Kernmaterie bei Séttigungs-
dichte (die Differenz der Werte fiir Neutronen und Protonen ist verschwindend

gering).

hier ohne eingeschlossene Neutrinos die Leptonenzahl ca. 20 % betrigt und bei
steigender Dichte ansteigt, nicht absinkt, da hier keine negativ geladenen Hypero-
nen enthalten sind, welche die Ladung der Elektronen und Myonen i{ibernehmen
konnen. Weiterhin entstehen aufgrund der Leptonenzahlerhaltung, da diese fiir
jede Leptonenfamilie einzeln gilt®, kaum Myonen im frijhen Stadium.

Da ein kalter Neutronenstern mit Hyperonen weniger Leptonen enthélt als einer
ohne Hyperonen (vergleiche z.B. Abbildungen 2.22 und 2.25), miissen den Stern bei
gleicher Masse mehr Neutrinos verlassen um die Leptonenzahl zu senken. Dieser
Unterschied in der Neutrinozahl kann dazu dienen zu entscheiden, ob Neutronen-
sterne Hyperonen enthalten oder nicht. Denn falls eine zukiinftige Supernova nicht
zu weit von der Erde entfernt sein sollte, kann dieser Unterschied in der Neutrino-
anzahl in Detektoren (wie z.B. Super-Kamiokande) eindeutig nachgewiesen werden
(siehe Pons et al., 1999). Zur weiteren Diskussion, sieche Abschnitt 3.4.

Der Hyperonenanteil an der Baryonendichte steigt mit der Temperatur und der
Steitheit der Zustandsgleichung, siehe Tabelle 2.9. Dies gilt sowohl fiir das (-
Gleichgewicht wie auch fiir den Fall, dal die Neutrinos eingeschlossen sind. Dieses
Verhalten wird in beiden Fillen durch die gréflere Teilchenenergie verursacht, da
dann mehr Hyperonen entstehen koénnen. Eine Ausnahme bildet der hochdichte
Bereich der NL1 Parametrisierung im (- Gleichgewicht, wo der Hyperonenanteil

fDiese Aussage gilt auch fiir Neutrinos die eine Ruhemasse haben, welche kiirzlich am Super-
Kamiokande Detektor nachgewiesen wurde (siehe Fukuda et al., 1998). Die gefundene Obergrenze
der Neutrinomassen ist zu klein um nennenswerte Neutrino-Oszillationen wihrend der ersten
Sekunden nach dem Kollaps zuzulassen, sieche Diskussion in Abschnitt 9.5.3 in Raffelt (1996)
und Hannestad et al. (2000).
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Tabelle 2.9: Relativer Hyperonenanteil an der Baryonendichte. Es werden die Werte
fiir verschiedene Zustandsgleichungen der Hartree Modelle bei den Baryonendich-
ten n = 0.25 fm™3 und n = 1.0 fm=3 aufgefiihrt.

Zustandsgleichung n [fm 3] GM3y,, GMlpy, NLlgy,
T = 0, p-Gleichgewicht 0.25 0 0.026 0.181
s = 2, $-Gleichgewicht 0.25 0.075 0.103 0.224
T=0,Y=04 0.25 0 0 0.051
s=2,Y=04 0.25 0.021 0.028 0.099
T = 0, 5-Gleichgewicht 1.0 0.571 0.699 0.809
s = 2, $-Gleichgewicht 1.0 0.580 0.740 0.799
T=0Y =04 1.0 0.288 0.479 0.566
s=2,Y=04 1.0 0.354 0.554 0.566

leicht mit der Temperatur absinkt. Dies ist durch den Umstand bedingt, daf} der
Neutronen- und Protonenanteil (siehe Abbildung 2.24) bei hohen Dichten wieder
ansteigt, da dann die Massendifferenz zu den Hyperonen eine geringere Rolle spielt
und dafl im NL1 Modell Delta-Resonanzen erst bei noch gréfieren Dichten auftre-
ten. Die Baryonendichte ab welcher die Delta-Resonanzen auftreten, wird durch
die GroBe der Kopplungskonstante fiir das p-Meson beeinflufit (Huber, 1999). Dies
ist deutlich am Unterschied der Dichte, bei welcher die Delta-Resonanzen im GM3
Modell (Abbildung 2.22) und GM1 Modell (Abbildung 2.23) auftreten, zu erken-
nen. Da im GM3 Modell die Kopplungskonstante des p-Mesons (siehe Tabelle 2.3)
grofer im GM1 Modell ist, treten Delta-Resonanzen spiter auf. Im NL1 Modell
ist der Wert fiir die Kopplungskonstante noch grofler, was dazu fiihrt, daf3 die
Delta-Resonanzen im relevanten Dichtebereich gar nicht auftreten.
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Abbildung 2.22: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
GM3 Modell mit Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im S-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥; = 0.4 (rechte
Spalte).
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Abbildung 2.23: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
GM1 Modell mit Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im p-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥] = 0.4 (rechte
Spalte).
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Abbildung 2.24: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
NL1 Modell mit Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im S-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥] = 0.4 (rechte
Spalte).
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Abbildung 2.25: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
GM3 Modell ohne Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im S-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥; = 0.4 (rechte
Spalte). Bei Y] = 0.4 ist ny, = n,-.
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Abbildung 2.26: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
GM1 Modell ohne Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im p-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥] = 0.4 (rechte
Spalte). Bei Y] = 0.4 ist ny, = n,-.
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Abbildung 2.27: Relative Teilchenzahl als Funktion der Baryonendichte fiir das
NL1 Modell ohne Hyperonen, fiir die Zustandsgleichungen (von unten nach oben)
T =0,s=1und s =2 im S-Gleichgewicht (linke Spalte) und fiir ¥] = 0.4 (rechte
Spalte). Bei Y] = 0.4 ist ny, = n,-.



Kapitel 3

Struktur rotierender und
nichtrotierender
Protoneutronensterne

Der Vollstéandigkeit halber wird zuerst kurz auf die Losungen der Einsteinschen
Feldgleichungen eingegangen, welche zur Berechnung der Eigenschaften von rotie-
renden Protoneutronensternen und Neutronensternen bené6tigt werden (fiir weiter-
gehende Informationen siehe Schaab, 1999). Fiir nichtrotierende Neutronensterne
wird hier die Tolman-Oppenheimer-Volkoff Gleichung verwendet (Tolman, 1939;
Oppenheimer € Volkoff, 1939).

Die Struktur von rotierenden Protoneutronensternen und Neutronensternen wird
bestimmt durch die Einsteinschen Feldgleichungen fiir den stationdren Fall mit ach-
sensymmetrischer Geometrie und asymptotisch flacher Raumzeit mit einer fiir die
Rotation verallgemeinerten Schwarzschildmetrik (z.B. Weber, 1999). Unter diesen
speziellen Bedingungen reduzieren sich die Einsteinschen Feldgleichungen auf vier
nichttriviale Gleichungen, welche elliptisch in quasi-isotropen Koordinaten sind
(Bonazzola et al., 1993). Die vier nichttrivialen Einsteinschen Feldgleichungen wer-
den unter der Voraussetzung der Energie- und Impulserhaltung mit Hilfe einer fini-
ten Differenzenmethode (Schaab, 1999) geldst. Durch die Koordinatentransforma-
tion, » — 1/r, werden die fiir r — oo auftretenden nummerischen Schwierigkeiten
umgangen (Bonazzola et al., 1993). Die Randbedingung der Flachheit des Raum-
es im Unendlichen kann dann exakt erfiillt werden. An der Schnittstelle zwischen
innerem und duflerem Koordinatensystem miissen die speziellen Lésungen durch
zusitzliche Bedingungen angepafit werden (Schaab, 1999).

Ein Neutronensternmodell wird bestimmt durch die Festlegung eines der folgende
Parameter: zentrale Dichte n., gravitativer Masse Mg oder Baryonenanzahl N,
wie auch einem der Parameter: Winkelgeschwindigkeit 2, Drehimpuls J oder des
Stabilitatsparameters f = T'/|W| (worin T die Rotationsenergie und W die Gravi-
tationsenergie des Neutronensterns bezeichnen). Die Modelle mit maximaler Masse
und/oder maximaler Rotationsgeschwindigkeit konnen durch Variation dieser Ein-
gabeparameter bis zum Erreichen der Stabilitdtsgrenze bestimmt werden.



KAPITEL 3. STRUKTUR ROTIERENDER UND NICHTROTIERENDER

46 PROTONEUTRONENSTERNE
2.2
20 F 1
18 F 1
16 [ - ]
14 1
Te12} ]
s
Z10¢F 1
(&)
= 08"
' ——— HNS™, HNS”
g LPNS?(]I._OAU LPNS?(T_M
04 p————7 Py ——- EPNS™Y, ]
T 4s1 1
02 ;*""// ---------- ST T EPNSSYLS04
09 o

Abbildung 3.1: Gravitative Masse als Funktion der zentralen Energiedichte fiir
nichtrotierende Neutronensterne und Protoneutronensterne im Thomas-Fermi Mo-
dell. Die untere lang gestrichelte Kurve zeigt die HNS®! Zustandsgleichung und die
obere lang gestrichelte Kurve die HNS*? Zustandsgleichung. Die untere durchge-
zogene Kurve zeigt die LPNSS, ,, Zustandsgleichung und die obere durchgezogen
Kurve die LPNS$2 ,, Zustandsgleichung. Die Abkiirzungen werden in Tabelle 2.7
beschrieben.

3.1 Protoneutronenstern- und Neutronenstern-
sequenzen fiir verschiedenen Zustandsglei-
chungen

In Abbildung 3.1 ist ein typisches Beispiel fiir die gravitative Masse als Funktion
der zentralen Energiedichte fiir nichtrotierende Neutronensterne und Protoneutro-
nensterne im Thomas-Fermi Modell dargestellt. Zu beachten ist, dafl nur Modelle
deren Masse mit der zentralen Dichte ansteigt, d.h.:

oM
> 1
Oce 0 (3.1)

stabil gegeniiber axialsymmetrischen Stérungen sind'. Dies bedeutet, daf$ nur Be-
reiche der Kurven in Abbildung 3.1 stabilen Sternen entsprechen, bei denen die
Steigung der Kurve positiv ist. Wahrend die maximale Masse der verschiedenen
Modelle nur um ~ 5% variiert, ist die minimale Masse der Protoneutronenstern-
modelle (EPNS) mit My, ~ 0.9 — 1.2M,, wesentlich grofier als die des Modells
fiir kalte Neutronensterne (CNS), wo die minimale Masse bei M, ~ 0.1M, liegt
(auf diesen Punkt wird in Abschnitt 3.6 néher eingegangen).

!Dieses Kriterium ist notwendig, aber nicht hinreichend fiir die Stabilitit von Neutronenster-
nen. Fiir weitere Erliuterungen, sieche Shapiro & Teukolsky (1983), Seite 147 ff.
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Abbildung 3.2: Keplerfrequenz als Funktion der gravitativen Masse fiir Proto-
neutronensterne und Neutronensterne fiir verschiedene Zustandsgleichungen des
Thomas-Fermi Modells. Die obere lang gestrichelte Kurve zeigt die HNS* Zu-
standsgleichung und die untere lang gestrichelte Kurve die HNS®? Zustandsglei-
chung. Die obere durchgezogene Kurve zeigt die LPNSS) ., Zustandsgleichung und
die untere durchgezogen Kurve die LPNS$? ,, Zustandsgleichung.

Die Keplerfrequenzen (Frequenz bei welcher Massenabscheidung am Aquator des
Sterns einsetzt) sind als Funktion der gravitativen Masse fiir Protoneutronenster-
ne und Neutronensterne fiir verschiedene Zustandsgleichungen des Thomas-Fermi
Modells in Abbildung 3.2 dargestellt. Zu Vergleichszwecken ist weiterhin die Ro-
tationsfrequenz, € = 4033 s~!, des schnellsten bekannten Pulsars, PSR 19374214
(Backer et al., 1982), angegeben. Die gravitative Masse dieses Pulsars ist derzeit
nicht bekannt, sollte aber typischerweise im Bereich von 1.0-2.0 M, liegen (n#heres
dazu in Abschnitt 3.6). Da die Keplerfrequenzen des Modells fiir kalte Neutronen-
sterne (CNS) in diesem Bereich grofer als die von dem Pulsar PSR 19374214 sind,
ist dieses Modell konsistent mit den Beobachtungsdaten.

