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Актуалност на темата, цел и задачи на дисертационния
труд

В рамките на дисертацията са разгледани скаларно-тензорни теории с куплираща функ-
ция от вида α(ϕ) = βϕ. Този подклас на скаларно-тензорните теории са много популярни,
тъй като не противоречат на експериментите в режим на слаби гравитационни полета.
При силна гравитация проявяват потенциално наблюдателни непертурбативни ефекти,
които водят до значително отклонение спрямо общата теория на относителността.

Първоначално са разгледани масивни скаларно-тензорни теории на гравитацията. Пред-
ставени са решения за стационарни неутронни звезди. Получените резултати са сравнени
със съответните такива в ОТО, но и с вече известни в литературата резултати. За пър-
ви път са разгледани неутронни звезди в приближение на бавно въртене в този подклас
скаларно-тензорни теории. Резултатите за инерчния момент на звездите отново са срав-
нени с ОТО, като отклоненията са значителни за наблюдателно съгласувани стойности
на параметричното пространство.

Разгледани са скаларно-тензорни теории със самодействие. Представени са решения за
стационарни неутронни звезди. Получените резултати са сравнени със съответните такива
в ОТО, но и с вече известни в литературата резултати. За първи път са разгледани неут-
ронни звезди в приближение на бавно въртене в този подклас скаларно-тензорни теории.
Резултатите отново са сравнени с ОТО, като наблюдателните отклонения са значителни.

Разгледани са универсално съотношения на параметрите на неутронните звезди в приб-
лижение на бавно въртене в скаларно-тензорни теории със самодействие на гравитацията.
Получените резултати са сравнени със съответните такива за ОТО и безмасови скаларно
тензорни теории. Резултатите показват от една страна добра универсалност в рамките на
теория, от друга – за скаларизираните решения разликите надхвърлят неопределеността
на уравнението на състоянието.

Структура и обем на дисертацията

В Глава 1 са представени накратко основни идеи и уравнения на скаларно-тензорните
теории на гравитацията. Представени са непертурбативните ефекти в безмасовата ска-
ларно тензорна теория, както и експерименталните ограничения върху нея. Разгледани
са наблюдателните ограничения върху масивните скаларно-тензорни теории.

В Глава 2 са представени на кратко основните числени методи, които са в основата на
разгледаните в дисертацията задачи.

В Глава 3, 4 и 5 са представени оригиналните резултати.
В Глави 3 са представени резултати за стационарно и за бавно въртящи се неутронни

звезди в масивни скаларно-тензорни теории на гравитацията. Представени са оригинални
резултати, получени чрез числено решаване. Те са сравнени с тези в ОТО и безмасови
скаларно-тензорни теории. Коментирани са резултатите и отклоненията.

В Глави 4 са представени резултати за стационарно и за бавно въртящи се неутронни
звезди в скаларно-тензорни теории на гравитацията със самодействие. Представени са
новополучените чрез числено решаване резултати. Те са сравнени с тези в ОТО, безмасови
и масивни скаларно тензорни теории. Коментирани са резултатите и отклоненията.
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В Глави 5 са представени универсални съотношения за параметрите на неутронни-
те звезди в ОТО, безмасови и масивни скаларно-тензорни теории, и скаларно-тензорни
теории със самодействие. За получаването им са използвани получените чрез числено
решаване резултати за голяма представителна извадка от уравнения на състоянието. Ре-
зултатите са сравнени и тяхното приложение са коментирани.

Увод

В настоящия дисертационен труд са числено изследвани компактни самогравитиращи
обекти и тяхната динамика в гравитационни теории. По-конкретно – неутронни звезди
и универсални съотношения в масивните скаларно-тензорни теории.

Общата теория на относителността в момента е най-утвърдената теория на гравитаци-
ята. Тя правилно описва редица наблюдения: движението на телата в Слънчевата система,
съществуването на гравитационни вълни, реликтовото лъчение и др. Многобройните наб-
людателни случаи, за които е тествана, макар разнообразни, са примери по-скоро за слаби
гравитационни полета и няма основание да смятаме, че теорията ще премине толкова ус-
пешно тестовете на предстоящите наблюдателни мисии, чийто фокус ще е върху силни
полета.

Едно от най-естествените обобщения на общата теория на относителността са скаларно-
тензорните теории. В тях гравитацията се описва не само с метриката на пространство-
времето, но и с едно, или няколко скаларни полета. Първите разглеждания на този тип
теории са мотивирани от търсенето на обединението на взаимодействията, но в съвремен-
ната гравитационна физика намират далеч по-голямо приложение. Значителен интерес
през последните десетилетия привлякоха скаларно-тензорните теории с куплираща функ-
ция от вида α(ϕ) = βϕ заради своите свойства. Този вид теории съвпадат с общата теория
на относителността в режим на слаби гравитационни полета, докато при силна гравитация
се различават значително от нея. Отклоненията в този режим са следствие на непертурба-
тивен ефект, т.нар. спонтанна скаларизация, чиято същина се състои в нестабилността на
скаларния вакуум към кондензиране на скаларното поле. Поради теоремите за несъщес-
твуване на скаларна коса за черните дупки в скаларно-тензорните теории, неутронните
звезди са най-добрите лаборатории за изследването им и за изследване на алтернативните
теории на гравитацията, като цяло, в режим на силни гравитационни полета.

Неутронните звезди са крайния стадий на еволюция на звезди гиганти и са едни от
най-компактните астрофизични обекти познати на човека. Те достига от 1.4 до 2 звездни
маси, докато радиуса им е между 10− 12km. При тези екстремални условия материята в
центъра на звездата достига плътности по-големи от ядрената такава, което обуславя не-
възможността за изследване на свойствата на неутронната звезда в наземни експерименти.
Това налага използване на различни модели и приближения за уравнението на състояни-
ето, което, от практическа гледна точка, е източник на неопределеност. За жалост, при
разглеждания на неутронни звезди в различни теории на гравитацията неопределеността
в уравнението на състоянието е сравнима с неопределеността от модификациите в самите
теории. Това е съществен проблем, без значение дали искаме да ограничим уравнението
на състоянието, или да ограничим гравитационната теория.

Съвременните наблюдения на бинарни системи значително ограничиха параметрично-
то пространство на безмасовите скаларно-тензорни теории до стойности, за които остава
малък прозорец за спонтанна скаларизация. В рамките на дисертацията показваме, че си-
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туацията се променя значително, ако разгледаме масивни скаларно-тензорни теории или
скаларно-тензорни теории със самодействие. За тях параметричното пространство на наб-
людателно съгласувани стойности е значително по-голямо от безмасовия случай и задава
по-широк прозорец за наблюдаване на спонтанна скаларизация.

Един от начините за справяне с неопределеността на уравнението на състоянието и
изолиране на отклоненията от общата теория на относителността само до ефекти от мо-
дификациите в гравитационната теория е формулирането на универсални съотношения на
параметрите на неутронните звезди. В рамките на дисертацията са разгледани две нор-
мализирани съотношения. Резултатите, от една страна, показват добра универсалност в
теориите, от друга – значително отклонение на скаларизираните решения, надхвърлящо
неопределеността от уравненията на състоянието.

1 Скаларно-тензорни теории на гравитацията

1.1 Основни идеи и уравнения

За първи път скаларно-тензорна формулировка на гравитацията се появява в опита за обе-
динение на гравитационното и на електромагнитно взаимодействие направен от Kaluza-
Klein [1]. Изхождайки от пет-мерна теория и след редукция към четири измерения, те
получават полевите уравнения на Айнщайн-Максуел, в които фигурира допълнително
скаларно поле куплирано с материята. Макар това да противоречи със слабия принцип
на еквивалентност, идеята за гравитационно взаимодействие с допълнителна степен на
свобода – скаларно поле, което не се куплира директно с материята, а само чрез метри-
ката, се разглежда в следващите години от Jordan [2], Fierz [3], Brans-Dicke [4] и Damour-
Esposito-Farese [5].

Действието на скаларно-тензорна теория (СТТ) на гравитацията с едно скаларно поле
Φ не минимално куплирано към метриката g̃µν се записва чрез Лагранжевата плътност:

L̃ =
√
−g̃
(

(F (Φ)R̃− Z(Φ)g̃µν∂µΦ∂νΦ− 2U(Φ) + L̃m(Ψm; g̃µν)
)
. (1)

СТТ се определя напълно от избора на функции на Φ : F (Φ), Z(Φ), U(Φ). Например
теорията на Бранс-Дике се получава, като за функции на скаларното поле изберем F (Φ) =

Φ, Z(Φ) = ω0/Φ, U(Φ) = 0, където ω0 е константа [4].
Наличието на неминималното куплиране в (1) прави извеждането на полевите уравне-

ния трудоемко, а вида им сложен. Тези усложнения могат бъдат преодолени, като транс-
формираме Лагранжевата плътност в такава с минимално куплиране чрез избор на под-
ходяща конформна трансформация на метриката:

g̃µν −→ gµν = A2(x)g̃µν , (2)

където A(x) е регулярна функция на координатите, която никъде не е нула. Първо тряб-
ва да изразим всички геометрични членове в термини на конформната метрика g̃µν и
конформния фактор A:

g̃µν = A−2gµν g̃µν = A2gµν
√
−g̃ = A−4

√
−g (3)
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За удобство нека да разделим Лагранжиана (1) на отделни членове:

L̃1 =
√
−g̃F (Φ)R̃ (4)

L̃2 = −
√
−g̃Z(Φ)g̃µν∂µΦ∂νΦ (5)

L̃3 = −2
√
−g̃U(Φ) (6)

L̃4 =
√
−g̃L̃m(Ψm; g̃µν) (7)

След редица алгебрични преобразования, можем да запишем трансформацията на пър-
вия член L̃1:

L̃1 −→ L̃1 =
√
−gF (Φ)A2 (R + 6�f − 6gµνfµfν) (8)

Неопределеността на A ни позволява да изберем:

F (Φ)A−2(x) = 1⇔ A(Φ(x)) = F 1/2(Φ(x)), (9)

с което успешно разделяме скаларното поле от скалара на Ричи в конформното пространство-
време.