Die Sequenzen von Protoneutronensternen und Neutronensternen im Thomas-
Fermi Modell — rotierend mit ihrer maximal moglichen Frequenz (Keplerfrequenz)
—, sind in Abbildung 3.3 dargestellt. Wie erwartet ergeben sich bei gleicher zen-
traler Energiedichte aufgrund der zuséitzlichen Rotationsenergie hohere gravitative
Massen als im Fall der nichtrotierenden Sterne (vergleiche mit Abbildung 3.1. Zu
beachten ist, dafl die maximale Masse aber bei geringeren zentralen Energiedichten
erreicht wird (siehe auch Tabelle 3.3). Die Zunahme der Masse durch die Rotation
ist fiir Protoneutronensterne kleiner als fiir kalte Neutronensterne, da die Proto-
neutronensterne einen grofleren Durchmesser besitzen, wodurch die Keplerfrequenz
und dadurch die Rotationsenergie begrenzt werden.
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Abbildung 3.3: Gravitative Masse als Funktion der zentralen Energiedichte fiir
rotierende Neutronensterne und Protoneutronensterne im Thomas-Fermi Modell.
Die untere lang gestrichelte Kurve zeigt die HNS®! Zustandsgleichung und die obere
lang gestrichelte Kurve die HNS®? Zustandsgleichung. Die untere durchgezogene
Kurve zeigt die LPNSY; o, Zustandsgleichung und die obere durchgezogen Kurve
die LPNS$% ,, Zustandsgleichung.

Interessant ist bei relativistischen Sternen die Masse-Radius Abhéngigkeit, die in
den Abbildungen 3.4 und 3.5? fiir nichtrotierende (siche Abbildung 3.4) und mit
Keplerfrequenz rotierende (sieche Abbildung 3.5) Protoneutronensterne und Neu-
tronensterne gezeigt wird. Im Vergleich zu kalten Neutronensternen, bei denen
der Radius um 1.4 M nur leicht variiert, erhdlt man fiir Protoneutronensterne
einen starken Anstieg im Radius fiir niedrigere Massen. Dieser Unterschied wird
durch die wesentlich hértere Zustandsgleichung von Protoneutronensternen, be-
dingt durch die hohe Temperatur in der Hiille, verursacht (siehe Abschnitte 2.3.1
und 2.3.2).

Um die Unterschiede zwischen einem Protoneutronenstern und einem kalten Neu-
tronenstern aufzuzeigen, werden in den Abbildungen 3.6 und 3.7 Oberflichen kon-
stanter Energiedichte zweier Sterne mit einer baryonischen Masse von Mg = 1.5M,
verglichen. Es zeigt sich, daf} der innere Teil der Sterne bis zu einem Radius von ca.
10 km am Aquator aus Materie mit Dichten um und gréfer als Kernmateriedichte
bestehen. Wihrend diese Dichteregion in einem Protoneutronenstern nahezu kugel-
symmetrisch ist, ist sie im Falle eines kalten Neutronensterns durch die wesentlich
groflere Rotationsgeschwindigkeit erheblich abgeflacht. Bei niedrigeren Dichten ist
der Protoneutronenstern durch die hohe Temperatur aufgebliht, so dafl der Radius
ca. das dreifache dessen eines kalten Neutronensterns betrégt.

Ein weiterer wichtiger Punkt betrifft die Stabilitdt der Sternmodelle gegeniiber

2Der Sternradius R, ist der Radius der von einem Beobachter aus dem Unendlichen gemessen
wird (siehe z.B. Schaab, 1999).
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Abbildung 3.4: Gravitative Masse als Funktion des Sternradius (gemessen von ei-
nem Beobachter aus dem Unendlichen) fiir nichtrotierende Protoneutronensterne
und Neutronensterne im Thomas-Fermi Modell. Die untere lang gestrichelte Kurve
zeigt die HNS®! Zustandsgleichung und die obere lang gestrichelte Kurve die HNS®?
Zustandsgleichung. Die untere durchgezogene Kurve zeigt die LPNSY} ,, Zustands-
gleichung und die obere durchgezogen Kurve die LPNS$ ,, Zustandsgleichung.
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Abbildung 3.5: Gravitative Masse als Funktion des Sternradius am Aquator (ge-
messen von einem Beobachter aus dem Unendlichen) fiir Protoneutronensterne und
Neutronensterne im Thomas-Fermi Modell welche mit Keplerfrequenz rotieren. Die
untere lang gestrichelte Kurve zeigt die HNS®' Zustandsgleichung und die obere
lang gestrichelte Kurve die HNS®? Zustandsgleichung. Die untere durchgezogene
Kurve zeigt die LPNS$; , Zustandsgleichung und die obere durchgezogen Kurve
die LPNS$% ,, Zustandsgleichung.
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Abbildung 3.6: Oberflichen konstanter Energiedichte fiir einen mit Kepler-
frequenz rotierenden Protoneutronenstern (EPNS$%l,) im Thomas-Fermi Mo-
dell mit einer baryonischen Masse von 1.5M;. Die Oberflichen entsprechen
den folgenden Energiedichten (beginnend von der Mitte nach auflen), ¢ =
0.99,0.1,0.01,1072,107%,1075, 10~ %, wobei die zentrale Energiedichte £, = 8.07 x

10 g cm ™ betriigt.

sikularen und dynamischen Instabilitdten. Eine bestimmte Konfiguration ist dyna-
misch stabil gegeniiber axialsymmetrischen Stérungen, wenn die gravitative Masse
minimal ist im Bezug auf Variationen bei fixierter Baryonenzahl und fixiertem Dre-
himpuls. Entlang einer Sternsequenz mit konstantem Drehimpuls ist dies der Fall,
wenn die gravitative Masse mit der zentralen Dichte ansteigt (siehe Shapiro & Teu-
kolsky, 1983, Seite 151 ff.). Man beachte, dafl der Drehimpuls in den Sequenzen von
Sternen welche mit ihrer Keplerfrequenz rotieren nicht konstant ist. Die Konfigura-
tion mit maximaler Masse unterscheidet sich deshalb leicht von der durch Variation
bestimmten stabilen Konfiguration. Eine génzlich allgemeinrelativistische Analy-
se von dynamischer und sidkularer Stabilitéit gegeniiber nicht-axialsymmetrischer
Storungen ist extrem kompliziert. Sie ist bis jetzt nur mittels Ndherungen und/oder
spezieller Annahmen durchgefiihrt worden. Es stellt sich aber heraus, daf} die Kon-
figurationen mittels eines Stabilitdtsparameters klassifiziert werden kénnen. Dieser
Stabilitdtsparameter [ ist definiert als der Quotient aus der Rotationsenergie, 7T,
und dem Betrag der Gravitationsenergie, W, also 8 = T//|W|. Fiir Werte, 8 > 0.26,
sind Objekte instabil gegeniiber dem Stab-Mode (m = 2), wihrend sie bereits bei
f > 0.14 sdkular instabil werden (siehe z.B. Durisen, 1975a; Managan, 1985; Ima-
mura et al., 1985; Bonazzola et al., 1996). Hohere Moden, m > 5, von Stérungen
werden durch die endliche Viskositit von Neutronensternmaterie unterdriickt. Es
ist jedoch unsicher ob Moden mit m = 3 oder 4 auch unterdriickt sind. Falls dies
nicht der Fall ist, dann setzt sikulare Instabilitit bereits oberhalb eines kritischen
Wertes von (> 0.08 ein (Friedman et al., 1986).



3.1. PROTONEUTRONENSTERN- UND NEUTRONENSTERNSEQUENZEN

FUR VERSCHIEDENEN ZUSTANDSGLEICHUNGEN ol
15.0
10.0 |
50 |
E ool @
50 |
-10.0 |
15050 100 0 00 50 100 150
x [km ]

Abbildung 3.7: Oberflichen konstanter Energiedichte fiir einen mit Kepler-
frequenz rotierenden, kalten Neutronenstern (CNS) im Thomas-Fermi Mo-
dell mit einer baryonischen Masse von 1.5M. Die Oberflichen entsprechen
den folgenden Energiedichten (beginnend von der Mitte nach auflen), ¢ =
0.99,0.9,0.8,0.7,0.6,0.5,0.4,0.3,0.2,0.1¢., wobei die zentrale Energiedichte ¢, =
8.11 x 10" g cm ™3 betrigt.
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Abbildung 3.8: Stabilitdtsparameter § = T/|W| als Funktion der gravitativen
Masse fiir Protoneutronensterne und Neutronensterne welche mit ihrer Keplerfre-
quenz rotieren im Thomas-Fermi Modell. Die obere lang gestrichelte Kurve zeigt
die HNS®' Zustandsgleichung und die untere lang gestrichelte Kurve die HNS®?
Zustandsgleichung. Die obere durchgezogene Kurve zeigt die LPNSS, ,, Zustands-
gleichung und die untere durchgezogen Kurve die LPNS% ,, Zustandsgleichung.
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In Abbildung 3.8 werden die Werte des Stabilitdtsparameters fiir Protoneutronen-
sterne und Neutronensterne, die mit Keplerfrequenz rotieren im Thomas-Fermi
Modell, angegeben. Da die Zeitskala fiir das Anwachsen von sikularen Instabi-
litdten grofer ist als die Zeitskala fiir die Entwicklung von Protoneutronensternen
und heiflen Neutronensternen, ist nur die dynamische Instabilitéit fiir diese wichtig.
Der kritische Wert fiir dynamische Instabilitit, 5 > 0.26, wird fiir keines der Mo-
delle erreicht. Abhéngig von der inneren Struktur und der Rotationsgeschwindig-
keit von kalten Neutronensternen konnen diese sikular instabil werden gegeniiber
Moden mit m = 3 oder m = 4 fiir Sterne mit Massen M > 0.8M;, (siehe auch
Abschnitt 3.3).

3.2 Evolution von nichtrotierenden Protoneu-
tronensternen

Die zeitliche Entwicklung eines Protoneutronensterns zu einem kalten Neutronen-
stern kann mittels einiger ,,Schnappschiisse“ zu verschiedenen Zeitpunkten nach
dem ,core bounce“ verfolgt werden (sieche Abschnitt 2.1). Falls man die Mas-
senakkretion vernachliissigt®, ist fiir einen nichtrotierenden Protoneutronenstern
die baryonische Masse erhalten. Sie ist ein entscheidender Parameter hinsichtlich
der Kenngrofien (gravitative Masse, Radius etc.) in der Entwicklung des Protoneu-
tronensterns von der Geburt bis zum sog. kalten Neutronenstern. Diese Sachlage
wird fiir einen Stern mit Mg = 1.5M, in Tabelle 3.1 und Abbildung 3.9 aufgezeigt.

Fiir den erste Schnappschufl wurde ein Zeitpunkt ca. 0.1 - 1 s nach dem , core
bounce® gewihlt, wo die Hiille des Protoneutronensterns durch eine hohe Entro-
pie pro Baryon und der Kern durch eine grofie Leptonenzahl charakterisiert ist
(siehe EPNS$%L, und EPNS$%L ). Nach 1 - 3 s erreicht der Protoneutronenstern
das néchste Stadium (LPNS), wobei eine nahezu konstante Entropie pro Bary-
on (s ~ 2) im ganzen Stern herrscht (Modell LPNS$ ,). Durch die nun hohere
Entropie pro Baryon im Kern des Protoneutronensterns sinkt die zentrale Ba-
ryonendichte und daher auch die gravitative Bindungsenergie. Auf der anderen
Seite sinkt die Entropie pro Baryon in der Hiille und daher auch der Radius.
Fiir niedrigere Werte der Entropie pro Baryon und/oder kleinere Leptonenzahl
steigt die gravitative Bindungsenergie im Vergleich zum EPNS Stadium (Modelle
LPNS$2 .5, LPNS3, ., LPNSS) 43)- Nach ca. 10 - 30 s ist der Stern deleptonisiert
und die Neutrinos kénnen den Stern ungehindert verlassen, dadurch wird die Zu-
standsgleichung weicher (HNS Modelle). Aus diesem Grund steigt die gravitative
Bindungsenergie um ca. 3%. Der kalte Neutronenstern ist schliefilich noch weiter
komprimiert.

Durch einen kleineren Anstieg des Drucks mit steigender Temperatur erhalten
Burrows € Lattimer (1986) und Pons et al. (1999) einen monotonen Anstieg fiir die
zentrale Dichte wihrend der zeitlichen Entwicklung eines Protoneutronensterns zu

3Die Berechtigung dieser Annahme wurde in Abschnitt 2.1 niher erldutert.
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Abbildung 3.9: Gravitative Masse als Funktion der baryonischen Masse fiir nichtro-
tierende Protoneutronensterne (EPNS$%!,) und nichtrotierende kalte Neutronen-
sterne (CNS) im Thomas-Fermi Modell. Die EPNS$%{, Zustandsgleichung liegt
direkt auf der Kurve fiir die EPNS$#}, Zustandsgleichung und wird deshalb nicht
gezeigt. Die Pfeile zeigen die Entwicklung (von links nach rechts) fiir folgende
Konfigurationen: die minimale Masse der EPNS$$5, Zustandsgleichung, die mini-
male Masse der EPNS$%¥!, Zustandsgleichung, Stern mit Mg = 1.5 M, und mit

maximaler Masse.
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einem kalten Neutronenstern. Die hier gezeigten Resultate, wie auch die von Keil &
Janka (1995), zeigen im Gegensatz dazu ein komplexeres Verhalten der zentralen
Dichte (siehe dazu die Diskussion in Pons et al., 1999). Dieses unterschiedliche
Verhalten hat hauptséchlich zwei Griinde: Erstens, Pons et al. (1999) verwenden
ein Entropieprofil, welches durch eine Simulation einer Supernova, welche in einem
1.08 M, Neutronenstern resultiert. Dies fiihrt zu einer Entropie pro Baryon von s ~
1.5 ca. 0.1 -1 snach dem ,,core bounce®, welche hoher ist als in Simulationen die mit
einem massiveren Neutronenstern enden. Hier wird eine Entropie pro Baryon von
s ~ 1 verwendet. Dieser Wert ist der Arbeit von Burrows et al. (1995) entnommen,
in welcher der Kollaps eines M ~ 1.5 M, Neutronensterns simuliert wird. Der
zweite Grund liegt in der Tatsache, daB8 Pons et al. (1999) eine Niherung fiir
die Temperaturabhéngigkeit des Drucks (entwickelt von Prakash et al., 1997) der
Nukleonen verwenden:

m
=T 3.2
’ 2 T:Zn:,p TF,T, ( )
Y, 3d lnm} _
&—EZTE(l_EdIHnT) 1+PP013> ! (33)
- 2 2 ] ) .
P (e v | P

hierin bezeichnet Tp ; die Fermi-Temperatur der Quasiteilchen (T, = p7 . /2m3),
Py, den thermischen Druck und Py = Piin + Pyot, den Druck am Temperatur-
nullpunkt als Summe des kinetischen und potentiellen Drucks. Diese Ndherung ist
giiltig unter der Voraussetzung, dafl die Temperatur im hochdichten Teil eines Pro-
toneutronensterns klein ist im Vergleich zur Fermi-Temperatur, d.h. T/Tp < 1.
Hier jedoch erreicht dieses Verhéltnis T/Tw = 0.45 (T /Ty ~ 0.6) bei n = ng und
T/Tr =~ 0.29 (T /Ty ~ 0.44) bein = 1 fm? fiir Neutronen (Protonen) im LPNS$ ,
Modell (siehe dazu auch die Fermi-Verteilungsfunktion in Abbildung 2.2 in Ab-
schnitt 2.2 und Takatsuka et al. (1994) zu diesem Thema, woraus ersichtlich ist,
dafl mehr als 10 % der Materie nicht entartet ist). Aus diesem Grund unterschétzt
diese Ndherung den Druckanstieg durch thermische Effekte, z.B. ist der thermi-
sche Druck Py, exakt (geniihert) 2.37 MeVfm ™ (1.26 MeVfm?) bei n = ngy und
54.62 MeVfm—? (28.83 MeVim?) bei n = 1 fm~? fiir die Nukleonen der LPNS$ ,,
Zustandsgleichung im Thomas-Fermi Modell. Diese Aussagen werden durch Abbil-
dung 2.9 aus Abschnitt 2.3.1 unterstiitzt, woraus ersichtlich ist, daf} die Entropie
pro Baryon stirker als linear, wie es in Gleichung (3.2) angenommen wird, steigt.
Daher sollten Terme hoherer Ordnung in die Rechnung einflieen oder wie hier
geschehen die Fermi-Verteilungsfunktion exakt berechnet werden.

Interessant und lehrreich ist das Verhalten der gravitativen Masse als Funktion
der baryonischen Masse, welches in Abbildung 3.9 dargestellt ist. Wegen der stei-
feren Zustandsgleichung der heiflen Materie ergeben sich gréfiere gravitative Mas-
sen beim heiflen Stern. Der Effekt fiihrt zu Einschrinkungen der maximalen und
minimalen Massen und wird eingehend in Abschnitt 3.6 diskutiert.
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Abbildung 3.10: Minimale Rotationsperiode P als Funktion der baryonischen
Masse fiir Protoneutronensterne (EPNS) und kalte Neutronensterne (CNS) des
Thomas-Fermi Modells. Die Abbildung zeigt die Entwicklung von Protoneutro-
nensternen zu Neutronensternen. Die strichpunktierte (kurz gestrichelte) Kurve
zeigt das EPNS$$L, (EPNS$$L,) Modell, welches mit Keplerfrequenz rotiert. Die
durchgezogene (lang gestrichelte) Kurve zeigt die entsprechenden kalten Neutro-
nensterne welche man erhélt, wenn der Drehimpuls erhalten ist. Die gepunktete
Kurve zeigt zum Vergleich Neutronensterne welche mit ihrer Keplerfrequenz ro-
tieren. Ebenso ist die Rotationsperiode des schnellsten bisher gemessenen Pulsars
(PSR 1937+214) eingezeichnet.

3.3 Maximale Rotationsfrequenz eines jungen,
gleichférmig rotierenden Neutronensterns

Betrachten wir nun die zeitliche Entwicklung eines Protonensterns welcher eine ty-
pische baryonische Masse von Mg = 1.5M, besitzt und mit seiner Keplerfrequenz
rotiert. Bei der Rotation kommt neben der Baryonenzahl als weitere Erhaltungs-
groBe der Drehimpuls (siehe Tabelle 3.2) hinzu (keine Akkretion). Wie im nicht
rotierenden Fall wird der Stern wéihrend seiner Entwicklung kompakter. Die gra-
vitative Masse und der Radius (dadurch auch das Trégheitsmoment) verringern
sich. Mit der Erhaltung des Drehimpulses impliziert dies, daf} sich die Winkelge-
schwindigkeit des Sterns erhohen muf}. Im Vergleich zur anfinglichen Winkelge-
schwindigkeit erhoht sich die Winkelgeschwindigkeit des kalten Neutronensterns
um 51% (32%) fiir das EPNS$%L, (EPNSS®L,) Modell, im Vergleich zum Proto-
neutronenstern. Das bedeutet, dafl der kalte Neutronenstern maximal 60 % seiner
Keplerfrequenz erreicht.

Diese Aussage bedingt, dafl die minimale Rotationsperiode durch die mit Kepler-
frequenz rotierenden Protoneutronensterne bestimmt wird. Abbildung 3.10 zeigt
die generelle Entwicklung der Rotationsperiode der zwei hier verwendeten Proto-
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Abbildung 3.11: Variation des Stabilitdtsparameters 3 = T//|W| wihrend der Ent-
wicklung von einem Protoneutronensterns zu einem kalten Neutronenstern, wobei
der Drehimpuls konstant gehalten wird.

neutronensternmodelle, 0.1 - 1 s nach dem ,,core bounce®. Fiir einen kalten Neutro-
nenstern mit einer typischen baryonischen Masse von 1.5M, erhilt man schliellich
einen minimale Rotationsperiode, P, zwischen 1.56 und 2.22 ms. Man erhilt also
das wesentliche Ergebnis, dal der Protoneutronenstern, welcher mit der maximalen
Frequenz rotiert, nicht zu einem mit Keplerfrequenz rotierendem kalten Neutro-
nenstern fithrt (unter der Annahme, daf er gleichférmig rotiert, vergleiche hierzu
Abschnitt 3.5). Goussard et al. (1997, 1998) fanden kiirzlich &hnliche Ergebnisse
fiir die minimale Rotationsperiode, was die hier erhaltenen Ergebnisse bestitigt.
Die Rotationsperiode des schnellsten bisher gemessenen Pulsars PSR 19374214,
P = 1.56 ms (Backer et al., 1982) ist am unteren Rand dieses Bereiches. Pulsare die
so schnell oder schneller rotieren, kénnen diese Rotationsgeschwindigkeit nicht bei
ihrer Geburt erhalten habe, sondern miissen nachtréiglich beschleunigt worden sein,
solange eine typische baryonische Masse von My = 1.5M, vorausgesetzt wird. Hat
der Neutronenstern bei seiner Geburt eine baryonische Masse, welche grofier als
1.8—2.0 M, ist und der Protoneutronenstern rotiert mit Keplerfrequenz, dann ist es
moglich, daf der resultierende kalte Neutronenstern schneller als mit P = 1.56 ms
rotiert. Das bedeutet, dafl solch massive Neutronensterne nicht nachtréiglich be-
schleunigt werden miissen um die Beobachtungsdaten erkldren zu konnen(siehe
dazu Abbildung 3.10 und Tabelle 3.3). Ergéinzend hierzu hat Andersson (1998)
kiirzlich gezeigt, dafl ein nicht zu kalter Neutronenstern welcher mit 2 > 0.1Qk
rotiert, instabil gegeniiber r-Moden ist. Das bedeutet, dafl die minimale Rotati-
onsperiode eines jungen Neutronensterns noch héher liegt, Py, ~ 10 ms. Beide
Resultate, die von Andersson (1998) und die hier prisentierten, erhérten die An-
sicht, daf§ Millisekundenpulsare nach ihrer Bildung durch Akkretion beschleunigt
worden sind (Lorimer, 1996).

Abbildung 3.11 zeigt das Verhalten von  wihrend der Entwicklung von Protoneu-
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tronensternen zu kalten Neutronensternen. Der Stabilitdtsparameter wird wahrend
der Entwicklung grofler. Dennoch, der maximale Wert, S ~ 0.082, fiir den mas-
sivsten Stern der EPNS$¥L, Zustandsgleichung ist nur ein wenig grofier als der
kritische Wert von 8 ~ 0.08 fiir das Einsetzten von sidkularen Instabilititen fiir
m = 3,4 (sieche Abschnitt 3.1).

3.4 Einflul von Hyperonen auf die Eigenschaften
von Protoneutronensternen

In Neutronensternen existiert Materie bei extremer Dichte, welche ein vielfaches
der Sattigungsdichte von symmetrischer Kernmaterie betragen kann. Aus diesem
Grunde ist es theoretisch mdoglich, dafl im Inneren von Neutronensternen Hype-
ronen, Mesonkondensate und/oder Quark-Materie entstehen (siehe z.B. Baym &
Pethick, 1975; Collins € Perry, 1975; Weber € Glendenning, 1993b; Prakash et al.,
1997). In diesem Abschnitt werden deshalb die Unterschiede zwischen Neutronen-
sternen mit und ohne Hyperonen aufgezeigt, um den Einflu von Komponenten
zu zeigen, welche den Druck im Vergleich zu nukleonischer Materie, bei gleicher
Baryonendichte, senken.

Abbildungen 3.12 und 3.13 zeigen die gravitative Masse von nichtrotierenden Pro-
toneutronensternen (0.1 - 1 s nach dem ,core bounce®, seny, = 5.0, Seore = 1.0,
Neny (Seny) = 0.005 fm ™2, neore(Score) = 0.1 fm ™3, siehe Tabellen 2.7 und 3.8) und
kalten Neutronensternen fiir das Thomas-Fermi Modell (TF) und die verschiede-
nen Hartree Parametrisierungen (GM3, GM1 und NL1) mit und ohne Hyperonen.
Der Bereich in dem Protoneutronensterne stabil gegen axialsymmetrische Storun-
gen sind, liegt zwischen dem Minimum und dem Maximum der Kurven (Abbil-
dung 3.12), da die Masse mit der zentralen Energiedichte ansteigen muf} (siehe
Gleichung 3.1 in Abschnitt 3.1). Dies bedeutet, daf} fiir Neutronensterne minimale
und maximale Massen existieren (siche Abschnitt 3.6 zur niheren Diskussion).