Втория член в (8) съдържа оператора на Д‘Ламбер и изчезва при интегриране по
части. Последния член може да се сведе в по-удобен вид като използваме дефиницията

на f ≡ lnA, fρ ≡
∂ρA
A

= ∂ρf и връзката между F и A от (9):

fρ =
1

2

∂ρF

F
=

1

2

F ′

F
∂ρΦ, (10)

където с ′ сме обозначили диференциране по скаларното поле Φ, F ′ ≡ dF/dΦ. В така полу-
чения конформно трансформиран Лагранжиан L1, гравитацията е минимално куплирана
със скаларното поле:

L1 =
√
−g

(
R− 3

2

(
F ′

F

)2

gµν∂µΦ∂νΦ

)
(11)

Прилагайки същите разсъждения за (5) получаваме:

L̃2 −→ L2 =
√
−gZ(Φ)

F (Φ)
gµν∂µΦ∂νΦ (12)

Лесно се вижда, че втория член на (11) има същия вид като (12) и ако ги съберем ще
получим

−
√
−g∆gµν∂µΦ∂νΦ, (13)

където сме положили

∆ =
3

4

(
F ′

F

)2

+
1

2

Z(Φ)

F (Φ)
(14)

Вече можем да въведем ново скаларно поле Φ −→ ϕ

dϕ

dΦ
=
√

∆, ∆ > 0, (15)

където ϕ(x) е скаларното поле в конформното пространство-време. Изборът на този вид
трансформация е удобен, защото

√
∆∂ρΦ =

dϕ

dΦ
∂ρΦ = ∂ρϕ (16)
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което преобразува (13)
−
√
−ggµν∂µϕ∂νϕ (17)

в каноничен кинетичен член на ново скаларно поле ϕ. С други думи, ϕ вместо Φ е скалар-
ното поле в конформното пространство-време с метрика gµν . Физическата интерпретация
на условие (15) е, че то дефинира нормално скаларно поле с положителна енергия. Об-
ратното, ∆ < 0, би означавало ϕ да бъде духово поле.

Трансформационите формули за (6) и (7) са:

L̃3 −→ L3 = V (ϕ) ≡
√
−gF−2(Φ)U(Φ)

L̃4 −→ L4 =
√
−gLm(Ψm, F (Φ)gµν)

(18)

Използвайки (6), (7) и (18) сме готови да запишем конформно еквивалентния на (1)
Лагранжиан

L =
√
−g
(
R− gµν∂µϕ∂νϕ− V (ϕ) + Lm(Ψm;A2(ϕ)gµν

)
, (19)

в който скаларното поле е минимално куплирано към гравитацията. A(ϕ) ще наричаме
конформен фактор, V (ϕ) – потенциал на полето, и с техния избор определяме напълно
скаларно-тензорната теория.

Конформната еквивалентност на теориите, определени чрез Лагранжианите (1) и (19),
означава, че те имат една и съща причинна структура – конформната трансформацията
запазва светлинните конуси и вида вектори; но не означава, че те описват едно и също
пространство-време. Точно обратното, (2) не е дифеоморфизъм и конформната метри-
ка gµν не е просто g̃µν записана в друга координатна система. Всеки Лагранжиан има
свое пространство-време със свои полета – (1) определя (M̃, g̃µν ,Φ), докато (19) задава
(M, gµν , ϕ). В литературата е прието да разграничим двете пространство-временна, M̃ и
M, с различни имена – първото наричаме отправна система на Йордан (Jordan frame),
а второто – отправна система на Айнщайн (Einstein frame). Също, следвайки общо при-
етата конвенция, ще приемем, че отправната система на Йордан е физичната отправна
система, тъй като в нея е спазен слабия принципа на еквивалентност, за разлика от от-
правната система на Айнщайн, в която има куплиране на скаларното поле с материята
Lm(Ψm;A2(ϕ)gµν).

Конформната трансформация се използва с голям успех в гравитационната физика
като математически инструмент за пренаписване на уравнения във вид, в който е по-
лесно да решим или е изчислително по-удобен. Поради това дискусията относно въпроса
за това коя е „физичната“ отправна система е често срещана. Повече по темата може да
бъде намерено например в [6–8].

1.2 Непертурбативни ефекти в скаларно-тензорните теории

Едно от най-интересните явления в СТТ е т.нар. „спонтанна скаларизация“ – за опреде-
лени куплиращи функции съществуват начални условия, при които дори слабо външно
скаларно поле предизвиква силно купплране с материята и съответно води до значителни
отклонения от ОТО [9–14]. Ефектът е изследван, както в космологични (инфлационни те-
ории и тъмна енергия [15–17]), така и за астрофизични (неутронни звезди, черни дупки)
случаи. За да го представим, ще работим в математически по-простата отправна система
на Айнщайн:

S =
1

16πG

∫
d4x
√
−g (R− 2gµν∂µϕ∂νϕ) + Sm[Ψm;A2(ϕ)gµν ] (20)
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където G е голата гравитационна константа, R = gµνRµν е Ричи скалара на кривината
относно метриката gµν , g е детерминантата на метриката, а ϕ е скаларното поле. За разлика
от (19) тук за простота сме положили V (ϕ) = 0, също ще използваме геометрични единици
G = c = 1. Втория член на (20) е действието на материалните полета, което включва
физичната метрика g̃µν = A2(ϕ)gµν .

След вариране действието (19) получаваме полевите уравнения за (gµν , ϕ):

Rµν −
1

2
gµνR = 8πTµν + 2∂µϕ∂νϕ− gµνgρτ∂ρϕ∂τϕ (21)

�ϕ = −4πα(ϕ)T, (22)

където T µν ≡
√
−gδSm/δgµν е тензора на енергията и импулса в отправната система на

Айнщайн, T = gµνT
µν е неговата следа, а самия той е свързан със съответния си еквивалент

във физичната отправна система чрез формулата Tµν = A2T̃µν . В (22) сме положили

α(ϕ) =
∂ lnA(ϕ)

∂ϕ
, (23)

който член определя силата на куплиране на скаларното поле с материята.
За да фиксираме напълно СТТ, е необходимо да изберем вида на конформния фактор:

A(ϕ) = e1/2βϕ2

, (24)

с което вече изразяваме куплиращата функция α(ϕ) = βϕ и е необходимо да разпознаем
β като свободен параметър на теорията. При тази формулировка, уравнението (22) става:

�ϕ = −4πβϕT (25)

Уравнение (25) e елиптично и решението му се определя еднозначно от поставените
гранични условия. Предвид наблюдателните данни, които много добре съвпадат с ОТО,
физично обосновано е да приемем асимптотичната стойност ϕ0 на скаларното поле на
безкрайност да е нула:

ϕ −−−→
r→∞

ϕ0 = 0 (26)

Заедно с (21) и граничните условия на метричните функции получаваме силно нелинейна
система от частни диференциални уравнения, която макар и добре дефинирана, няма
обобщено аналитично решение, а за физично важните случаи се решава числено.

Въпреки това, от вида на (25) ние можем да определим някои свойства, които ще
притежават решенията. Диференциалното уравнение е симетрично относно отражение,
следователно ако ϕ е решение, то и −ϕ(x) също ще е. Едно от решенията е самосиметрично
тривиално решение ϕ(x) = 0, което свежда теорията до ОТО. То също е и критична точка,
чийто тип се определя от знака на βT .

За да илюстрираме това, можем да подходим евристично и да разгледаме (25) с налага-
нето на следните опростявания: сферично симетрична изолирана звезда, която е съставена
от хомогенен нерелативистичен флуид T ≈ −ρ = const, в пренебрежимо малко статично
гравитационното поле � −→ ∆:

∆ϕ = −4πβϕρ (27)

С налагане на допълнителното ограничение β < 0 можем да решим уравнението и да
получим съответно вътрешно и външно решение на ϕ:

ϕ =


Cin

sin(kr)

r
r ≤ R

Cout
r

+ ϕ0 r ≥ R

(28)
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където R е радиуса на звездата, k2 = 2βρ, а константите Cin, Cout се определят от условието
за непрекъснатост на ϕ и dϕ/dr на повърхността на звездата:

Cin =
ϕ0

k cos(kR)
(29)

Cout = ϕ0(k−1 tan(kR)−R) (30)

От решението виждаме, че при kR −→ π/2 имаме значителен скок на скаларното поле
независимо от неговата вакуумна стойност ϕ0. Ако използваме ρR3 ∼ M , където M е
масата на звездата, тогава kR ∼ 4β2(M/R)1/2 и съответно се вижда, че скаларизацията
се определя от два параметъра - свободния параметър на теорията β и компактността на
звездата M/R. Случая с β > 0, при който скаларизация се наблюдава по-трудно, може да
се намери в [11].

Damour-Esposito-Farese [10] интерпретират този ефект като аналог на спонтанна магне-
тизация на феромагнити под температура на Кюри. Те показват, че за различните урав-
нения на състоянието съществуват съответни плътности, над които звездите развиват
скаларно поле дори когато външното поле е нула ϕ0 = 0. Такива неутронни звезди са
в енергетично по-благоприятно равновесно състояние спрямо еквивалентите си в ОТО.
Интересно е да отбележим, че други конформни фактори, които оставят уравнението за
скаларното поле (22) симетрично относно отражение, например A(ϕ) = cos(

√
−βϕ) во-

дят до такъв ефект. Нещо повече – разглеждането на несиметрична конформна функция
A(ϕ) = exp(1

2
βϕ2 + 1

6
∂β
∂ϕ
ϕ3) води до хистерезисни явления: за някои маси има два локални

енергични минимума.

1.3 Експериментални ограничения върху безмасовите скаларно-
тензорни теории

По-голямата част от наблюдателни данни са от Слънчевата система, в режим на слаби
гравитационни полета, поради което при тестване на алтернативни теории на гравитаци-
ята можем да използваме съответните им пост-Нютоновите параметри [18]. За безмасова
СТТ, единствените два параметъра отличаващи се от ОТО са βPPN и γPPN . Те се въвеж-
дат след развитие на метриката на Шварцшилд, записана в изотропни координати, в ред
по степените 1/c2:

−gtt = 1− 2
Gm

rc2
+ 2βPPN

(
Gm

rc2

)2

+O
(

1

c6

)
(31)

gij = δij

(
1 + 2γPPN

Gm

rc2

)
+O

(
1

c4

)
(32)

За ОТО стойността на двата параметъра е единица βPPN = 1 и γPPN = 1, но в СТТ те
се изразяват чрез стойностите на куплиращите параметри. Ако ϕ0 е фоновата стойност на
скаларното поле, тогава като положим α0 ≡ α(ϕ0) и β0 ≡ ∂α0/∂ϕ0, и развием конформния
фактор A(ϕ) в ред около ϕ0 получаваме:

lnA(ϕ) = α0(ϕ− ϕ0) +
1

2
β0(ϕ− ϕ0)2 +O(ϕ− ϕ0)3 (33)

За ОТО коефицентите α0 и β0 имат стойност 0. СТТ, която е пертурбативно еквива-
лентна на ОТО, например с действие от вида (20) и конформен фактор (24), има α0 6= 0
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и β0 6= 0. Тези коефиценти са свързани с параметрите на Едингтън γPPN и βPPN :

γ = γPPN − 1 =
2α2

0

1 + α2
0

(34)

β = βPPN − 1 =
1

2

β0α
2
0

(1 + α2
0)2

(35)

и тяхното измерване налага ограничения върху куплиращите параметри на СТТ α0 и β0.
Едно от най-точните ограничения върху γ е получено от измерването промяната на

честота на сигнал изпратен от Cassini при преминаваното му в близост до Слънцето –
γ . 10−5 [19]. Това от своя страна за СТТ означава:

α2
0 . 10−3 (36)

Наблюдателните мисии с фокус върху движението на небесните тела потвърждават
стойностите на γ и задават интервала β . 10−4 [20, 21]. Това ограничава пространството
на СТТ параметрите (α0, β0):

|β0|α2
0 . 10−3 (37)

Ограничения на параметричното пространство (α0, β0) могат да бъдат наложени и чрез
тестове на СТТ с наблюденията на бинарни системи съставени от компактни астрофи-
зични обекти. Докато в ОТО най-нисък мултиполен източник, генериращ гравитационни
вълни, е квадруполът, алтернативните теории за гравитацията обикновено предсказват на-
личието на монополно и диполно излъчване наред с модификации в другите мултиполени
моменти. Например за бинарна система СТТ задава промяната на периода с формулата:

Ṗ = Ṗϕ
mono + Ṗϕ

dipo + Ṗϕ
quad + Ṗ g

quad + Ṗ gal
GR + δth(̇P gal) (38)

Първите три члена съответстват на загубената енергия под форма на скаларните вълни.
Четвъртият член съответства на енергията излъчена под формата на тензорни вълни.
Петият - оценява ефекта от Галактиката, в граница на ОТО, а шестият член е негова
поправка, която отчита ефектите от нарушения силен принцип за еквивалентност в СТТ.