Es ist deutlich zu erkennen, dafl Zustandsgleichungen mit Hyperonen erst bei grofie-
rer zentraler (Energie-)Dichte die selbe Masse erreichen wie Neutronensterne ohne
Hyperonen, also weicher sind. Um dies zu verdeutlichen, sind die zentralen Baryo-
nendichten fiir Protoneutronensterne und Neutronensterne mit einer baryonischen
Masse von Mg = 1.5 M in Tabelle 3.4 aufgelistet’. Aus Tabelle 3.4 ist weiter-
hin zu erkennen, daf} die zentrale Baryonendichte wihrend der Entwicklung ei-
nes Protoneutronensterns zu einem kalten Neutronenstern erst absinkt und spéter
wieder ansteigt, so daf3 die zentrale Baryonendichte im kalten Neutronenstern am
grofiten ist. Dieses Verhalten ist auf die anfingliche Temperatursteigerung (siehe
Tabelle 3.1) zuriick zu fiihren, da diese den Druck erhéht. Hyperonen wirken dem
Einflu} der Temperatur entgegen, so dafl die zentrale Baryonendichte nach 10 -
30 s diejenige zu Beginn iibersteigt, ohne Hyperonen ist dies erst spéter der Fall.
Diese Ergebnisse sind eine Bestétigung der Resultate der Arbeit von Keil € Janka

“Es ergeben sich fiir die Werte des Thomas-Fermi Modells geringfiigige Unterschiede zu den
Abschnitten 3.1 - 3.3, da dort mit dem Programm fiir rotierende Neutronensterne gerechnet wird
und in diesem Abschnitt mit dem Programm fiir nichtrotierende Neutronensterne.
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Abbildung 3.12: Gravitative Masse als Funktion der zentralen Energiedichte fiir
nichtrotierende Protoneutronensterne (0.1 - 1 s nach dem ,,core bounce®) fiir das
Thomas-Fermi Modell (TF) und die verschiedenen Hartree Parametrisierungen
(GM3, GM1 und NL1) mit und ohne Hyperonen. Die unteren Kurven der Hartree
Modelle bezeichnen Zustandsgleichungen mit Hyperonen.

MG [ Msun]
=
o
o

0.00 14 10‘15 1016

el9 cm ]

Abbildung 3.13: Gravitative Masse als Funktion der zentralen Energiedichte fiir
nichtrotierende kalte Neutronensterne fiir das Thomas-Fermi Modell (TF) und die
verschiedenen Hartree Parametrisierungen (GM3, GM1 und NL1) mit und ohne
Hyperonen. Die unteren Kurven der Hartree Modelle bezeichnen Zustandsgleichun-
gen mit Hyperonen.
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Tabelle 3.4: Zentrale Baryonendichte fiir die verschiedenen Modelle fiir Protoneu-
tronensterne und Neutronensterne mit einer baryonischen Masse von 1.5 M. Ge-
zeigt werden die Werte fiir verschiedene Entwicklungsstufen.

t[s] TF GM3 GM3g, GMI GMly, NLI NLlgy,

0.1-1 0.454 0.397 0427 0317  0.329  0.267  0.295
1-3 0384 0338 0.381 0.275  0.298  0.230  0.276
10-30 0.410 0.330  0.476  0.267  0.343  0.230 0.367
00 0.546 0.412  0.532 0.321 0.384 0.276  0.447

Tabelle 3.5: Radius fiir die verschiedenen Modelle fiir Neutronensterne mit einer
baryonischen Masse von 1.5 M. Gezeigt werden die Werte fiir verschiedene Ent-
wicklungsstufen.

t[s] TF GM3 GM3yy, GMI GMly, NLI NLlgy,

01-1 1873 21.22 20.89 2254 2238 26.11 25.06
00 11,556 13.37 1279  14.03 13.69 14.22 1245

(1995).

Der Einflul der Hyperonen zeigt sich auch fiir den Radius der Protoneutronenster-
ne (Abbildung 3.14) und der kalten Neutronensterne (Abbildung 3.15), er ist bei
gleicher Masse geringer als fiir Sterne ohne Hyperonen, da der Druckanstieg fiir
hyperonische Zustandsgleichungen bei ansteigende Baryonendichte niedriger ist.
Es ist wie in Abschnitt 3.1 zu erkennen, dafl Protoneutronensterne, durch den
Einflu} der heiflen Hiille, einen grofleren Radius besitzen als kalte Neutronenster-
ne. Weiterhin zeigt sich eine Eigenheit der NL1 Parametrisierung, obwohl sie die
steifste Zustandsgleichung darstellt, ist der Radius fiir kalte Neutronensterne mit
einer gravitativen Masse Mg < 1.4M, kleiner als der fiir alle anderen Hartree
Modelle (siehe Tabelle 3.5). Dies liegt daran, da§ die NL1 Parametrisierung schon
bei niedrigen Dichten eine grofie Anzahl von Hyperonen zulift (siehe Tabelle 2.9),
was den Druck anfangs nur leicht ansteigen 148t (siehe Abschnitt 2.3.2). Bei Pro-
toneutronensternen zeigt sich dieses Verhalten nicht, da hier die Entstehung von
Hyperonen durch die hohe Leptonenzahl unterdriickt wird.

Eine fiir die Beobachtung wichtige Grofie ist die Bindungsenrgie (BE) eines Neu-
tronensterns, da etwa 99 % der in einer Supernova freigesetzten Energie in Form
von Neutrinos emittiert werden. Diese Neutrinos kénnen auf der Erde in Detekto-
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Abbildung 3.14: Gravitative Masse als Funktion des Sternradius (gemessen von ei-
nem Beobachter aus dem Unendlichen) fiir nichtrotierende Protoneutronensterne
fiir das Thomas-Fermi Modell (TF) und die verschiedenen Hartree Parametrisie-
rungen (GM3, GM1 und NL1) mit und ohne Hyperonen. Die unteren Kurven der
Hartree Modelle bezeichnen Zustandsgleichungen mit Hyperonen.
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Abbildung 3.15: Gravitative Masse als Funktion des Sternradius (gemessen von ei-
nem Beobachter aus dem Unendlichen) fiir nichtrotierende kalte Neutronensterne
fiir das Thomas-Fermi Modell (TF) und die verschiedenen Hartree Parametrisie-
rungen (GM3, GM1 und NL1) mit und ohne Hyperonen. Die unteren Kurven der
Hartree Modelle bezeichnen Zustandsgleichungen mit Hyperonen.
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Abbildung 3.16: Bindungsenergie als Funktion der baryonischen Masse fiir die ver-
schiedenen Modelle von kalten Neutronensternen.

ren nachgewiesen werden. Die Bindungsenergie entspricht der Differenz zwischen
baryonischer Masse und gravitativer Masse des kalten Neutronensterns:

Abbildung 3.16 zeigt die Bindungsenergie fiir die kompletten Neutronensternse-
quenzen aller Modelle fiir kalte Neutronensterne. Es ist zu erkennen, dafl die
Thomas-Fermi Zustandsgleichung die gréfite Bindungsenergie liefert. Dies ist der
Fall, da sie im Dichtebereich zwischen 0.15 fm™ und 0.5 fm™ den geringsten
Druckanstieg unter den hier untersuchten Modellen besitzt, vergleiche Abbildun-
gen 2.5, 2.13, 2.14 und 2.15. Dies zeigt sich auch durch die gréfite zentrale Dichte
bei Neutronensternen mit einer baryonischen Masse von 1.5M, (Tabelle 3.4). Bei
den Hartree Modellen, zeigen diejenigen mit Hyperonen eine grofiere Bindungs-
energie als die ohne Hyperonen. Der Unterschied wéchst mit steigender Dichte.
Dieser Unterschied, der durch die Hyperonen verursacht wird, konnte dazu dienen,
zu entscheiden ob Hyperonen in Neutronensternen entstehen oder nicht. Denn es
werden mit Hyperonen ca. 5 % mehr Neutrinos emittiert als ohne Hyperonen, siehe
Pons et al. (1999).

Wie weiter zu erkennen ist, steigt die Bindungsenergie anndhernd quadratisch mit
der baryonischen Masse der Sterne (siehe auch Lattimer € Yahil, 1989; Prakash
et al., 1997; Pons et al., 1999):

BE ~ (a + Aa) (Z—zy M, (3.5)

Die Werte fiir a fiir die verschiedenen Modelle sind in Tabelle 3.6 angegeben. Dies
bestétigt anndhernd die Werte welche in den Arbeiten von Lattimer € Yahil (1989),
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Tabelle 3.6: Parameter a und Standardabweichung Aa aus Gleichung (3.5) fiir die
verschiedenen Modelle.

TF  GM3 GM3y, GM1 GMlg, NLI  NLlgy,

a 0.076 0.053 0.053 0.052  0.053  0.049 0.052
Aa 0.005 0.003  0.003 0.002 0.002 0.003 0.004

Prakash et al. (1997) und Pons et al. (1999) gefunden wurden, wo fiir a ein Wert
von 0.065 £ 0.010 angegeben ist.

3.5 Differentiell rotierende Protoneutronenster-
ne

Da ein Neutronenstern eine endliche Viskositét besitzt ist es mdglich, dafl er bei
seiner Entstehung differentiell rotiert (z.B. Janka & Mdénchmeyer, 1989; Zwerger
€ Miiller, 1997; Rampp et al., 1998). Hier werden nun die Auswirkungen der dif-
ferentiellen Rotation auf die Eigenschaften eines Protoneutronensterns untersucht.
Hierzu wird ein nummerisches Programm benutzt, welches von Schaab (1999) ent-
wickelt wurde. Die differentielle Rotation wird im Rahmen der allgemeinen Rela-
tivitdtstheorie betrachtet.

Aufgrund der endlichen Viskositdt der Materie nimmt die differentielle Rotation
mit der Zeit ab, d.h. der differentiell rotierende Stern geht mit der Zeit in einen
gleichférmig rotierenden Stern iiber. Diese Entwicklung findet aber auf einer siku-
laren Zeitskala statt, nicht auf einer dynamischen, d.h. sie entwickelt sich auf einer
Zeitskala, die ein vielfaches der Rotationsperiode betriagt. Die Zeitskala, 7, kann
tiber die Viskositét der Materie bestimmt werden (Durisen, 1975b):

2
_ Reee
T —,

" (3.6)

worin Req den Aquatorradius, e, die zentrale Energiedichte und 7, die Viskositét im
Zentrum des Sterns bezeichnen. Fiir den Fall heifler Protoneutronensternmaterie
mit eingeschlossenen Neutrinos wird von Goussard et al. (1998) folgender Wert fiir
die Viskositit angegeben:

2
N 93 e Y, ) (10 VIeV) 1
ne &~ 3.1 x 10 (1014g . 3> (0.05 - gem s . (3.7)

Fiir kalte Neutronensternmaterie betréigt der Wert (siehe Flowers € Itoh, 1976):

(3.8)

0.1 Me\/>2 o
— ] gcm s .
T

ne ~ 108 (
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Setzt man nun typische Werte fiir Protoneutronensterne und Neutronensterne ein,
ergibt sich fiir einen Protoneutronenstern eine charakteristische Zeitskala von ca.
einer Stunde und fiir junge Neutronensterne (7' ~ 0.1 MeV) eine von ca. 30 Jah-
ren. Dies bedeutet, dafl die Zeitskala auf der die differentielle Rotation fiir einen
Protoneutronenstern abnimmt, wesentlich grofler ist, als die der Entwicklung des
Sterns selber (7 & 10 s). Daraus folgt, dafl man die differentielle Rotation fiir einen
Protoneutronenstern als stationér betrachten kann. Fiir kalte Neutronensterne gilt
dies nicht mehr, da die differentielle Rotation in eine gleichférmige Rotation iiber-
geht, es sei denn er wird durch Akkretion von Materie von einem Begleitstern
beschleunigt (siehe Schaab, 1999).

Im Grenzfall Newtonscher Gravitation kann man die Orstabhingigkeit der Win-

kelgeschwindigkeit wie folgt angeben (z.B. Schaab, 1999):

a
“a+ (1 —a)(r/Req)?sin20’

Q(r,0) =Q (3.9)
worin # den Winkel zwischen der Rotationsachse und dem Ort r bezeichnet. Der
Parameter a gibt das Verhiltnis zwischen der Winkelgeschwindigkeit am Aquator
und der Winkelgeschwindigkeit im Zentrum an, solange die Newtonsche Niherung
giiltig ist. Im allgemein-relativistischen Fall kann die Winkelgeschwindigkeit nur
selbstkonsistent bestimmt werden. Der Parameter a kann aber weiterhin als gutes
Ma# fiir die Stirke der differentiellen Rotation gelten.

Betrachten wir nun die Stabilitit von differentiell rotierenden Neutronensternen
gegeniiber nicht-axialsymmetrischen Storungen. Fiir den Stabilitdtsparameter (3
finden sich in der Literatur dhnliche Werte fiir das Einsetzen von sikularen (5 >
0.14) und dynamischen (5 > 0.27) Instabilitdten (z.B. Shapiro €& Teukolsky, 1983;
Rampp et al., 1998) wie fiir starr rotierende Sterne (siehe Abschnitt 3.1). Da bis
jetzt noch nicht eindeutig geklért ist, in wie weit ein Protoneutronenstern stabil
ist gegen das Auftreten von siikularen Instabilititen (siehe z.B. Zwerger € Miiller,
1997; Rampp et al., 1998) werden hier nur Modelle betrachtet mit § < 0.14.