Този анализ е направен за първи път от Damour-Esposito за бинарните системи PSR
1913+16, 1534+12 и 0655+64 [10] и резултатите им налагат ограничението

β0 & −5, (39)

което ефективно изключва възможността за наблюдаване на големи отклонение от ОТО
в следствие на кондензиране на скаларно поле. Проучването им също показва, че наблю-
дателните данни, получени чрез тестове на компактни бинарни системи, са значително
по-строги спрямо тези в Слънчевата система. По конкретно, за този режим, параметрите
на Едингтън придобиват вида:

γ ≈ 2α2
0; β ≈ 1

2
β0α

2
0, (40)

което означава, че параметричното пространство на СТТ за слаби полета не може да
налага ограничения върху режима на силни такива.

В скорошно проучване Shao et al. [22] изследват подробно свободните параметри на без-
масови СТТ, като използват пет бинарни системи: PSR J0348+0432, J1012+5307, J1738+0333,
J1909-3744, J2222-0134; и 11 уравнения на състоянието. Резултатите им, получени след
прилагане Монте Карло симулация с вериги на Марков (Markov-chain Monte Carlo) [23]
върху този набор от данни, действително потвърждават (39) с 90% вероятност:

β0 & −4.38 (41)
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1.4 Експериментални ограничения върху масивните скаларно-тензорни
теории

Последните наблюдателни данни ограничават параметричното пространство на безмасови
СТТ с конформен фактор (24) до стойности (41), които не водят до съществени откло-
нения от ОТО. Ситуацията значително се променя, когато разглеждаме СТТ с масивно
скаларно поле. Наличието на маса mϕ води до поле, което действа на разстояние не по-
голямо от неговата Комптонова дължина на вълната λϕ = 2π/mϕ [14].

Полевите уравнения, в които сме положили G = h = c = 1, в отправна система на
Айнщайн, относно метриката и скаларното поле (gµν , ϕ), са:

Rµν −
1

2
gµνR = 8πTµν + 2∂µϕ∂νϕ− gµνgρτ∂ρϕ∂τϕ−m2

ϕϕ
2gµν (42)

∇σ∇σϕ = −4πα(ϕ)T +m2
ϕϕ (43)

В уравнението за скаларното поле отново сме положили α(ϕ) = ∂ lnA(ϕ)/∂ϕ. С избора
на конформен фактор (24) и β < 0 фиксираме напълно теорията.

Забелязва се, че тривиалното решение ϕ(x) = 0 удовлетворява (43) и свежда тео-
рията до ОТО. Спонтанна скаларизация се получава при нестабилни решения. С други
думи, произволно малка пертурбация на скаларното поле нараства и води системата до
по-стабилна конфигурация с ϕ 6= 0. За да разгледаме динамиката на скаларното поле и
материята, трябва да отчетем, че T е следата на тензора на енергията и импулса в нефи-
зичната отправна система на Айнщайн. Връзката с физичния му еквивалент T̃ се задава
от формулата T = A4(ϕ)T̃ . В такъв случай, малка пертурбация около решението на ОТО
ϕ = 0 с точност до линейни членове по скаларното поле:

∇σ∇σϕ ≈
(
−4πβT̃ +m2

ϕ

)
ϕ (44)

В приближение на нерелативистичен идеален флуид T̃ ≈ −ρ и β < 0 полето има
ефективна маса m2

eff = mϕ + 4πβρ, която при 4πβρ > m2
ϕ е отрицателна(т.нар. тахион-

на нестабилност). Ако оценим плътността ρ ∼ M/R3, където M е масата на звездата
и R е радиуса ѝ, можем да пренапишем λeff и да поставим условие за λϕ, използвайки
параметрите на звездата:

λϕ > λeff ∼
R√

2C|β|
, (45)

където C ≡ M/R е компактността. Тогава най-късата допустима от звездата нестабилна
мода трябва да е с дължина λstar < R, което съответства на условие върху компактността
и свободния параметър β:

C & 1/|β| (46)

Далеч от статична сферично симетрична звезда, в слабо гравитационно поле, можем
да намери аналитичното решение на уравнението за скаларното поле:

ϕ(r −→∞) ∼ a
e−2πr/λϕ

r
, (47)

което можем да сравним с решението за безмасова СТТ при същите приближения (28).
Благодарение на масивния член, скаларното поле бива ограничено до мащаби пропор-
ционални на неговата дължина на вълната λϕ и ефективно се премахва налагането на
гранично условие за вакуумна стойност на полето ϕ0 = 0.
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Изложените до тук съображение ни дават възможност да наложим ограничения върху
параметричното пространство (β,mϕ) на масивната СТТ от наблюдателните данни. Една
от най-подходящите бинарни системи, която можем да използваме за тази цел, е PSR
J0348+0432 [24]. Тя се състои от първата наблюдавана неутронна звезда с маса ∼ 2M� и
бяло джудже.

Наблюдателните данни показват, че бялото джудже е с малка компактност ∼ 10−3 и не
би трябвало да допуска кондензация на скаларното поле, докато масата на неутронната
звезда ∼ 2M� предполага наблюдаването на спонтанна скаларизация. Тъй като радиусът
на неутронната звезда е неизвестен, е разумно да допуснем C ∼ 1/3. С тези условия и (46)
получаваме интервала на допустими стойности на β, който е много по-широк от (41):

3 . −β . 103 (48)

За да бъде пренебрежимо излъчването на скаларното поле, неговата дължина на въл-
ната λϕ трябва да е много по-малка спрямо средното разстояние rb ∼ 109m между неут-
ронната звезда и бялото джудже, което условие се изпълнява, ако mϕ � 10−16eV. Също,
масата на скаларното поле трябва да допуска скаларизация на неутронна звезда с макси-
мално C|β|, което означава C ∼ 1/3 и от (48) |β| = 103. Ако използваме типичен радиус
на неутронна звезда R ≈ 10km получаваме интервала върху масата на скаларното поле:

10−16eV . mϕ . 10−9eV, (49)

което спрямо радиуса и масата на слънцето в безразмерни единици е 10−6 . mϕ . 100.

2 Числени методи за решаване на уравненията на скаларно-
тензорните теории

2.1 Интегратора odeint

За получаване на резултатите сме използвали процедурата odeint от [25]. Тя имплемен-
тира в себе си няколко основни метода за числено решаване на системи ОДУ, които ще
разгледаме по-подробно тук. Важно е да отбележим, че представеният тук интегратор не
е единствен и съществуват различни реализации. Добър пример за интерфейс към други
интеграторни процедури е integrate.ode, част от SciPy пакета. Представените резултати
са тествани с част алтернативните интегратори достъпни в integrate.ode, но в основата
си сме работили с odeint поради удобството за модификация на кода.

Процедурата odeint включва в себе си метода на Рунге-Кута с включен механизъм за
следене на локалната грешка от закръгляне, който дава възможност за контрол на избора
на стъпката за постигане на желана точност.

Метод на Рунге-Кута

Метода на Рунге-Кута е основен за числено интегриране на системи ОДУ, със зададени
начални условия, от вида:

dyi(x)

dx
= fi(xi, y1, . . . , yn), i = 1, . . . , n (50)
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Най-простия пример за метод на Рунге-Кута е метода на Ойлер, чрез който пресмя-
тайки системата в точка xn можем да приближим решението в точка xn+1 = xn + h със
следната формула:

yn+1 = yn + hf(xn, yn) (51)

Може да се покаже, че точността на този метод е от втори ред по стъпката O(h2).
Основен проблем в метода е зависимостта от системата, която разглеждаме, тъй като
избора дори на минимална стъпка h −→ 0 не означава, че точността ще се повиши. Начин
за преодоляване на това е разбиването на интервала на пресмятане (xn;xn+1) на няколко
под интервала по подходящ начин. Най-популярния избор е Рунге-Кута метода от 4ти
ред, в койсто за да пресметнем следващата стойност yn+1 можем да направим четири
междинни стъпки:

k1 = hf(xn, yn) (52)

k2 = hf(xn +
1

2
h, yn +

1

2
k1) (53)

k3 = hf(xn +
1

2
h, yn +

1

2
k2) (54)

k4 = hf(xn +
1

2
h, yn + k3) (55)

yn+1 = yn +
k1

6
+
k2

3
+
k3

3
+
k4

6
+O(h5) (56)

Използвайки този метод, значително повишаваме точността, която вече е O(h5), но за
сметка на допълнителни пресмятания на системата. Възможно е извеждането на обобще-
ние за по-големи разбивания на интервала.

В астрофизичните приложения, поради използването на големи безкрайности, това
може да създаде проблем. Прекалено малка стъпка h, означава дълго пресмятане на сис-
темата, докато прекалено голяма – в най-добрия случай неточен резултат, в най-лошия
недостигане до края на интервала на изследване. Поради това е удобно въвеждането на
механизъм за адаптиране на стъпката.

Механизъм за адаптиране на стъпката

От практическо значение е въвеждането на процедура за оценяване на локалната грешка
от пресмятанията на метода за интегриране. От една страна може значително да намали
времето за пресмятане, като в областите на добро поведение увеличава стъпките h, от
друга – може да контролира избора на стъпка по такъв начин, че локалната грешка да не
надминава предварително зададена желана стойност.