In Tabelle 3.7 werden verschiedene Figenschaften fiir nichtrotierende, mit Kepler-
frequenz rotierende und differentiell rotierende Protoneutronensterne (0.1 - 1 s
nach dem ,core bounce®, seny = 5.0, Score = 1.0, Neny(Seny) = 0.002 fm 3,
Neore(Score) = 0.1 fm 3, siehe Tabellen 2.7 und 3.8) und kalte Neutronensterne
mit einer Masse von 1.5 M des GM3 Modells gezeigt. Die differentiell rotierenden
Sterne zeigen deutliche Unterschiede zu den nichtrotierenden und mit Keplerfre-
quenz rotierenden Sternen. Am deutlichsten unterscheiden sich die differentiell
rotierenden Sterne in ihrer dufleren Form von den anderen Modellen. Es bilden
sich Sphéroide mit einer Delle an den Polen fiir kalte Neutronensterne (¢t = o)
mit ¢« = 0.1 und fiir Protoneutronensterne (¢t = 0.1 — 1 s) mit a = 0.01 oder
sogar torusdhnliche Objekte fiir kalte Neutronensterne mit ¢ = 0.01, da hier der
Polradius negativ wird, sieche Abbildung 3.17. Inwieweit diese Objekte stabil sind
wird im weiteren diskutiert. Sphéroide mit Delle sind an folgenden Merkmalen zu
erkennen:

e Der Abstand vom Pol des Sterns zum Zentrum (R,) ist wesentlich kleiner
als im Falle starrer Rotation.
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Q

Sphaeroid
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\/D

Sphaeroid mit Delle

eq

Torus

Abbildung 3.17: Definition von Aquatorradius Ry, Polarradius R, und Abstand
zum Punkt maximaler Energiedichte R, fiir die drei mdglichen Konfigurationsfor-
men.
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e Die maximale Baryonendichte wird in einem Abstand R, vom Zentrum er-
reicht.

e Die zentrale Baryonendichte ist teilweise viel niedriger als im Falle starrer
Rotation.

Die Torusartigen Modelle zeigen noch extremere Eigenschaften:

e Der Stern besitzt im Zentrum ein Loch, was durch einen negativen Polradius
gekennzeichnet ist, vergleiche mit Abbildung 3.17.

e Die maximale Baryonendichte wird in einem Abstand R, vom Zentrum er-
reicht, welcher weiter vom Mittelpunkt entfernt ist als im Falle des Sphéroids
mit Delle.

e Die zentrale Baryonendichte ist gleich Null, da hier keine Materie vorhanden
ist.

Betrachten wir nun nocheinmal die Stabilitéit differentiell rotierender Neutronen-
sterne. Dazu ist in Tabelle 3.7 die maximale Rotationsgeschwindigkeit vmax (in
Einheiten der Lichtgeschwindigkeit), welche beim Radius r(vmay) erreicht wird,
angegeben. Um diese Rotationsgeschwindigkeit ndherungsweise anzugeben, ist der
Parameter a durch einen neuen Parameter o' = (/€. ersetzt worden, da dieser
dem tatsichlichen Rotationsverhiltnis zwischen Aquator und Zentrum entspricht:

QcReq a Qe (Vmax)
max — = y 1
Y 2 \1—a 2 (3.10)

a
7(Umax) = Req . (3.11)
Q,
Q(Vmax) = 5 (3.12)

Es zeigt sich, dafl die maximale Rotationsgeschwindigkeit stark von der Wahl des
Parameters a abhéngt, siehe kalte Modelle mit @ = 0.1 und a = 0.01. Betrachten
wir nun speziell die kalten Neutronensterne mit ¢ = 0.01, mit My = 1.5M: Diese
Neutronensterne bilden Tori und besitzen eine maximale Rotationsgeschwindigkeit
von 0.514 (in Einheiten der Lichtgeschwindigkeit). Bei solch hohen Rotationsge-
schwindigkeiten ist der Stern nicht mehr stabil, denn wie aus der Arbeit von Shibata
et al. (2000) ersichtlich ist, wird ein differentiell rotierender Neutronenstern insta-
bil, wenn die innere Rotationsgeschwindigkeit einen Wert von ca. 0.3 iibersteigt®
(zum Vergleich, die maximale Rotationsgeschwindigkeit am Aquator von Neutro-
nensternen, welche mit Keplerfrequenz rotieren, ist kleiner als 0.35 fiir die Sterne
mit der maximalen Masse). Bei den hier gezeigten Modellen bildet sich nur fiir

5Das Programm von Schaab (1999) enthilt nur Kriterien fiir Massenabscheidung am Aquator,
deshalb kénnen mit diesem Programm auch Sterne berechnet werden welche eine Rotationsge-
schwindigkeit von ca. 0.3 im Inneren tibersteigen
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Abbildung 3.18: Maximaler Drehimpuls als Funktion der baryonischen Masse fiir
gleichférmig rotierende und differentiell rotierende Protoneutronensterne und Neu-
tronensterne im GM3 Modell mit und ohne Hyperonen.

kalte Neutronensterne ein Torus aus, bei welchem v, < 0.3 ist, wenn seine ba-
ryonische Masse unter 0.6 M, liegt. Im weiteren werden deshalb nur noch Modelle
betrachtet, bei denen R, > 0 ist, d.h. die keinen Torus bilden. Bei den Modellen
welche keinen Torus bilden, ist die Rotationsgeschwindigkeit im Inneren immer
kleiner als 0.3. Diese konnen deshalb als stabil angesehen werden, da hier nur Mo-
delle untersucht werden, bei denen 5 < 0.14 ist (vegleiche mit Baumgarte et al.,
2000; Shibata et al., 2000).

Ein weiterer wichtiger Punkt betrifft den maximalen Drehimpuls den ein differen-
tiell rotierender (Proto-)Neutronenstern haben kann (siehe Tabelle 3.7 und Abbil-
dung 3.18). Es zeigt sich, daf differentiell rotierende Neutronensterne einen grofie-
ren Drehimpuls und (in einigen Féllen) eine grofere maximale Masse besitzen
kénnen (vergleiche mit Shapiro et al., 1990; Baumgarte et al., 2000).

Der maximale Drehimpuls der hier betrachteten differentiell rotierenden Sterne
tibersteigt fiir alle zuléssigen Massen (siehe Diskussion weiter oben) denjenigen fiir
gleichférmig rotierende Sterne. Dies bedeutet zunéchst nicht, dal die Protoneu-
tronensterne mit so hohem Drehimpuls (J =~ 2.390 M km) instabil sind. Denn
es konnte durchaus differentiell rotierende kalte Neutronensterne mit anderen als
den hier gezeigten Parametern a geben, welche diesen hohen Drehimpuls tragen
kénnen. Um diese Aussage zu treffen, sind weitere umfangreiche Untersuchungen
notig. Die Aussage die hier getroffen werden kann, ist die, dal der Stern wihrend
der Entwicklung zu einem gleichférmig rotierenden Stern auf der Zeitskala von ca.
30 Jahren Drehimpuls verlieren muf}. Diese Abnahme kann z.B. durch Umwand-
lung von Rotationsenergie in thermische Energie durch innere Reibung oder durch
Massenabscheidung am Aquator erfolgen. Dieser grofie maximale Drehimpuls fithrt
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auch dazu, dal der Neutronenstern nicht nachtriaglich durch Akkretion beschleu-
nigt werden muf, da er schon bei seiner Entstehung genug Drehimpuls tragen kann,
so dafl der kalte Neutronenstern schon mit maximaler Rotationsfrequenz entsteht.
Dies steht im Gegensatz zu den Ergebnissen aus Abschnitt 3.3, wo gezeigt wurde,
daf} ein bei seiner Entstehung gleichférmig rotierender Neutronenstern nur durch
nachtrégliche Beschleunigung durch Akkretion auf seine maximale Rotationsfre-
quenz gebracht werden kann. Die hier gezeigten Ergebnisse stehen im Gegensatz
zu denen von Goussard et al. (1998), die fiir ihre differentiell rotierenden Proto-
neutronensterne auch zu dem Schlufl kommen, daf} sie nachtréglich beschleunigt
werden miissen.

Eine hier berechnete Sequenz von kalten Neutronensternen (a = 0.1 mit Hypero-
nen) zeigt eine grofiere maximale baryonische Masse als die gleichférmig rotierende
Sequenz. Dies Bedeutet, dafl der Stern wihrend seiner zeitlichen Entwicklung ent-
weder zu einem Schwarzen Loch kollabiert (siehe auch Abschnitt 3.6) oder daf der
Stern durch Massenabscheidung am Aquator an Masse verlieren muf}, withrend
er sich zu einem gleichformig rotierenden Neutronenstern entwickelt. Differentielle
Rotation fiihrt auch zu einer starken Zunahme der minimalen baryonischen Mas-
se des Protoneutronensterns (MZ" = 1.486M,) im Vergleich zu nichtrotierenden
(MEyin =1.033M,) und gleichférmig rotierenden (Mg = 1.034M,,) Protoneutro-
nensternen. Dieses Ergebnis bestétigt diejenigen von Goussard et al. (1998), zur
weiteren Diskussion siehe Abschnitt 3.6.

3.6 Minimale und maximale Masse von Neutro-
nensternen und der verzogerte Kollaps

Die sich ergebende minimalen und maximalen Massen von nicht rotierenden Neu-
tronensternen mit verschiedenen Zustandsgleichungen aus dem Thomas-Fermi Mo-
dell (Abschnitt 2.2.1) und dem Hartree Modell (Abschnitt 2.2.2) sind in Tabelle 3.8
angegeben®. Dabei wurden verschiedene Werte fiir die Ubergangsregion zwischen
der heiflen geschockten Hiille und dem nicht geschockten Kern gewéhlt. Es ergibt
sich das wichtige Ergebnis, da} die minimale Masse eines Neutronensterns durch
das frithe Stadium eines Protoneutronensterns festgelegt ist. Die Werte fiir die
minimale gravitative (baryonische) Masse liegen im Bereich von 0.836-1.284 M,
(0.900-1.338 M) in den verschiedenen Modellen (siehe Tabelle 3.8). Die verwende-
ten Zustandsgleichungen sind, ein Thomas-Fermi Modell (TF, Strobel et al., 1999a)
und verschiedene Parametrisierungen des Hartree Modells (GM1 und GM3, Glen-
denning & Moszkowski (1991); NL1, Reinhard (1989)). Diese minimalen Massen
sind um einen Faktor zehn gréfler als die minimalen Massen von kalten Neutro-
nensternen (z.B. Strobel et al., 1997) welche man durch die Losung der Tolman-
Oppenheimer-Volkoff Gleichung (Tolman, 1939; Oppenheimer € Volkoff, 1939)
mit der Zustandsgleichung fiir kalte Neutronensternmaterie erhilt. Diese Verschie-
bung der minimalen Masse durch die Eigenschaften von Protoneutronensternen

6Teile dieser Ergebnisse sind in der Arbeit von Strobel & Weigel (2001) vorverdffentlicht
worden.
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Tabelle 3.8: Zustandsgleichungen fiir verschiedene Modelle: Thomas-Fermi Modell (TF)
und Hartree Modell (GM1, GM3, NL1). Die Eintrige sind: Zeit nach dem ,core boun-
ce“, t; Entropie pro Baryon in der Hiille, seny; Entropie pro Baryon im Kern, Score;
maximale Baryonendichte in Verbindung mit der Entropie pro Baryon in der Hiille,
Neny (Senv); minimale Baryonendichte in Verbindung mit der Entropie pro Baryon im
Kern, ncore(Score); minimale baryonische Masse des Protoneutronensterns, Mfgnin; resul-
tierende minimale gravitative Masse des kalten Neutronensterns, M&" (T = 0); maxima-
le baryonische Masse des Protoneutronensterns oder Neutronensterns, Mg'™*; maxima-
legravitative Masse des kalten Neutronensterns welche durch den Protoneutronenstern
oder heilen Neutronenstern festgelegt ist, M&**(T = 0); Moglichkeit der Entstehung
eines Schwarzen Loches wihrend der Deleptonisierung, BH.