Реализирането на такава процедура би означавало значително увеличаване на броя
пресмятания на системата, но за случая Рунге-Кута от 5-ти ред се осъществява сравни-
телно лесно и ефективно. При него, са правят пет междини стъпки и съответно шест
пресмятания на системата. Фелберг открива начин за комбинирането на шестте функции,
резултатите от междините пресмятания, който дава резултат сравним с Рунге-Кутаа от
4-ред. При това положение, ако положим k1, k2, . . . , k6 междините стъпки на Рунге-Кута
от 5-ти ред, тогава резултата ще бъде:

yn+1 = yn +
6∑
i=1

ciki +O(h6) (57)
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където ci са константи. Тогава, използвайки същите ki, можем да постигнем резултата
yn+1 като тяхна линейна комбинация:

y∗n+1 = yn +
6∑
i=1

c∗i ki +O(h5) (58)

което дава възможността да оценим локалната грешка от пресмятането:

∆ = yn+1 − y∗n+1 =
6∑
i=1

(ci − c∗i )ki (59)

Използвайки оценката от локалната грешка ∆ и предавателно зададена желана макси-
мална грешка ∆0 можем да променим стъпката h −→ h′ използвайки примерна релация:

h′ = h

∣∣∣∣∆0

∆

∣∣∣∣l (60)

където l определя мащабирането и може да зависи от конкретните условия.
Избора на константите ci, c∗i и по-широка дискусия по метода на Фелберг, както и

избора на l може да се намери в [25].

2.2 Метод на престрелката

Стандартен проблем в астрофизиката е намирането на решение на система от N ОДУ,
което в началната точка x1 да удовлетворява n1 начални условия, а в крайната точка x2

– n2 = N − n1 гранични условия. Стандартния вид на такава система

dyi(x)

dx
= gi(x, y0, y1, . . . , yN−1), i = 0, 1, . . . , N − 1 (61)

като решението в началната точка x1 трябва да удовлетворява

B1j(x1, y0, y1, . . . yN−1) = 0, j = 0, 1, . . . , N − 1 (62)

като решението в крайната точка x2 трябва да удовлетворява

B2k(x2, y0, y1, . . . yN−1) = 0, k = 0, 1, . . . , N − 1 (63)

В метода на престрелката избираме стойности за всички зависими променливи в една
от двете точки x1 или x2. Тези стойности са избрани единствено по критерий да удов-
летворяват съответните гранични условия, но иначе първоначалния им избор на „случаен
принцип“. След това интегрираме ОДУ с наложените начални условия, и откриваме не-
съответствия от желаните гранични стойности там. По този начин задачата се превръща
в задача с търсене на корен – кои са тези начални условия на едната граница, които ще
минимизират отклоненията на другата. Ако си представим интегрирането на диференци-
алните уравнения като траектория на изстрел, тогава избора на първоначални стойности
е прицелването, а измерването на отклоненията – наблюдаване с колко сме се отклонили
от целта.

Ако в началната точка x1 имаме N начални стойности yi, които са неизвестни, но са
предмет на n1 условия, тогава имаме n2 = N − n1 свободно определими начални условия.
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Нека тях да представим като компоненти на вектор ~V , който е част от векторно простран-
ство с размерност n2. Тогава началните условия за ОДУ могат да се изразят по следния
начин:

yi(x1) = yi(x1;V0, . . . , Vn2−1) i = 0, . . . , N − 1 (64)

След това, за конкретния избор на ~V и съответни начални условия yi|x1 , системата
се интегрира до x2. Използвайки получените стойности за yi|x2 и съответните гранични
условия, дефинираме вектор на отклонението ~F , който е със същата размерност като ~V , и
има за компоненти колко е отклонението на от всяко гранично условие поставено в точка
x2. Това може да се изрази чрез следното уравнение:

Fk = B2k(x2, y0, y1, . . . , yn−1) k = 0, 1, . . . , n2 − 1 (65)

Сега искаме да намерим компонентите на ~V , такива че ~F = ~0. За тази цел може да се
използва метода на Нютон за решаване система от n2 линейни уравнения:

~J · δ~V = −~F (66)

и за новата стойност на вектора намираме

~V new = ~V old + δ~V (67)

като компонентите на матрицата на Якоби ~J се задават

Jij =
∂Fi
∂Vj

(68)

2.3 Метод на Нютон-Рафсън

Един от основните методи за намиране на корен е метода на Нютон-Рафсън. Геометрично,
той се състои в намирането на пресечената точка между тангентата, в първоначалното
предположение xi, и абцисата xi+1, и използвайки последната за ново предположение за
корен. Това означава, че за тангенциална линия към крива y = f(x) в точка x = xn е

y = f ′(xn)(x− xn) + f(xn) (69)

където f ′ е производната по x. За да намерим пресечената точка с абцисата и съответно
оценим следващото предположение за корен xn+1:

f ′(xn)(xn+1 − xn) + f(xn) = 0 (70)

което означава:
xn+1 = xn −

f(xn)

f ′(xn)
(71)

Силата на метода се състои в неговата бърза сходимост. За малка околност на наше-
то първоначално предположение xi с радиус ε, можем да развием в ред функцията, и
стойността на първата производна:

f(x+ ε) = f(x) + εf ′(x) + ε2
f ′′

2
+ . . . (72)

f ′(x+ ε) = f ′(x) + εf ′′(x) + . . . (73)
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съответно изразявайки ги по аналогичен начин на (71)

xi+1 = xi −
f(xi)

f ′(xi)
(74)

εi+1 = εi −
f(xi)

f ′(xi)
(75)

Ако предположим, че ε всъщност е разликата на xi и истинския корен α тогава:

0 = f(α) = f(xn) + (α− xn)f ′(xn) + (α− xn)2 1

2
f ′′(x) + . . . (76)

Разделяме горното неравенство на f ′(xn) 6= 0

f(xn)

f ′(xn)
+ (α− xn) = −(α− xn)2 f ′′

2f ′(xn)
(77)

което заместваме в (74) и получаваме:

εn+1 = −ε2n
f ′′(xn)

2f ′(xn)
(78)

от където се вижда че методът е квадратично сходящ. Това означава, че в близост до
корена броя на значещите цифри се удвоява при всяка стъпка.

Методът изисква пресмятането на функцията f(x), както и нейната първа производна
f ′(x) в точката на предположение xn. Възможно е използването на числено приближение
използвайки дефиницията на производната:

f ′(xn) ≈ f(xn + h)− f(xn)

h
(79)

Методът може да се обобщи и за система от нелинейни уравнения. Нека системата е
съставена от N уравнения с N неизвестни:

Fi(x1, x2, . . . , xN) = 0 i = 1, 2, . . . , N (80)

Ако ~x е векторът от всички стойности на xi и ~F е вектор функция с компоненти Fi,
тогава в област δxi на xi можем за развие всяка функция в ред на Тейлър:

Fi(~x+ δ~x) = Fi(~x) +
N∑
k=1

∂Fi
∂xk

δxk +O(δ~x2) (81)

Уравнението може да се запише по-компактно използвайки матрицата на Якоби ~J ,
която има компоненти

Jij =
∂Fi
∂xj

(82)

и съответно векторния вид е:

~F (~x+ δ~x) = ~F (~x) + ~J · δ~x+O(δ~x2) (83)

Отново, запазвайки само линейни членове и налагайки условието ~F (~x+ δ~x) = 0, полу-
чаваме система от линейни уравнения относно корекцията δ~x:

~J · δ~x = −~F (84)
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и съответно
~xnew = ~xold + δ~x (85)

Подобно на едномерния случай, тази процедура е толкова добра, колкото първоначал-
ното предположение. Възможно е да се направи глобален метод на Нютон-Рафсън, който
да схожда към корен независимо от първоначалното предположение, но за реализираното
му са необходимо допълнителни пресмятания на системата, при условие че отново не е
гарантирано намирането на решение. Повече информация може да се намери в [25]

3 Неутронни звезди в масивни скаларно-тензорни тео-
рии

3.1 Предварителна информация

По-рано представихме експерименталните ограничения върху безмасовите (глава 1.3) и
масивните СТТ (глава 1.4). В тази част за пълнота ще представим кратко тяхно обобще-
ние.

Едни от най-добрите лаборатории за тестване на гравитационни теории в режим на
силни полета са неутронните звезди. Те привлякоха голям интерес в СТТ и тяхната струк-
тура, свойства и физически ефекти бяха изследвани в много статии ( [9, 10, 26–31] и ре-
ференциите в тях). Последните астрофизични и космологични наблюдения обаче строго
ограничават свободните параметри на безмасовите СТТ [24,32], оставяйки тесен прозорец
за нова физика извън ОТО. Ситуацията може да се промени драстично, ако разгледа-
ме масивно скаларно поле – неговата маса mϕ води до ограничен обхват на скаларното
поле, от порядъка на неговата Комптонова дължина на вълната λϕ = 2π/mϕ. С други
думи, всички наблюдения на разстояния D > λϕ не могат да поставят ограничения или
поне строги такива върху СТТ. Например за случая на масивна теория на Бранс-Дике с
mϕ & 2 × 10−25GeV (или λϕ . 1011m) наблюденията в Слънчевата система не могат да
поставят строги ограничения върху параметъра ωBD и всички стойности ωBD > −3/2 са
допустими от наблюденията [33,34].

Известно е, че някои СТТ с куплираща функция от типа α = βϕ, β < 0 проявяват
непертурбативен ефект на спонтанна скаларизация за неутронните звезди. Той се състои
във факта, че скаларният вакуум в материята е нестабилен за кондензацията на скалар-
ното поле и решенията за неутронни звезди се различават значително от аналогичните в
ОТО. Настоящите наблюдения, например бинарната система PSR J0348+0432, съставена
от пулсар и бяло джудже, поставят много строго ограничение върху β, β & −4.5. Ако обаче
разгледаме масивно скаларно поле с подходящ обхват на действие, тогава стойностите на
β, позволени от наблюденията, могат да бъдат с порядъци разлика от −4.5. Приблизител-
на оценка на параметъра β, когато диапазонът на скаларното поле е значително по-малък
от периапсида на PSR J0348+0432 (λϕ � 1010m или еквивалентно mϕ � 10−16eV) е даден
в [14], а именно 3 . −β . 103.
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3.2 Постановка на задачата

3.2.1 Основни уравнения

За пълнота, тук накратко ще представим основните уравнения. Действието на СТТ в
отправна система на Айнщайн е:

S =
1

16πG

∫
d4x
√
−g (R− 2gτρ∂ρϕ∂τϕ− V (ϕ)) + Sm

[
ψm;A2(ϕ)gµν

]
(86)

където R е Ричи скалара на кривината относно метриката gµν в оправна система на
Айнщайн. СТТ се определя напълно от избора на функциите A(ϕ) и V (ϕ). Метриката
g̃µν и скаларното поле Φ̃ относно отправната система на Jordan се задават чрез форму-
лите g̃µν = A2(ϕ)gµν и Φ̃ = A−2(ϕ). В тази глава ще разгледаме дилатон с потенциал
V (ϕ) = 2m2

ϕϕ
2.

След вариране на действието (86) получаваме уравненията за движение на gµν , ϕ:

Rµν −
1

2
gµνR = 8πGTµν + 2∂µϕ∂νϕ− gµνgρτ∂ρϕ∂τϕ−

1

2
V (ϕ)gµν (87)

�ϕ = −4πα(ϕ)T +
1

4

dV (ϕ)

dϕ
, (88)

където∇µ е ковариантната производна относно gµν , а куплиращата функция α(ϕ) се дефи-

нира α(ϕ) =
d lnA(ϕ)

dϕ
. От полевите уравнения и контрактираните тъждества на Бианки

изразяваме закона за запазване на тензора на енергията и импулса Tµν в отправна система
на Айнщайн:

∇µT
µ
ν = α(ϕ)T∇νϕ (89)

Тензорът на енергията и импулсът в отправната система на Айнщайн Tµν е свързан с
този в отправната система на Jordan T̃µν с формулата Tµν = A2(ϕ)T̃µν . За идеален флуид,
връзките на енергийната плътност, налягането и четири-скоростта се дават с формулите
ρ = A4(ϕ)ρ̃, p = A4(ϕ)p̃ и uµ = A−1(ϕ)ũµ.

При това положение, масивната теория на Бранс-Дике се задава с куплираща функция:

α(ϕ) = α0 ⇔ A(ϕ) = eα0ϕ, (90)

където α0 е константа.
Втората теория, СТТ с масивно поле има куплираща функция:

α(ϕ) = βϕ⇔ A(ϕ) = e
1
2
βϕ2

, (91)

където β < 0 е свободен параметър. При този избор на куплираща функция теорията е
еквивалентна на ОТО в режим на слаби гравитационни полета.

Ще разгледаме стационарно аксиално симетрично пространство-време, флуид и ска-
ларно поле. В приближение на бавно въртене, иначе казано, взимайки само членовете от
първи ред на ъгловата скорост Ω = uϑ/ut, метричния анзатц в стандартен вид изглежда
по следния начин [35]:

ds2 = −e2Φ(r)dt2 + e2Λ(r)dr2 + r2(dθ2 + sin2 θdϑ2)− 2ω(r, θ)r2 sin2 θdϑdt. (92)

Само метричната функция ω(r, θ) е от първи ред по Ω. Влиянието на въртенето върху
другите метрични функции, скаларното поле, плътността на енергията и налягането, са
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от ред O(Ω2). За четири-скоростта на флуида uµ до линейни членове по Ω, имаме u =

ut(1, 0, 0,Ω), където ut = e−Φ.
Безразмерните уравнения в отправна система на Айнщайн, които не съдържат членове

от по-висок ред от първи относно Ω са следните:

1

r2

d

dr

[
r(1− e−2Λ)

]
= 8πGA4(ϕ)ρ̃+ e−2Λ

(
dϕ

dr

)2

+
1

2
V (ϕ), (93)

2

r
e−2ΛdΦ

dr
− 1

r2
(1− e−2Λ) = 8πGA4(ϕ)p̃+ e−2Λ

(
dϕ

dr

)2

− 1

2
V (ϕ), (94)

d2ϕ

dr2
+

(
dΦ

dr
− dΛ

dr
+

2

r

)
dϕ

dr
= 4πGα(ϕ)A4(ϕ)(ρ̃− 3p̃)e2Λ +

1

4

dV (ϕ)

dϕ
e2Λ, (95)

dp̃

dr
= −(ρ̃+ p̃)

(
dΦ

dr
+ α(ϕ)

dϕ

dr

)
, (96)

eΦ−Λ

r4
∂r
[
e−(Φ+Λ)r4∂rω̄

]
+

1

r2 sin3 θ
∂θ
[
sin3 θ∂θω̄

]
= 16πGA4(ϕ)(ρ̃+ p̃)ω̄, (97)

където ω ≡ Ω− ω.
Тази система от уравнения, допълнена с уравнението на състоянието на звездната

материя и със съответните гранични условия, описва вътрешността и външността на не-
утронната звезда. За външните решения полагаме ρ̃ = p̃ = 0.

Уравненията, с изключение на уравнение (97), формират независима подсистема. Тя
очевидно е системата за статична и сферично симетрична звезда. Естествените гранични
условия за центъра ѝ са ρ(0) = ρc, Λ(0) = 0, докато на безкрайността имаме изискване-
то пространството да е асимптотически плоско – limr→∞Φ(r) = 0, limr→∞ ϕ(r) = 0 [36].
Координатния радиус RS на звездата се определя от условието p(RS) = 0, докато физи-
ческият радиус на звездата, измерен в отправната система на Jordan, се определя чрез
RS = A(ϕ(RS))RS.

Уравнение (97) се опростява значително, когато развием ω:

ω =
∞∑
l=1

ωl(r)

(
− 1

sin θ

dPl
dθ

)
, (98)

където Pl са полиномите на Лежандър (Legendre). След заместване в (97) получаваме:

eΦ−Λ

r4

d

dr

[
e−(Φ+Λ)r4dωl(r)

dr

]
− l(l + 1)− 2

r2
ωl(r) = 16πGA4(ϕ)(ρ+ p)ωr(r) (99)

За асимптотично плоско пространство-време, асмптотата на външното решение на (99)
e ωl −→ const1r

−l−2 + const2r
l−1. С оглед на това че ω −−−→

r→∞
2J/r3, където J е ъгловият мо-

мент на звездата, можем да заключим, че l = 1, иначе казано ωl = 0 за l ≥ 2. Следователно
ω е функция само на r и нейното диференциално уравнение е:

eΦ−Λ

r4

d

dr

[
e−(Φ+Λ)r4dω

dr

]
= 16πGA4(ϕ)(ρ+ p)ωr(r) (100)

с естествените гранични условия:
dω

dr
(0) = 0, осигоряващ регулярност на ω в центъра на

звездата; и limr→∞ ω(r) = Ω.
Една от величините, които ще изследваме, е инерчния момент I = J/Ω на звездата,

който чрез (100) и асимптотичната форма на ω се изразява чрез следния интеграл:

I =
8πG

3

∫ Rs

0

A4(ϕ)(ρ+ p)r4eΛ−Φ

(
ω

Ω

)
dr (101)
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3.2.2 Наблюдателни ограничения

Масивна скаларно-тензорна теория с A(ϕ) = e1/2βϕ2

В тази част ще разгледаме ограниченията в масивна скаларно-тензорна теория с A(ϕ) =

e1/2βϕ2 . Преди това ще обсъдим случая на СТТ с безмасово скаларно поле с конформен
фактор A(ϕ) = e1/2βϕ2 , който е еквивалентен на ОТО в режим на слабо поле и следо-
вателно преминава без проблем повечето от наблюденията. Единственото изключение е
наблюдението на неутронни звезди в компактни бинарни системи, в които силните поле-
ви ефекти са значителни. Тези бинарни системи се състоят обикновено от две неутронни
звезди или неутронна звезда и бяло джудже (най-пълният списък от такива обекти, до
колкото ни е известно, може да се намери в [32], включително и наскоро откритата PSR
J0348+0432 [37]). Тъй като излъчените гравитационни вълни съвпадат много добре с пред-
вижданията на ОТО, ограниченията върху β могат да бъдат получени от изискването
да има пренебрежимо скаларно гравитационно лъчение за съответната бинарна система
(това означава, че трябва да имаме много слабо скаларизирани или напълно нескалари-
зирани решения за наблюдаваните маси на неутронни звезди) [10]. Всички наблюдавани
бинарни системи водят до интервала β & −5, а най-тежките ограничения идват от PSR
J0348+0432, а именно β > −4.5. Това намаля значително възможността за нова физика,
тъй като скаларизирането се наблюдава грубо за β . −4.35 при статичния и β . −3.9 за
бързо въртящия се случай [31].

Начинът за преодоляване на тези тежки ограничения е да се разгледа масивно скалар-
но поле, както е описано във въведението [38]. Масата на скаларното поле може ефективно
да потисне скаларните гравитационни вълни и да съгласува скаларно-тензорните теории
с наблюденията на бинарни неутронни звезди за много по-голям интервал на β. Т.е. ако
дължината на вълната на Комптън на скаларното поле λϕ е много по-малка от разстоя-
нието на двете звезди в бинарната система, обозначено с rb, то скаларното гравитационно
излъчване ще бъде незначително. Следователно, най-строгото ограничение на λϕ, съответ-
но и на масата на скаларното поле mϕ, ще дойде от бинарните системи [24,32], които имат
най-малкото орбитално разделение. За всички тях то (разделението) е приблизително от
един и същи порядък – 109m, което се превежда в долна граница на масата на полето

mϕ � 10−16eV (102)

Що се отнася до неутронните звезди, за такива стойности на mϕ, β е практически
неограничен. Границите за β са дадени в [38], а именно −103 < β < −3. В тази глава ще
представим резултатите за β ≥ −10, тъй като много по-малки стойности на β водят до
много драстични промени в структурата на неутронната звезда.

Горната граница наmϕ може да бъде наложена въз основа на изискването, че масовият
член не трябва да пречи на скаларизацията на звездата. А именно, радиусът на звездата
трябва да бъде по-малък от дължината на вълната на Комптън, което означава [38].
Поради това допустимият интервал за mϕ e

10−16eV . mϕ . 10−9eV (103)

Бихме могли да изключим и допълнителен среден интервал 10−13eV . mϕ . 10−9eV,
ако приемем, че измерванията на въртенето на черни дупки е достатъчно точно и има
супер радиация [38, 39]. Тъй като има много несигурности около последните две предпо-
читаме да не го взимаме в предвид.
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Масивна теория на Бранс-Дике с A(ϕ) = eα0ϕ

Тук ще обърнем внимание на границите, наложени върху параметрите в масивния случай
на Бранс-Дике. В безмасовия случай, куплиращия параметър α0 в (90) е силно ограничен,
тъй като теорията дава отклонения от ОТО дори в режим на слабо поле, а параметърът α0

e тестван с голяма точност от няколко експеримента. Ако скаларното поле е с достатъчна
маса,то то ще бъде експоненциално потиснато и няма да повлияе на тези експерименти.
Както коментирахме по-горе, най-строгите ограничения върху масата на скаларното поле
идват от експерименти с най-малкото разделение. От макрофизичните тестове, това са
експериментите с Gravity Probe B, където разделението е от порядъка на орбитата на
сателита ∼ 107m. Други наблюдения, като например скоростта на промяната на перихе-
лия на Меркурий или отклонението на светлината от Слънцето, имат характеристична
дължина от порядъка на астрономическа единица, която е явно много по-голяма.

Следователно, ако наложим изискването дължината на вълната Комптън да е по-
малка от 107m, ние получаваме следното ограничение за масивната теория на Бранс-Дике:

mϕ > 2× 10−14eV, (104)

за който интервал α0 е практически неограничен.

3.2.3 Числена постановка

Система (93)-(96) се решава числено с използването на метода на престрелката с парамет-
ри стойностите на скаларното поле ϕ, метричната функция Φ и ω в центъра на звездата.
След като фиксираме масата на скаларното поле и куплиращия параметър β или α0 (в
зависимост от конкретния клас СТТ, който използваме), решението се определя от цен-
тралната стойност на плътността на енергията ρc. Кодът е тестван спрямо резултатите в
статичния случай, представени в [14], и показва много добро съгласуване.