Modell t Senv  Score  Menv(Senv)  Tcore(Score) MBI MZIN(T =0) MJ™ MZ*X(T=0) BH
[s] [fm=3] [fm=3] [Mg] [Mgp] [Mg] [Mg]

TF 0.1-1 6.0 2.0 0.002 0.1 1.338 1.284 2.366 - ja
0.1-1 6.0 1.0 0.002 0.1 0.949 0.878 2.371 - ja

0.1-1 6.0 1.0 0.005 0.1 1.117 1.021 2.372 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 0.900 0.836 2.371 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.01 0.1 1.020 0.940 2.372 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.02 0.1 1.229 1.114 2.374 - ja

T-3 3.0 3.0 = E E 3.364 1.969 =

10 - 30 2.0 2.0 - - - 2.449 - -

oo 0.0 0.0 - - - 2.417 - -

GM1 0.1-1 6.0 1.0 0.005 0.1 1.255 1.206 2.629 - ja
0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1.019 0.988 2.628 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.01 0.1 1.140 1.100 2.629 - ja

T-3 3.0 3.0 = E E 3.613 3.951 =

10 - 30 2.0 2.0 - - - 2.670 - -

oo 0.0 0.0 - - - - 2.706 - -

GMlipg,, 0.1-1 6.0 1.0 0.005 0.1 1.255 1.206 2.462 . ja
0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1.019 0.987 2.461 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.01 0.1 1.140 1.100 2.462 - ja

T-3 2.0 2.0 = = = E 3.401 E ja

10 - 30 2.0 2.0 - - - 2.304 2.015 -

oo 0.0 0.0 - - - 2.353 - -
GM3 0.1-1 6.0 1.0 0.005 0.1 1.255 1.205 2.204 1.939 nein
0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1.039 1.005 2.203 1.938 nein
0.1-1 5.0 1.0 0.01 0.1 1.145 1.104 2.204 1.939 nein

T-3 2.0 2.0 = . . - 3.212 . .

10 - 30 2.0 2.0 - - - 2.249 - -

oo 0.0 0.0 - - - 2.247 - -

GM3p,, 0.1-1 6.0 1.0 0.005 0.1 1.255 1.205 2.047 . ja
0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1.039 1.005 2.046 - ja

0.1-1 5.0 1.0 0.01 0.1 1.145 1.104 2.047 - ja

T-3 2.0 2.0 = _ _ E 3.015 E ja

10 - 30 2.0 2.0 - - - - 1.898 1.699 -

o 0.0 0.0 - - - - 1.911 - -

NLI 0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1175 1111 3.218 B ja
T-3 2.0 2.0 _ _ _ E 3.162 3.663 Ga)

10 - 30 2.0 2.0 - - - - 3.202 (2.689) -

o 0.0 0.0 - - - - 3.297 - -

NLifyp 0.1-1 5.0 1.0 0.005 0.1 1.169 1.104 3.017 B ja
T-3 3.0 3.0 E = . 3.042 . ja

10 - 30 2.0 2.0 - - - 2.871 2.399 -

=S 0.0 0.0 - - - - 2.962 - -
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wurde kiirzlich auch von Goussard et al. (1998) und Strobel et al. (1999a) ge-
funden. Gondek et al. (1997, 1998) haben kleinere Werte fiir die minimale Masse
(Mg ~ 0.6 M) gefunden. Der Grund hierfiir liegt darin, daf} sie ihre Berechnun-
gen mit Protonentronensternen 1-3 s nach dem ,core bounce“ begonnen haben,
wo die minimale Masse kleiner ist als zu einem fritheren Zeitpunkt (siehe auch

Strobel et al., 1999a).

Der Einflul von Hyperonen auf die minimale Masse von Protoneutronensternen
ist nur minimal (A Mg < 0.007M,). Dieses Ergebnis konnte auch erwartet wer-
den, da die maximale Baryonendichte im Kern eines Protoneutronensterns mit
minimale Masse kleiner als die zweifache Kernmateriedichte ist und deshalb der
Hyperonenanteil sehr klein ist.

Wie sich in Abschnitt 3.5 zeigte, kann die minimale baryonische Masse sehr stark
durch differentielle Rotation beeinflut werden. Sie erhoht sich von (MEFn =
1.033M,) fiir einen nicht rotierenden Protoneutronenstern bis auf (MFi" =
1.486 M) fiir einen stark differentiell rotierenden Protoneutronenstern.

Wenden wir uns nun der interessanten Frage zu, wodurch die minimale Masse
in diesem frithen Entwicklungsstadium festgelegt wird. Ein Stern ist dynamisch
instabil wenn sein gemittelter Adiabatenindex, 7, kleiner als 4/3 ist. Bei kalten
Neutronensternen wird dies durch den Neutronendrip bei einer Baryonendichte
von n ~ 2.6 x 10°* fm 3 verursacht (siche Abbildung 8.2 von Shapiro € Teu-
kolsky, 1983). Im frithen Stadium von Protoneutronensternen wird das Absinken
des mittleren Adiabatenindexes unter ¥ = 4/3 durch den Abfall der Entropie pro
Baryon (ebenso der Temperatur) zwischen der heiflen geschockten Hiille und des
ungeschockten Kerns verursacht, siehe Abbilungen 3.19 und 2.8. Fiir eine komplet-
te Beschreibung der Stabilitédtskriterien von Neutronensternen sei auf das Buch von
Shapiro €& Teukolsky (1983) verwiesen.

Als weiter Bestitigung der Ergebnisse kann die Arbeit von Timmes et al. (1996) an-
gefiithrt werden, in welcher die wahrscheinlichsten Massen von Neutronensternen
berechnet wurden (mittels nummerischer Daten von Woosley & Weaver, 1995),
welche in Typ-II Supernovae entstehen mit Vorlaufersternen mit einer Masse zwi-
schen 11 und 40 Mg,. Sie erhielten eine untere Grenze fiir die Neutronensternmasse
zwischen 1.15 — 1.27 M. Diese untere Grenze ist vergleichbar mit den hier erhal-
tenen Ergebnissen.

Eine weiter Mdoglichkeit zur Entstehung eines Neutronensterns bietet der durch
Akkretion induzierte Kollaps eines Weilen Zwerges (Canal € Schatzman, 1976).
Nummerische Simulationen von Woosley € Baron (1992) zeigten aber, dafi der
resultierende Neutronenstern eine Masse von ca. 1.4 M, hat, da der Weifle Zwerg
ohne nennenswerten Masseverlust kollabiert nachdem er seine maximale Masse
erreicht hat. Die hier gezeigten Ergebnisse lassen den Schluf§ zu, dafl Neutronen-
sterne bei ihrer Entstehung eine ungefihr zehn mal gréflere Masse besitzen als die
minimale Masse welche die kalte Zustandsgleichung impliziert.

Sehr interessant sind weiterhin die Ergebnisse fiir die maximale Masse von Neutro-
nensternen, fiir welche die Werte zwischen 1.699-2.663 M, (siehe Tabelle 3.8) fiir
die verschiedenen hier verwendeten Modelle liegen. Ein weiteres neues Ergebnis ist
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Abbildung 3.19: Adiabatenindex als Funktion der Baryonendichte fiir einen Proto-
neutronenstern mit MJ" = 1.229 M, des TF Modells aus Tabelle 3.8. n. bezeich-
net die maximale Baryonendichte des Sterns.

die Mdoglichkeit der Entstehung eines Schwarzen Loches wéihrend der Deleptonisie-
rung fiir Zustandsgleichungen, welche nur Nukleonen und Leptonen enthalten. Zum
Beispiel, fiir die NL1 Zustandsgleichung liegt die maximale baryonische Masse fiir
die ersten Millisekunden bei Mg®* =3.218 M, was grofler als die erlaubte maxi-
male baryonische Masse von 3.162 M, nach 1-3 s ist. Dies bedeutet, dafl wihrend
der ersten Sekunden nach dem ,,core bounce® ein Schwarzes Loch entstehen kann,
wenn die Masse des Protoneutronensterns zu Beginn grofl genug ist (siehe Tabel-
le 3.8 und Abbildung 3.20). Dieser Wert fiir die maximale baryonische Masse 1-3 s
nach dem ,,core bounce* legt also die maximale gravitative Masse von 2.663 M, fiir
einen kalten Neutronenstern mit der NL1 Zustandsgleichung fest. Die maximale
baryonische Masse fiir die erste Entwicklungsstufe ist auch gréfier als der maximale
Wert 10-30 s nach dem ,,core bounce“ in der NL1 Parametrisierung. Dies bedeutet,
daf sich der verzdgerte Kollaps bis iiber diesen Zeitpunkt hinaus zégern kann. In
diesem Zusammenhang ist es wichtig zu erwihnen, dafl das exakte Entropieprofil
auflerhalb des Kerns des Protoneutronensterns bei der Bestimmung der maximalen
baryonischen Masse eine untergeordnete Rolle spielt. Dies ist dadurch bedingt, daf}
eine Zustandsgleichung mit einer konstanten Entropie pro Baryon von s = 1 im
ganzen Protoneutronenstern zusammen mit einer konstanten Leptonenanzahl von
Y1 = 0.4 zur nahezu identischen maximalen baryonischen Masse fiihrt (z.B. fiir
das NL1 Parametrisierung: Mg** = 3.218 My, 0.1-1.0 s nach dem ,,core bounce®;
Mg® = 3.219 My, fiir eine Entropie pro Baryon von s = 1 durch den ganzen
Stern mit ¥; = 0.4). Dies bedeutet, dafi die maximale Masse fast ausschlielich
von den Eigenschaften des Kerns des Protoneutronensterns abhingt”.

"Beachte: Andere Eigenschaften eines Protoneutronensterns, wie z.B. der Radius, werden
durch das Entropieprofil sehr stark beeinfluf3t.
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Abbildung 3.20: Maximale gravitative Masse als Funktion der maximalen baryo-
nischen Masse fiir verschiedene Entwicklungsstufen eines Neutronensterns mit mit
den entsprechenden NL1 Zustandsgleichungen. Zwischen den beiden senkrechten
Linien liegt der Massenbereich, in dem der verzégerte Kollapse des Sterns zu einem
Schwarzen Loch mdoglich ist.

Die anderen Modelle zeigen ein #hnliches Verhalten, mit Ausnahme der GM3 Pa-
rametrisierung die nur Nukleonen und Leptonen enthilt, bei der die maximale
baryonische Masse nach 1-3 s die maximale baryonische Masse des fritheren Sta-
diums iibersteigt. Der Grund, daf} bisher diese Mo6glichkeit der Entstehung eines
Schwarzen Loches mit Zustandsgleichungen welche nur Nukleonen und Leptonen
enthalten (z.B. Takatsuka, 1995; Bombaci, 1996; Ellis et al., 1996; Prakash et al.,
1997; Gondek et al., 1998) nicht entdeckt worden ist, liegt darin, daf in diesen
Arbeiten die Rechnungen 1-3 s nach dem ,core bounce* begonnen worden sind
und alle folgenden Entwicklungsstufen groflere maximale Massen zulassen.

Die Massendifferenzen in der maximalen Masse fiir Zustandsgleichungen, die nur
Nukleonen und Leptonen enthalten, sind mehr als drei mal kleiner® (< 0.056 M)
als die Massendifferenzen (0.146-0.158 M) der weicheren Zustandsgleichungen,
welche Hyperonen enthalten. Dadurch ergibt sich fiir hyperonische Zustandsglei-
chungen die Moglichkeit der Entstehung eines Schwarzen Loches schon wenn man
die Berechnung 1-3 s nach dem ,core bounce“ beginnt (sieche Tabelle 3.8). Der
verzogerte Kollaps eines Neutronensterns, welcher Hyperonen, Mesonkondensate
oder einen Phaseniibergang zwischen Quarks und Hadronen besitzt wurde erst-
mals von Brown € Bethe (1994) und Glendenning (1995) diskutiert.

Es zeigt sich, da} die Massendifferenz, fiir welche der verzdgerte Kollaps moglich
ist (mit Zustandsgleichungen, die nur Nukleonen und Leptonen enthalten), eine
Funktion ist, die mit der maximal zuldssigen Masse der verschiedenen Modelle

8 Aus diesem Grunde ist dieser Effekt in der Arbeit von Strobel et al. (1999a) {ibersehen worden.
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Abbildung 3.21: Baryonische Massendifferenz zwischen dem friihen Protoneutro-
nensternstadium (0.1-1 s nach dem ,core bounce®) und dem spéteren Protoneu-
tronensternstadium (1-3 s nach dem ,core bounce) als Funktion der resultieren-
den maximalen baryonischen Masse fiir verschiedene Zustandsgleichungen die nur
Nukleonen und Leptonen enthalten.

ansteigt (siehe Abbildung 3.21). Die Zustandsgleichungen mit Hyperonen zeigen
keine solche Abhéngigkeit, die Massendifferenz ist nahezu konstant fiir die hier
verwendeten Zustandsgleichungen (siehe Abbildung 3.22). Der minimale Wert fiir
die maximale baryonische Masse fiir die Modelle welche Hyperonen enthalten wird
im heien Neutronensternstadium (10-30 s nach dem ,,core bounce*) erreicht. Dies
kann, wie schon erwihnt, zum verzogerten Kollapse eines Neutronensterns wahrend
der Deleptonisierung fithren, wenn die Masse des Protoneutronensterns zu Beginn
grof} genug ist (e.g. Baumgarte et al., 1996; Pons et al., 1999).