Резултатите са представени с безразмерния параметър mϕ → mϕR� и безразмерния
инерчен момент I → I/M�R

2
�, където M� е масата,а R� е гравитационния радиус на

Слънцето.
За яснота, ще използваме само едно, представително, уравнение на състоянието – APR.

3.3 Резултати

Масивна скаларно-тензорна теория с A(ϕ) = e1/2βϕ2

Както вече коментирахме, в този случай наблюденията на компактни бинарни системи
не могат да наложат ограничения върху параметъра β, ако масата на скаларното поле е
достатъчно голяма mϕ � 10−16eV. На фиг. 1 е представена масата като функция на цен-
тралната плътност на енергията и като функция на радиуса за няколко комбинации от β
и масата на скаларното поле mϕ. Представените във фигурата резултати са за статичния
случай, тъй като използваме приближение на бавно въртене, а корекциите в масата M и
радиуса R са от втори порядък по O(Ω2). На фигурата се представени данните за β ≥ −10

и може да се види, че за такива стойности на β максималната маса на неутронната звез-
да се увеличава почти 3 пъти, както че и звездните радиуси също достигат значително
по-големи стойности. Ако увеличим още повече β, естествено ще получим по-големи отк-
лонения от ОТО, но качественото им поведение ще остане същото.
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Фигура 1: Масата като функция на централната плътност на енергията (ляв панел) и като функция
от радиуса (десен панел) за уравнение на състоянието APR. Резултатите за различните стойности на
куплиращия параметър β и масата на скаларното поле mϕ са изобразени.

Очаквано, резултатите за β = −4.5 се различават незначително от ОТО, но разликите
могат да нараснат значително с увеличението на β < 0. Случаят с mϕ = 0 е очевидно ек-
вивалентен на безмасова СТТ. С увеличаването на масата на скаларното поле, дължината
на вълната Комптън намалява. Това ефективно потиска скаларното поле и отклонението
от ОТО започва да намалява. Грубо казано, когато mϕ −→ ∞, решенията схождат към
ОТО. Следователно, неутронните звезди с различни стойности на mϕ са повече или по-
малко ограничени между случая СТТ без маса и граничния случай ОТО. Това означава,
че масата на скаларното поле не може да доведе до по-голямо отклонение от ОТО, в
сравнение с безмасовата теория за същата стойност на β, за сметка на това имаме много
по-голям интервал от допустими стойности β. На фигурата са изобразени резултатите за
масите между нула и 5× 10−2 в нашите безразмерни единици. Изчисленията ни показват,
че ако увеличим mϕ, решенията се приближават все повече до ОТО, но ние решихме да
не ги добавяме във фигурата, защото те се припокриват с решенията за различните стой-
ности на β и по този начин правят фигурата пренаселена и трудно разбираема. За маси
по-малки от 10−3 резултатите стават почти неразличими от безмасовия случай.

На фиг. 2 инерчния момент I се изобразява като функция на звездната маса, като
десният панел е увеличение на левия. Както може да се види, I се увелича с почти порядък
в сравнение с ОТО за β = −10. Това наистина е драстична промяна, която може да се
използва за налагане на наблюдателни ограничения върху масивната СТТ, тъй като се
очаква, че в близко бъдеще инерчния момент на неутронни звезди ще бъде наблюдаван с
добра точност [40]. Отново трябва да отбележим, че ако увеличим допълнително масата
на скаларното поле, резултатите ще се доближат до случая ОТО, с което ще се препокрият
с резултатите с по-големи β. Това е причината, поради която решихме да не представяме
данни за по-големи стойности на mϕ.

Нека да коментираме промяната на резултатите при промяна на β и mϕ. Забелязва
се, че качественото поведение както на масата, така и на инерчния момент е практически
едно и също – резултатите с малък β и голяма mϕ се припокриват практически с данните
за големи β и малки mϕ. Това означава, че наблюденията на звездната маса, на радиуса
и на инерчния момент могат да ни дадат представа за възможни отклонения от ОТО,
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Фигура 2: Инерчния момент като функция на звездната маса. Десният панел е увеличение на левия
панел.

но не могат да разграничат ефектите, произтичащи от варирането на β и mϕ. Такова
разграничаване е възможно с използването на други наблюдения, например излъчените
гравитационни вълни от сливащи се бинарни системи [11, 41, 42]. От друга страна, ако се
открият още по-компактни бинарни системи със значително по-малки орбити в сравнение
с [32,37], то тогава масата на скаларното поле би могла да бъде ограничена допълнително.

Тук разглеждаме само едно уравнение на състоянието, което може да се разглежда
като представително. Често срещан проблем при тестването на алтернативните теории
на гравитацията е, че има дегенерация между ефектите, произтичащи от промяната на
теория и уравнението на състоянието. Както може да се види, тук ситуацията е много
по-добра, защото отклоненията от ОТО могат да бъдат значителни, докато параметрите
все още са в съгласие с всички наблюдения.

Стойностите на mϕ представени на графиките са в съгласие с границите, които са раз-
гледани в началото на главата и които идват от наблюденията на компактните бинарни
системи и от изискването, че масовият член не пречи на скаларизацията на звездата, а
именно 10−16eV . mϕ . 10−9eV (в нашите безразмерни единици 7 × 10−7 . mϕ . 7). В
изчисленията ни не изключихме ограничаването на средния обхват, идващ от измервани-
ята на въртящи се черни дупки и суперрадиация – 10−13eV . mϕ . 10−11eV (в нашите
безразмерни единици 7 × 10−4 . mϕ . 7 × 10−2). Причината е, че искаме да постигнем
завършеност на нашите изследвания и, разбира се, има несигурност в измерванията на
завъртанията на черни дупки, които могат да доведат до промяна в този среден диапазон.

Масивна теория на Бранс-Дике с A(ϕ) = eα0β

Като втори клас на СТТ ще разгледаме масивната теория на Бранс-Дике. Както спо-
менахме по-рано, най-строгото ограничение на масата на скаларното поле произтича от
експеримента Gravity Probe B, а именно mϕ > 10−4. Резултатите са представени на фиг. 3
и 4. Избрахме две стойности на α0 – α0 = 1, α0 = 2, които водят до значителна промяна на
свойствата на неутронната звезда. Забелязва се, че за ненулевия α0, решенията винаги се
различават от ОТО, за разлика от безмасовите СТТ, което е пряко следствие от полевите
уравнения и конкретния избор на куплираща функция. За разглежданите стойности на α0

максималната маса може да се увеличи почти три пъти и инерчния момент се увеличава
приблизително с порядък в сравнение с случая ОТО. С увеличаването на α0 отклоненията
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Фигура 3: Масата като функция на централната плътност на енергията (ляв панел) и като функция от
радиуса (десен панел) за уравнение на състоянието APR. Резултатите за масивна теория на Бранс-Дике,
и различните стойности на куплиращия параметър α0 и масата на скаларното поле mϕ са изобразени.

Фигура 4: Инерчния момент като функция на звездната маса в масивна теория на Бранс-Дике

от ОТО стават още по-големи.
Видимо е, че качественото поведение е подобно на СТТ с A(ϕ) = e1/2βϕ2 . За фиксира-

на стойност α0 решенията с различни маси на скаларното поле са между решенията на
ОТО, които съответстват на границата на безкрайна скаларна маса, и безмасовия случай.
Представените резултати са за mϕ ≥ 10−4, което е в съгласие с наблюденията и може да
се забележи, че за mϕ = 10−4 резултатите са вече много близки до безмасовия случай на
Бранс-Дике. Друга прилика с резултатите за масивните СТТ е, че качественото поведение
на промяната на параметъра α0 и масата на скаларното поле са еднакви. Това означава,
че решения с малки α0 и малки mϕ се припокриват с решения с големи α0 и големи mϕ,
което прави много трудно да се направи разлика между двата ефекта.

Няма да навлизаме в повече подробности за резултатите на масивната теория на Бранс-
Дике поради следните причини: първо, резултатите са качествено много сходни с тези за
масивна СТТ с куплираща функция α = βϕ и повечето заключения направени за нея са
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валидни и за масивната теория на Бранс-Дике; второ, нашата основна цел тук не беше
да направим обширно проучване, а да дадем примери, че масивната теория на Бранс-
Дике може да доведе до значителни отклонения за ОТО за стойности на куплиращите
параметри, които са в съгласие с настоящите наблюдения, противно на безмасовата те-
ория на Бранс-Дике, където отклоненията от ОТО са незначителни поради стриктните
ограничения, наложени от наблюденията в режим на слаби полета.

3.4 Заключение

В тази глава изучихме бавно въртящи се неутронни звезди в два отделни класа на СТТ
с ненулева скаларна маса. Първият клас е еквивалентен на ОТО в режима на слабо гра-
витационно поле, но може да доведе до големи отклонения, когато се има предвид силно
поле (т.нар. скаларизация). Вторият клас е масивната теория на Бранс-Дике. Тези два
класа са сред най-интуитивните и широко използвани СТТ.

И в двете теории решенията за статичните и бавно въртящи се неутронни звезди се
различават почти незначително от ОТО в безмасовия случай, ако се вземат стойности на
куплиращите параметри, които са в съгласие с настоящото наблюдение. Включването на
скаларно масово поле изменя картината драстично. Масата потиска скаларното поле на
разстояние от порядъка на съответната Комптонова дължина на вълната, която ни помага
да съгласуваме теорията с наблюденията за много по-широк диапазон от куплиращите
параметри. Всъщност се оказва, че масата, радиусът и инерчния момент за неутронните
звезди в масивната СТТ могат да се различават драстично от ОТО решенията, ако се
вземат предвид достатъчно големи маси на скаларното поле.

Едно неудобство идва от факта, че ефектите от промяната на параметрите на купли-
ране и масата на скаларното поле имат едно и също качествено влияние върху няколко
важни зависимости като маса-радиус и инерчен момент-маса. Следователно, не може да
се прекъсне израждането между тези параметри, като се използват само наблюдения на
масата, радиуса и инерционния момент на звездата. За да се постигне това, трябва да
се разглеждат и различни астрофизични наблюдения, като излъчвания на гравитационни
вълни при сливане на неутронни звезди.

Представените масови СТТ са едни от малкото (ако не и единствените) алтернативни
теории на гравитацията, които имат големи отклонения от ОТО – от една страна, и са в
съгласие с всички настоящи наблюдения, от друга. Освен това СТТ е самосъгласувана,
не страда от вътрешни проблеми, и е едно от най-естествените обобщения на теорията
за гравитацията на Айнщайн. Това прави резултатите в настоящата статия и техните
астрофизични последствия важни и струващи да се проучат в бъдеще, за да се намерят
специфични тестове за ограничаване на параметрите на теорията.

4 Неутронни звезди в скаларно-тензорни теории със са-
модействие

4.1 Предварителна информация

Както беше представено подробно в предишните глави (1.4, 1.3, 3.1), наблюдателно допус-
тимите стойности за β в СТТ с масивно скаларно поле могат значително да се различават
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от безмасовия случай, а неутронните звезди и в двата случая могат да имат значител-
но различни свойства и структура. Допълнителна информация за статични и за бавно
въртящи се неутронни звезди може да се намери в [38,43–45]. Така включването на само-
действие на масивното скаларно поле и изследването на влиянието му върху структурата
и свойствата на неутронните звезди е естествено разширение на изучаването на СТТ.

4.2 Постановка на задачата

4.2.1 Основни уравнения

Представихме подробно в предишните глави математическата обосновка, поради тази при-
чина тук ще скицираме основни допълнения. За простота ще работим в отправна система
на Айнщайн, докато резултатите ще бъдат представени в отправна система на Jordan.
Действието на СТТ в отправна система на Айнщайн е:

S =
1

16πG

∫
d4x
√
−g (R− 2gτρ∂ρϕ∂τϕ− V (ϕ)) + Sm

[
ψm;A2(ϕ)gµν

]
, (105)

където R е Ричи скалара на кривината относно метриката gµν . СТТ се определя напълно
от избора на функциите A(ϕ) и V (ϕ). За това проучване ще изберем

A(ϕ) = e
1
2
βϕ2

(106)

който води до СТТ, тя на свой ред е пертурбативно еквивалентна на ОТО за слаби гра-
витационни полета, но в режим на силни такива проявява непертурбативен ефект – спон-
танна скаларизация, при който решенията за неутронни звезди се различават значително
от ОТО. Ще изберем неотрицателен скаларен потенциал V (ϕ):

V (ϕ) = 2m2
ϕϕ

2 + λϕ4, (107)

където mϕ е масата на скаларното поле ϕ и λ ≥ 0 е параметър с размерност length−2.
Първият член на потенциала V (ϕ) е стандартен и разглеждан в предишни работи [32,38,
44,45]. Вторият член описва самодействието на скаларното поле и не е изследван до сега.

По същество, разглежданията за получаването на системата ОДУ за описване на бавно
въртящи се неутронни звезди в СТТ с масивно скаларно поле със самодействие са същите
като тези за масивни СТТ, представени в глава 3.2, поради което ще спестим повторното
им излагане тук.

4.2.2 Наблюдателни ограничения

Подробно изложение относно наблюдателните ограничения върху β,mϕ вече бе предста-
вено в предишната глава, като тук ще представим обобщение на направените там изводи.
Долната граница на масата на скаларното поле може да бъде определено от наблюдател-
ните данни за разстоянието между двата спътника в бинарната система rb [32, 37]. За да
има пренебрежимо скаларно гравитационно излъчване, дължината на вълната Комптън
на полето λϕϕ = 2π/mϕ трябва да бъде по-малка от орбиталното разстояние λϕ � rb. За
наблюдаваните бинарни системи rb ∼ 109m, което в граници на масата е mϕ & 10−16eV.
Горната граница за масата на полето трябва да бъде такава, че да не потиска спонтанната

24



скаларизация в звездите, т.е. характерната дължина на звездата да бъде по-малка от дъл-
жината на вълната на Комптън за съответното поле. Това поставя граница mϕ . 10−9eV.
Като окончателен интервал за масата

10−16eV . mϕ . 10−9eV (108)

което в нашите безразмерни единици е 10−6 . mϕ . 10.
Вече споменахме, че ако масата на скаларното поле е достатъчно голяма, параметъ-

рът β може да бъде зададен в значително по широк интервал от стойности в сравнение с
безмасовия случай, по-точно 3 . −β . 103, идващи от изискването, че можем да имаме
скаларизирани неутронни звезди, но не и скаларизация за белите джуджета. Ние обаче
ще вземем предвид само умерените стойности на β ≥ −10, от едната страна следвай-
ки [38,44,45], а от друга имаме допълнителен параметър λϕ, идващ от члена за самодейс-
твие в потенциала и е добре да изследваме ефекта му за познати и стабилни се модели.
По отношение на параметъра λ ние се ограничаваме до положителни стойности, които
позволяват спонтанна скаларизация.

4.2.3 Числена постановка

Системата ОДУ (93 - 97), заедно с уравнението на състоянието, се решава числено като
се намират централните стойности на ϕ,Φ, ω, които удовлетворяват граничните условия
на безкрайност.

След избор на куплиращия параметър β, масата на скаларното полеmϕ и коефициента
на самодействие λ, решението се определя от централната стойност на плътността на
енергията ρc. Кодът е тестван спрямо [38,44] и показва добро съгласуване.

Резултатите са представени във физичната отправна система в безразмерни единици
определени от трансформациите: mϕ → mϕR�, I → I/M�R

2
�, λ → λR2

�; където M� и R�
са съответно слънчевата маса и половината слънчев гравитационен радиус.

Ще използваме едно от най-популярните уравнения на състоянието – APR4 [46] в по-
точково политропно приближение [47]. Ще се съсредоточим върху проявлението на сво-
бодните параметри в теорията, вместо да разглеждаме голямо разнообразие от уравнения
на състоянието, тъй като имаме три параметрично (β,mϕ, λ) семейство от решения.

4.3 Резултати

На фиг. 5 сме показали зависимостта на маса от радиус за две стойности за параметъра:
β = −6 (ляв) и β = −10 (десен) . Представени са различни комбинации от маса на
скаларното поле и стойността на константата на самодействие λ. И в двата панела някои от
резултатите за чисто масивния случай, т.е. λ = 0 (непрекъснати сини линии), са частично
изрязани от фигурите, за да се постигне по-добра видимост на резултатите за различни
ненулеви λ. Както може да се види, членът за самодействие в потенциала допълнително
потиска скаларизацията в звездата. За всички останали параметри, граничния случай на
λ → 0 води до резултатите за масивна СТТ без самодействие (съответно за безмасовия
случай, ако липсва масивен член), а с нарастването на λ резултатите се схождат към ОТО.
Това поведение може да бъде разгледано и на фиг. 6, където са представени масата като
функция на централната плътност (лява) и централната стойност за скаларното поле като
функция на централната плътност (дясна).
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Фигура 5: Зависимостта на масата от радиуса за модели с уравнение на състоянието APR4, β = −6
(ляво) и β = −10 (дясно). На двете фигури са представени резултатите за ОТО (черна непрекъсната

линия). Решенията с различни маси на скаларното поле са представени с различни цветове: mϕ = 10−3

– син, mϕ = 5 × 10−2 – пурпур. Решенията с различни коефициенти на самодействие са представени с

различни модели на линията: λ = 0.1 непрекъсната, λ = 1 пунктир, λ = 10 непрекъсната с точка.

M/M� R [km] ϕc

GR 1.867 11.06 0.0
λ = 0.1, mϕ = 0 1.996 12.43 0.209

λ = 0, mϕ = 2.478× 10−2 1.958 12.32 0.209
λ = 1, mϕ = 0 1.903 11.39 0.106

λ = 0, mϕ = 5.115× 10−2 1.888 11.35 0.106
λ = 10, mϕ = 0 1.872 11.10 0.0376

λ = 0, mϕ = 5.975× 10−2 1.870 11.10 0.0376

Таблица 1: Параметри на звездата за ОТО, масивна СТТ без самодействие и безмасова СТТ със само-

действие за една и съща централна плътност ρc = 1.398× 1015[g/cm3]

На Фиг. 7 са представени разпределението на скаларното поле спрямо радиалната
координата при различни фиксиране допълнителни параметри. В левия панел сме фик-
сирали масата на скаларното поле, куплиращия параметър β и масата на звездата. В
десния панел представяме модели с еднаква централна плътност за безмасовия случай с
различни стойности на λ и модели без самодействие с различни стойности за масата на
полето. Моделите в десния панел са групирани два по два за равни централни стойности
на скаларното поле, за да се изследва ефекта от различните членове на потенциала поот-
делно. Очакваното затихване на скаларното поле се вижда и в двата панела, но е ясно,
че за безмасовото СТТ със самодействие то се случва по-бавно. В таблица 1 представяме
параметрите на тези модели. Ясно е, че за една и съща централна и скаларна стойност,
члена на самодействието оказва маргинално по-изразен ефект върху масата на звездата и
нейния радиус, който като се има предвид разпределението на скаларното поле е очаквано
(колкото по-бавно затихва то, толкова по-голям принос има към гравитационната маса на
звездата).
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Фигура 6: Зависимост на маса от централна плътност (ляво) и централната стойност за скаларното

поле от централната плътност (дясно). Решенията на ОТО са представени с черна непрекъсната линия.

Решенията с различни коефициенти на самодействие са представени с различни типове линията: λ = 0.1

непрекъсната, λ = 1 пунктир, λ = 10 непрекъсната с точка. В горния панел са представени решения за

фиксирана маса на скаларното поле mϕ = 10−3 и различни стойности на β – β = −6 (пурпур) и β = −10
(син).

На фиг. 8 са показани отношенията маса от радиус в два различни случая: безмасово
СТТ със самодействие (ляво) и масивна СТТ без самодействие (дясно). И двата члена
самостоятелно потискат скаларизацията, но по качествено различен начин. Масивният
член (∼ ϕ2) потиска полето и едновременно с това измества двете точки на бифуркация
(едната по-ниска и другата при по-висока централна плътност на енергията) една към
друга. Членът на самодействието (∼ ϕ4), от друга страна, също потиска скаларното поле,
но не променя позицията на точките на бифуркация. Последното означава, че дори при
големи стойности на λ, т.е. силно потиснато скаларизиране, ще имаме по-широк диапа-
зон от стойности на централната плътност, за които може да се получи скаларизация в
сравнение с масивния случай.

На фиг. 9 представяме графиката на инерчния момент като функция на масата за
две стойности на параметъра β. Различни комбинации за масата на скаларното поле и за
стойността на константата λ са показани. Както може да се види, членът за самодействие
допълнително потиска скаларизацията в сравнение с чисто масовия случай, подобен на
масата на радиуса, представена на фиг. 5.

Нека коментираме избраните стойности за параметрите и ефекта на различните им
комбинации върху моделите с неутронни звезди. Избраните стойности за β са по-малки
в сравнение с забранените на безмасовата СТТ, но те все пак са и доста консервативни
в сравнение с интервала на допустимите стойности за масивни СТТ. Освен това, поради
допълнителния потискащ ефект на самодействието, интервалите за допустими стойности
на mϕ стават още по-широки. Както може да се види, ефектът от самодействие причинява
частично припокриване на резултатите за модели с малка маса на скаларното поле и
големи стойности за λ с модели с голяма маса на скаларното поле и малки стойности
за λ, което въвежда допълнителна израждане между параметрите. В допълнение, ние
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Фигура 7: (ляво) Разпределението на скаларното поле спрямо радиалната координата за модели с ед-

наква маса. Моделите са с β = −6 и mϕ = 10−3 и различни стойности за λ (син в различни типове линия).