Da in dieser Arbeit geniherte Werte fiir die Entropie pro Baryon verwendet wur-
den, ist es notwendig die zeitliche Entwicklung von Neutronensternen die nur Nu-
kleonen und Leptonen enthalten durch hydrodynamische Simulationsrechnungen,
wie sie fiir hyperonische Zustandsgleichungen von z.B. Baumgarte et al. (1996)
durchgefiihrt wurden, nachzuvollziehen. In diesen Simulationen kénnte dann ab-
schlieend gekliart werden, ob der verzogerte Kollaps auch fiir Neutronensterne,
welche nur Nukleonen und Leptonen enthalten, moglich ist. Als weiterer Punkt ist
zu erwihnen, dal Materie, welche nach dem ,,core bounce“ durch die Schockfront
der Supernova fillt, vom Neutronenstern akkretiert wird (z.B. Chevalier, 1989;
Herant et al., 1992). Dieser Massenzuwachs kann ebenso zum verzogerten Kollaps
des Neutronensterns fiihren, so dafl die beiden Wege des verzogerten Kollapses
in zukiinftigen Supernovae durch den Abbruch des Neutrinosignals (z.B. Beacom
et al., 2000) nach einigen Sekunden nicht unterscheidbar sein werden.

Es ist bis jetzt noch nicht geklirt, wie grofl die maximale Masse eines Neutro-
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Abbildung 3.22: Baryonische Massendifferenz zwischen dem frithen Protoneutro-
nensternstadium (0.1-1 s nach dem ,core bounce“) und dem heiflen Neutronen-
stenstadium (10-30 s nach dem ,core bounce“) als Funktion der resultierenden
maximalen baryonischen Masse fiir verschiedene Zustandsgleichungen die Hypero-
nen enthalten.

nensterns ist. Offensichtlich ist, daf} eine Zustandsgleichung mindestens eine Neu-
tronensternmasse von 1.4 M zulassen muf}, da Messungen von Pulsarmassen in
Doppelsternsystemen diese Masse ergeben (z.B. Thorsett € Chakrabarty, 1999).
Wenn man quasi-periodische Oszillationen (z.B. van der Klis, 2000) mit in Be-
tracht zieht, mufl die maximale Masse oberhalb von 1.8 — 2.0 M, liegen (z.B.
Schaab & Weigel, 1999). Dies wiirde den Schluff nahelegen, da§ nur die GM1 und
NL1 Zustandsgleichungen (mit und ohne Hyperonen) fiir die Berechnung von Neu-
tronensternen in Betracht kimmen (oder &hnlich steife Zustandsgleichungen).



Kapitel 4

Kiihlung von Neutronensternen

Ein weiterer wichtiger Punkt der Neutronensternphysik betrifft das Kiihlungsver-
halten solcher Objekte (Tsuruta € Cameron, 1966). Dem Neutronenstern wird
wiahrend seiner zeitlichen Entwicklung Energie, durch Neutrinoabstrahlung und
durch Strahlunsverluste an der Oberfliche und durch das Magnetfeld, entzogen.
Dies fiihrt zu einer Abnahme der Rotationsfrequenz (z.B. Shapiro € Teukols-
ky, 1983), der Oberflichentemperatur (z.B. Schaab et al., 1996) und der Ma-
gnetfeldstirke (z.B. Urpin € Konenkov, 1997). Eine ausfiihrliche Diskussion des
Kiihlungsverhaltens von Neutronensternen mit verschiedenen Zustandsgleichungen
ist in Schaab (1999) gegeben.

Hier werden nun die Kiihlungskurven verschiedener Neutronensternmodelle mit
einer Masse von 1.4 M, gezeigt und verglichen!. Die zugrundeliegenden Zustands-
gleichungen sind ein nichtrelativistisches Thomas-Fermi Modell (TF), ein weiteres
nichtrelativistisches Modell (WUU) von Wiringa et al. (1988) und ein relativisti-
sches Modell (HWW?2) von Huber et al. (1994, 1996). Als ein Beispiel fiir einen
zusitzlichen Neutrinoemissionsprozefl wird hier der direkte Urca Prozel betrach-
tet, welcher nur moglich ist, wenn die relative Protonenzahl einen Wert von =~ 0.13
tibersteigt (siehe Boguta, 1981; Lattimer et al., 1991). Der direkte URCA Prozef
ist ein Beispiel fiir die schnelle Kiihlung, im Gegensatz zur ,Standardkiihlung“, wo
solche Prozesse nicht vorkommen (siehe z.B. Schaab, 1999). Unter den hier gew#hl-
ten Zustandsgleichungen erlaubt nur die HWW2 Zustandsgleichung den direkten
Urca Prozef. Dies fiihrt zu einem starken Absinken der Oberflichentemperatur des
Sterns bei 7 & 30 yr (siehe strichpunktierte Kurve des nicht superfluiden Modells
in Abbildung 4.1), da der Kern, im Vergleich zur Kruste, sehr schnell durch den
zusétzlichen Neutrinoemissionsprozef kiihlt. Dies fiihrt zu einer Umkehrung des
Temperaturgradienten im jungen Stern. Die Kiihlungswelle die durch den Tem-
peraturgradienten geformt wird, erreicht die Oberfliche, in Abhéngigkeit von der
Dicke der Kruste, und verursacht das starke Absinken der Oberflichentemperatur,
gefolgt von einem flachen Verlauf der Kiihlungskurve bis zu 107 Jahren (Schaab
et al., 1996, 1997b). Es wird auch das Verhalten von superfluiden Neutronensternen
gezeigt. Superfluiditit reduziert die Neutrinoemission, die Warmekapazitat und die
Wiirmeleitfihigkeit um einen exponentiellen Faktor von exp(—A/kT), worin A die

!Diese Ergebnisse wurden in der Arbeit von Strobel et al. (1997) vorvertffentlicht.
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Abbildung 4.1: Kiihlung von Neutronensternen, mit und ohne Superfluiditét,
fiir die TF, WUU und HWW2 Modelle. Die Oberflichentemperaturen berechnet
mit Schwarzkorperatmosphire (magnetischer Wasserstoffatmosphire) sind gekenn-
zeichnet durch durchgezogene (gestrichelte) Fehlerbalken (siche Tabelle 4.1). Die
Unsicherheit im Alter der Pulsare ist durch den horizontalen Fehlerbalken unten
rechts gekennzeichnet (Schaab et al., 1997a).
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Tabelle 4.1: Oberflichentemperatur, 7:°, und Spin-down Alter, ¢, von einigen Pul-
saren (Schaab et al., 1996, 1997b,a).

Pulsar t [yr] Atmosphére T [K]
0833-45 1.1 x 10* Schwarzkérper 1.3 x 106
(Vela) magnetische H-Atmosphire 7.07]5 x 10°
0656+14 1.1 x 10° Schwarzkérper 7.8%15 x 10°
H-Atmosphiire 53702 x 10°
0630+18 3.2 x 10° Schwarzkorper 5.2+ 3.0 x 10°
(Geminga) H-Atmosphire 1.741.0 x 10°
1055-52 5.4 x 10° Schwarzkérper 7.9%35 x 10°

»,Gapenergie“ bezeichnet (siehe Tabelle 4 von Schaab et al. (1996) fiir die verwen-
deten ,Gapenergien®).

Die Observationsdaten sind ausfiihrlich in Schaab et al. (1997a) beschrieben (sie-
he Tabelle 4.1). Die errechnete Oberflichentemperatur héingt entscheidend davon
ab, ob eine Wasserstoffatmosphire benutzt wird oder nicht. Da der Photonen-
fluf3, welcher géinzlich iiber Rontgenstrahlung gemessen wird, es nicht erlaubt zu
entscheiden, welches Modell fiir die Atmosphére benutzt werden soll, werden hier
ein Schwarzkorpermodell (durchgezogene Fehlerbalken in Abbildung 4.1) und ein
Wasserstoffatmosphirenmodell (gestrichelte Fehlerbalken) verwendet. Die Fehler-
balken bezeichnen den 3o Fehlerbereich. Das Alter der Pulsare wird durch die
Abnahme der Rotationsfrequenz festgelegt, wobei ein Wert von drei fiir den Bre-
chungsindex verwendet wurde. Da der exakte Wert fiir den Brechungsindex nicht
genau bekannt ist (er liegt typischerweise zwischen zwei und vier), wird z.B. fiir den
Geminga Pulsar, der Fehler im Alter durch den horizontalen Fehlerbalken unten
rechts in Abbildung 4.1 gezeigt.

Die Kiihlungskurven der nichtrelativistischen Modelle (TF und WUU) sind nahe-
zu identisch. Im Gegensatz dazu unterscheidet sich die Kiihlungskurve des rela-
tivistischen Modells (HWW?2) sehr stark von den nichtrelativistischen Modellen,
da das HWW2 Modell iiberwiegend durch den direkten Urca Prozel wihrend der
Neutrinokiihlungsphase kiihlt. Superfluiditit reduziert die Neutrinoabstrahlung,
was zu einer hoheren Oberflichentemperatur wihrend der Neutrinokiihlungspha-
se fiihrt. Spéter, in der Photonenkiihlphase, wird die Oberflichentemperatur der
superfluiden Modelle kleiner als die der nicht superfluiden Modelle. Die Observa-
tionsdaten konnen durch beide nichtrelativistischen Modelle (superfluid und nicht
superfluid), wie auch durch das superfluide relativistische Modell beschrieben wer-
den. Im Falle des relativistischen Modells unter der Voraussetzung, dafl der Pulsar
keine Wasserstoffatmosphére besitzt (mit Ausnahme von PSR 1055-52, welcher
durch interne Aufheizung erklért werden kann, sieche Van Riper et al. (1995)). Je-
doch, falls einige Pulsare eine Wasserstoffatmosphére besitzen sollten, wiirde sich
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eine zu hohe Oberflichentemperatur ergeben. In diesem Fall wére erhéhte Kiihlung
durch Superfluiditét oder andere Prozesse notig, siehe Schaab et al. (1997b) fiir
ndhere Informationen. Ob Pulsare eine Wasserstoffatmosphére besitzen oder nicht,
konnte durch Multi-Wellenlingenbeobachtungen, welche von Pavlov et al. (1996)
vorgeschlagen wurden, entschieden werden.



Kapitel 5

Zusammenfassung und
Schluf3folgerungen

Das Ziel dieser Arbeit war es, die Eigenschaften von nichtrotierenden, schnell ro-
tierenden und differentiell rotierenden Protoneutronensternen zu untersuchen, wel-
che aus heifler, dichter Materie bestehen, welche aus Nukleonen, Hyperonen und
Leptonen zusammengesetzt ist. Es wurden dazu verschiedene Zustandsgleichungen
aufgestellt, welche die Eigenschaften der Protoneutronensternmaterie (z.B. hohe
Temperatur, eingeschlossene Neutrinos etc.) zu bestimmten Zeitpunkten simulie-
ren. Zur Berechnung der Zustandsgleichungen wurden zwei verschiedene Modelle
verwendet, um heifle, dichte Materie zu beschreiben:

e Ein nichtrelativistisches, modernes Thomas-Fermi Modell fiir Materie bei
endlichen Temperaturen (Strobel et al., 1999b).

e Ein relativistischer Hartree Ansatz in gemittelter Feldndherung bei endlichen
Temperaturen (Schdfer, 1997).

Beide Modelle wurden erweitert, um Materie mit konstanter Entropie pro Baryon
zu berechnen. Fiir Zustandsgleichungen heifler, dichter Materie stellte sich her-
aus, dafl der Einflufl der Temperatur, z.B. auf den Druck, exakt berechnet werden
muf}, denn die Fermi-Verteilungsfunktionen kénnen im relevanten Temperaturbe-
reich nur unzureichend gendhert werden. Ein Vergleich mit friiher verwendeten
Néaherungsverfahren fiihrte zu dem Ergebnis, dafy z.B. der Druckanstieg, welcher
durch die endliche Temperatur hervorgerufen wird, bis zu 50 % zu niedrig ausfillt,
im Vergleich zur exakten Rechnung. Ferner ergab sich unter den hier verwendeten
Modellen ein grofler Unterschied in der Temperatur bei gleicher Entropie pro Ba-
ryon. Dieser Unterschied fiihrt dazu, daf die entstehenden Neutrinos, bei gleicher
vorgegebener Entropie pro Baryon, eine unterschiedliche Energie besitzen. Das hat
zur Folge, dafl die Neutrinos den Protoneutronenstern im Modell mit niedrige-
rer Temperatur schneller verlassen konnen als in dem mit héherer Temperatur.
Dies kommt daher, dafl die Neutrinos mit geringerer Energie einen kleineren Wir-
kungsquerschnitt besitzen. Weiterhin besitzen die verschiedenen Modelle, welche
Hyperonen beinhalten, eine unterschiedliche Anzahl von Hyperonen. Das fiihrt zu
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Unterschieden in der Zahl der abgestrahlten Neutrinos. Die beiden letzten Er-
gebnisse kdnnten in Zukunft dazu beitragen, dafl Neutrinosignale von Supernovae
dazu verwendet werden konnen, um Einschrinkungen an die Zusammensetzung
der Materie zu erhalten.

Eine Untersuchung auf diesem Gebiet sollte die Eigenschaften von Protoneu-
tronensternen und Neutronensternen im gesamten Massenbereich beinhalten.
Leptonenkonzentrations- und Entropieverteilungen in Abh#ngigkeit von der Ba-
ryonendichte wurden bis jetzt in Evolutionsrechnungen fiir Protoneutronensterne
nur fiir einzelne, fixierte Massen berechnet (z.B. Burrows € Lattimer, 1986; Keil €
Janka, 1995; Burrows et al., 1995). In dieser Arbeit wurde der gesamte Massenbe-
reich fiir Protoneutronensterne untersucht, unter der Annahme, daf§ die Leptonen-
konzentration nur wenig von der Masse des Sterns abhéingt. Des weiteren wurde
angenommen, dafl nennenswerte Massenakkretion auf den Protoneutronenstern in-
nerhalb der ersten 500 ms nach dem ,core bounce“ aufhort, so dafl sich danach
die Masse des Protoneutronensterns nicht mehr dndert. Auch wird vorrausgesetzt,
dal der Drehimpuls des Protoneutronensterns wiahrend seiner Entwicklung kon-
stant ist, er also keinen zusétzlichen Drehimpuls erhilt (z.B. durch Akkretion)
oder Drehimpuls verliert.

Ein Ergebnis dieser Arbeit ist, dal die minimale, gravitative Masse eines Neu-
tronensterns durch das erste Stadium des Protoneutronensterns (0.1 - 1 s nach
dem ,core bounce“) festgelegt wird, so da} die Masse eines Neutronenstern, wel-
cher in einer Typ Il Supernova entsteht, grofler als 0.84 M, ist. Dieses Resultat
wird durch die Arbeit von Gondek et al. (1998) unterstiitzt, in der eine minimale
Masse von ~ 0.6 M angegeben wird. Der Unterschied in der Masse ergibt sich
dadurch, dal Gondek et al. (1998) ihre Berechnungen erst 1 - 3 s nach dem , core
bounce® begonnen haben und nicht, so wie in der vorliegenden Arbeit, 0.1 - 1 s
nach dem ,core bounce®. Weiter hat sich herausgestellt, da} gleichférmige Rota-
tion sowie die Einbeziehung von Hyperonen nur einen geringen Einflufl auf die
minimale gravitative Masse eines Protoneutronensterns haben. Der Effekt liegt in
allen untersuchten Féllen unter 0.007 M. Bezieht man die differentielle Rotation
des Protoneutronensterns mit in Betracht, ergibt sich eine starke Verschiebung in
Richtung groferer minimaler Massen. Diese kann, je nach Grad der differentiellen
Rotation, bis zu gravitativen Massen von 1.4 M oder mehr betragen (siehe auch
Goussard et al., 1998). Der exakte Wert der minimalen Masse hingt stark von dem
Wert der Entropie pro Baryon in der Hiille des Protoneutronensterns ab, da eine
groflere Entropie pro Baryon in der Hiille zu gréfleren minimalen Massen fiihrt. Die
sich ergebenden minimalen Massen wurden fiir Werte der Entropie zwischen s = 4
und s = 6 berechnet. Die minimale gravitative Masse von Protoneutronensternen
ist somit um einen Faktor 10 gréfler als die minimale stabile Masse fiir einen kalten
Neutronenstern.

Es wurde auch der Einflufl der Lage der Neutrinosphére auf die Struktur von Pro-
toneutronensternen 1 - 3 s nach dem ,,core bounce® untersucht. Wie zu erwarten
war, ergaben sich betrichtliche Unterschiede im Radius (bis zu 10 %) und daraus
folgend fiir die Keplerfrequenzen der Sterne. Andere Eigenschaften, wie etwa die
zentrale Baryonendichte, werden nur gering durch die Lage der Neutrinosphére
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beeinfluffit. Weiterhin wurden die Auswirkungen verschiedener Temperaturen in
der Hiille von Protoneutronensternen (1 - 3 s nach dem ,,core bounce*) und hei-
en Neutronensternen (10 - 30 s nach dem ,core bounce*) in Betracht gezogen.
Auch der Fall, in dem man der Hiille eine sehr hohe Temperatur von 0.6 MeV zu-
schreibt, anstatt einer konstanten Entropie pro Baryon, éndert die Eigenschaften
dieser Sterne um weniger als 1 %. Groflere Verdinderungen ergeben sich, wenn man
die Hiille als kalt betrachtet. Aus diesem Grunde sollten die Effekte, welche eine
endliche Temperatur auf die Hiille hat, nicht vernachléssigt werden.

Ein weiterer Punkt betrifft die maximale Rotationsfrequenz (bei gleichformiger Ro-
tation), welche junge Neutronensterne besitzen kénnen, die in Typ II Supernovae
entstehen. Unter den oben genannten Voraussetzungen (keine Akkretion und kon-
stanter Drehimpuls), ergab sich eine maximale Rotationsfrequenz zwischen 1.56
und 2.22 ms fiir junge Neutronensterne mit einer typischen baryonischen Masse
von 1.5 M. Dieses Ergebnis wird durch die Arbeiten von Goussard et al. (1997,
1998) unterstiitzt, welche vergleichbare Grenzen fiir die maximale Rotationsperi-
ode gefunden haben. Diese Resultate legen den Schlufl nahe, dal Neutronenster-
ne, die eine typischen Masse von 1.5 M, besitzen, nachtriglich durch Akkretion
beschleunigt worden sind. Falls der Neutronenstern mit einer grofleren Masse in
einer Supernova entsteht, gilt diese Aussage nur noch eingeschrinkt, da solche
Neutronensterne schon bei der Entstehung eine Rotationsperiode besitzen kénnen,
welche unter 1 ms liegt. Weitere Einschrankungen entstehen dadurch, daff Proto-
neutronensterne moglicherweise differentiell rotieren. Meine Berechnungen haben
ergeben, daf} differentiell rotierende Protoneutronensterne fiir jede Masse einen
grofleren Drehimpuls besitzen konnen als kalte Neutronensterne gleicher Masse,
die gleichformig rotieren. Dies bedeutet, auch Neutronensterne mit einer typischen
baryonischen Masse von 1.5 M koénnten mit einer Rotationsfrequenz unter 1 ms
entstehen, falls sie differentiell rotieren.

Die maximale Masse von Neutronensternen ist bis heute noch nicht bekannt, da
das Verhalten von Materie bei extrem hohen Dichten (mehrfache Kernmaterie-
dichte) sehr stark von theoretischen Extrapolationen abhéngt und dieser Dichte-
bereich bis jetzt experimentell unzuginglich ist. Aus diesem Grunde sind in der
vorliegenden Arbeit verschiedene Modelle und Parametrisierungen fiir Kernmate-
rie ausgewdhlt worden, um einen méoglichst grofien Bereich fiir die maximale Mas-
se von Neutronensternen abzudecken. Trotzdem kann als Resultat dieser Arbeit
die Aussage getroffen werden, dafl die maximale Masse eines jungen Neutronen-
sterns wihrend der ersten ~ 30 Sekunden nach seiner Entstehung eingeschrinkt
wird. Die maximale Masse eines jungen Neutronensterns, welcher aus nukleonischer
oder hyperonischer Materie besteht, ist immer durch dieses friihe Entwicklungssta-
dium vorausbestimmt. Diese Aussage gilt fiir fast alle bekannten Pulsare, da die
meisten eine typische Rotationsperiode zwischen 100 und 500 ms besitzen. Diese
Rotationsperioden sind weit entfernt von der Keplerfrequenz und deshalb ist die
VergroBerung der maximalen Masse durch die Rotationsenergie vernachlissigbar
gering.

Als weiteres wichtiges Ergebnis dieser Arbeit stellte sich heraus, daf die Entstehung
eines schwarzen Loches wihrend der Neutrinokiihlphase (verzogerter Kollaps) auch
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fiir Protoneutronensterne maoglich ist, welche nur Nukleonen und Leptonen enthal-
ten, falls die Masse des Protoneutronensterns hoch genug ist. Diese Eigenschaft
von Neutronensternen wurde bis jetzt nur fiir Zustandsgleichungen fiir moglich ge-
halten, welche druckerniedrigende Komponenten beinhalten, wie z.B. Hyperonen,
Mesonkondensate oder die einen Quark-Hadron Phaseniibergang besitzen (siehe
Brown € Bethe, 1994; Glendenning, 1995). Es existieren eine Vielzahl von Pu-
blikationen iiber dieses Thema (siehe z.B. Takatsuka, 1995; Bombaci, 1996; Ellis
et al., 1996; Prakash et al., 1997, Gondek et al., 1998), aber alle beginnen ihre
Berechnungen erst 1-3 s nach dem ,core bounce“. In dieser Arbeit wurde nun
das frithe Stadium (~0.1-1 s nach dem ,core bounce“) mit in die Betrachtung
einbezogen. Es stellte sich heraus, dafl die maximale Masse eines Protoneutro-
nensterns (~0.1-1 s nach dem ,core bounce®) bis zu 0.056 M, groBer sein kann,
als die maximal zuldssige Masse des Protoneutronensterns ca. 1-3 s nach dem
,core bounce®. Dieses Ergebnis legt den Schlufl nahe, dafl Neutronensterne, wel-
che nur aus Nukleonen und Leptonen bestehen, auch wiahrend der ersten Sekunden
nach ihrer Entstehung verzogert zu einem schwarzen Loch kollabieren kénnen. Ein-
schrinkend muf} aber darauf hingewiesen werden, daf diese Frage abschlieflend nur
durch hydrodynamische Berechnungen der zeitlichen Entwicklung eines Protoneu-
tronensterns beantwortet werden kann, wie sie z.B. von Baumgarte et al. (1996) fiir
Zustandsgleichungen mit Hyperonen durchgefiihrt wurden. Da in dieser Arbeit die
zeitliche Entwicklung zu bestimmten Zeiten nachvollzogen wurde (inklusive Néhe-
rungen), besteht eine gewisse Unsicherheit bei den hier ermittelten Ergebnissen.
Auch ist bis heute noch nicht abschlieend geklart, wann die Akkretion von Ma-
terie auf den entstehenden Neutronenstern aufhort (siehe Chevalier, 1989; Herant
et al., 1992), was ebenso zu einem verzogerten Kollaps fithren konnte, falls die
Akkretion mehrere Sekunden anhiilt. Sollte zukiinftig ein Abbruch des Neutrinosi-
gnals gemessen werden, so kann im Augenblick nicht entschieden werden, welcher
der beiden Wege zum verzdgerten Kollaps gefiihrt hat.

In zukiinftigen Untersuchungen mufl nun iiberpriift werden, inwieweit differenti-
elle Rotation die Eigenschaften von Protoneutronensternen veréndert, dies ist in
hydrodynamischen Berechnungen bis jetzt nur {iber einen Zeitraum von ~ 40 ms
durchgefiihrt worden (Zwerger € Miiller, 1997). Weiterhin sollten weitere numeri-
sche Simulationen der Neutrinokiihlungsphase mit unterschiedlichen Zustandsglei-
chungen vorgenommen werden. Dies kann zusammen mit zukiinftigen Beobach-
tungsdaten zu weiteren Erkenntnissen iiber die physikalischen Eigenschaften von
Kernmatrie fiihren.
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