(дясно) Разпределението на скаларното поле спрямо радиалната координата за модели с еднаква маса

централна плътност. Резултатите са за безмасова СТТ със самодействие (синьо) и за масивна СТТ без

самодействие (черно)

разгледахме модели с нулева маса на скаларното поле, т.е. безмасова СТТ, но ненулева λ
и установихме, че поведението е подобно на случая, в който имаме масивно скаларно поле
и без самодействие, но и в този случай посочените по-горе различия важат.

4.4 Заключение

В тази глава представихме определен клас СТТ с масивно скаларно поле с допълните-
лен член на самодействие в потенциала. Най-широко изследваните СТТ през последните
няколко десетилетия са били теории с безмасово скаларно поле, но наблюденията на би-
нарни системи от компактните обекти и на гравитационните вълни драстично ограничиха
допустимите стойности за параметрите, до такива които показват само малки отклонения
от ОТО.

Добавянето на масивно скаларно поле съвместява теорията с наблюденията за много
по-широк интервал от параметри в сравнение с безмасовия случай. Тук ние разширихме
проучванията на масивни СТТ, като включихме член на самодействието потенциала на
полето. Резултатите ни показват, че този член потиска скаларизацията, което означава, че
намалява още повече отклоненията от ОТО. По-точно, за фиксирана стойност на куплира-
щата константа β и фиксирана маса за скаларното полеmϕ, отклонението от ОТО намаля,
ако се увеличи стойността на коефициента на самодействие λ. Това допуска още по-широк
диапазон от стойности за масите на скаларното поле съвместими с наблюденията.

За да изучим по-добре ефекта от члена за самодействие, разгледахме случая на без-
масово скаларно поле с ненулева самодействие. Резултатите показват, че скаларизацията
отново се потиска и до голяма степен константата λ има качествено сходен ефект върху
свойствата на неутронната звезда, както масата на скаларното поле на полето. Основната
разлика между тях идва от факта, че самодействието не променя позицията на точките
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Фигура 8: Зависимостта маса от радиус за безмасова СТТ със самодействие (ляво) и масивна СТТ без

самодействие (дясно). Двете са с фиксиран β = −6 и различни стойности на свободния параметър.

на бифуркация (в безмасовия случай), докато масата на скаларното поле променя кри-
тичните стойности на параметрите, където се появяват нови клонове на скаларизираните
решения или изчезват.

Стандартен проблем на алтернативните теории на гравитацията като цяло е, че мо-
дификациите на гравитационната теория могат или да имат незначителен ефект върху
свойствата на неутронната звезда, или този ефект да е много подобен на този, следствие
на неопределеността в уравнението на състоянието за материята в звездата. Тук изс-
ледвахме отклоненията от чистата ОТО, които могат да бъдат значително по-големи от
разликите породени от неопределеността в уравнението на състоянието несигурност, но се
появява допълнителен проблем. А именно, имаме три свободни параметъра на теорията
и промяната им има много сходен ефект върху структурата на неутронната звезда. По
този начин нарушаването на изродеността между тези параметри не може да бъде нап-
равено единствено чрез електромагнитните наблюдения на неутронната звезда, радиуса
или инерционния момент. Наблюденията на гравитационните вълни на сливащите се не-
утронни звезди обаче могат да предложат допълнителни начини за преодоляване на този
проблем, но са необходими допълнителни изследвания в тази посока.

5 Универсални съотношения за неутронни звезди в скаларно-
тензорните теории със самодействие

5.1 Предварителна информация

Голяма част от алтернативните теории на гравитацията водят или до незначителни ефек-
ти върху свойствата на неутронните звезди, или тези ефекти попадат в неопределеността
в избора на уравнение на състоянието (УнС) на материята в звездата, което е общ проб-
лем при всички опити да се ограничи режима на силните гравитационни полета. Голямата
неопределеност в УнС, от една страна, се дължи на неразбирането ни на фундаментал-
ните взаимодействия, които протичат при високите плътности в ядрото на неутронната
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Фигура 9: Зависимостта маса от радиус за безмасова СТТ със самодействие (ляво) и масивна СТТ без

самодействие (дясно). Двете са с фиксиран β = −6 и различни стойности на свободния параметър.

звезда, а от друга - липсата на достатъчно точни наблюдателни данни или липсата на
добра интерпретация на наличните такива. Опитите за ограничаване на неопределеност-
та в УнС използват наблюденията на маса, радиус, инерчен момент, както и числата на
Лов на неутронната звезда, но понастоящем това се извършва или с ограничена точност,
или само за няколко подходящи астрофизични обекти(вж. напр. [40, 48, 49]). Тъй като
бинарните системи са един от най-обещаващите източници на гравитационни вълни, се
очаква ограниченията върху УнС да се подобрят значително поради бързия напредък в
астрономията на гравитационните вълни [50–54].

За справяне с неопределеността в УнС може да се използват независими от тях съотно-
шения на звездни параметри, т.нар. универсални съотношения. Едно от първите формули-
ровки на такова съотношение, което включва честотата на трептения на неутронните звез-
ди, от една страна, и масата и радиуса ѝ от друга, е направено в [55–57]. По-късно тези про-
учвания са разширени с включване на допълнителни реалистични УнС [58]. В скорошно
проучване Lau et. al. [59] разменят компактността с "ефективна компактност"η ≡

√
M3/I

с цел постигане на по-добра независимост на УнС. В [60] може да се намери добро раз-
глеждане на споменатите по-горе съотношения и коментари за тяхната универсалност.
Други обещаващи универсални съотношения бяха открити от Yagi and Yunes [61, 62], ко-
ито свързват нормализирания момент на инерция I, числата на Лов и нормализирания
квадруполен момент Q. Тази връзка беше подробно изследвана през следващите години
в много статии (виж например [ [63–70]).

Проучването на различни универсални съотношения в алтернативните теории на гра-
витацията е обект на значителен интерес (виж например [62,71–76]). В някои случаи може
да се види ясно разграничение с ОТО, което може да се използва като метод за ограни-
чаване на силния режим на гравитационното поле по независим от УнС начин, докато в
други случаи резултатите не са само до известна степен независими от УнС, но до голяма
степен също независими от теория. Във втория случай универсалните съотношения може
да се използват, за да се определят НЗ параметрите без никакъв произвол.

Особено интересно приложение на универсалните съотношения между нормализира-
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Фигура 10: Нормализиран инерчен момент I/MR2 като функция на звездната компактност M/R в

ОТО и СТТ с β = −6 и различни стойности на mϕ и λ със съответните полиномени фитове. УнС са

обозначени с индивидуален символ, ОТО резултатите са представени с оранжево, а моделите в СТТ с

различни маси на скаларното поле са представени с различен цвят: mϕ = 0 - червено,mϕ = 5 × 10−3

- зелено, mϕ = 5 × 10−2 - син. За всяка маса се изчисляват резултатите за различните стойности на

коефициента на самодействие и съответстващите полиномни фитове се представят с различен тип линия:

λ = 0 - пунктирана линия,λ = 0.1 - пунктирана линия с една точка, λ = 1 - пунктирана линия с две

точки, λ = 10 - пунктирана линия с три точки. В средния панел се намират съответните отклонения на

полинома и данните
∣∣∣1− Ĩ/Ĩfit∣∣∣, докато в долния панел – отклоненията от ОТО фита

∣∣∣1− Ĩ/Ĩfit GR
∣∣∣ за

всички данни, включително СТТ моделите.

ния момент на инерцията и компактността на звездата е показано от Lattimer и Schutz [40],
където те посочват възможността да се оцени радиуса на неутронната звезда, като се из-
ползва масата и момента на инерция на пулсар в бинарна система. В Breu and Rezzolla [77]
задълбочено се изучават такива съотношения с коментар за тяхното приложение. Следвай-
ки работата им, Staykov et al [78] разширяват изследването, като разглеждат универсални
съотношения между нормализирания момент на инерция и звездна компактност в ОТО,
f(R) и скаларно-тензорни теории на гравитацията.

5.2 Резултати

Тук ще разгледаме универсалността в зависимостта от нормализиран момент на инерция
и компактност, предложени за пръв път в [79], и широко изследвани от Breu и Rezzolla [77]
в ОТО и Staykov et al. [78] в f(R) гравитация и безмасова СТТ.

На фиг.10 са представени нормализираният момент на инерция e Ĩ ≡ I/(MR2) като
функция на компактността M/R в ОТО и СТТ с фиксирана β = −6 и различни групи от
стойности (mϕ, λ). Резултатите показват доста добра универсалност за УнС за фиксирани
двойки параметри. При големите компактности M/R отклоненията от ОТО поради ска-
ларизиращия ефект са по-големи от неопределеността в УнС, напр. НС за масивна СТТ с
компактностM/R & 0.25 се отделят от масивната STT със самодействие λ = 0.1 за същия
интервал.

Данните за всяка теория са фитирани с полиномен фит от четвърта степен, с изклю-
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Фигура 11: Нормализираният инерчен момент I/MR2 като функция на звездната компактност M/R.

(Горен панел) Неутронни звездни модели в масивна СТТ със самодействие с фиксирана маса на полето

mϕ = 5×10−3, зелен цвят, и няколко различни стойности за λ, всеки в различен тип линия. (Долен панел)

Неутронни звезда модели в масивна СТТ със самодействие и фиксирана λ = 0.1, прекъсната с точка

пунктирана линия, и няколко различни стойности на mϕ, всеки в различни цветове. И в двата панела

е представен съответният на данните фитиращ полином (109). В средата на всеки панел са представени

съответните отклонения на данните от фита
∣∣∣1− Ĩ/Ĩfit∣∣∣, докато в дъното - относителните отклонения от

ОТО фита и данните за всички модели – ОТО и съответни СТТ.

чени членове от втора и трета степен, което дава малка корекция на естествения избор -
линейния фит:

Ĩ = ã0 + ã1
M

R
+ ã4

(
M

R

)4

, (109)

Този вид е предложен за пръв път от Lattimer и Schutz [40], изследван е след това от
Breu и Rezzolla [77] и по-късно използван от Staykov et al. [78] в алтернативни теории на
гравитацията.

Стойностите на коефициентите и съответните оценки χ2 на всеки фит от фиг.10 могат
да бъдат намерени в таблица 2. В средния панел на графиката сме представили относи-
телното отклонение на данните от фита за всяка теория. Определяме отклоненията като∣∣∣1− Ĩ/Ĩfit∣∣∣ и за набора от УнС, които използваме, е под 10% за всички теории изследвани
тук.

Допълнително представяме оценки на неопределеността във фитовете - < L >, средно
отклонение

∣∣∣1− Ĩ/Ĩfit∣∣∣ за всички УнС; < L∞ >, средното най-голямо относително откло-
нение от фита на всички УнС; L∞, най-голямото отклонение между всички УнС. Стой-
ностите на различните отклонения за СТТ и ОТО са показани в таблица 3. На графиката
са представени < L∞ > и L∞ за ОТО фита като запълнени с различна яркост области,
като последният е с по-светъл цвят от първия.

На фиг. 11 представяме опростена версия на фиг.10 чрез фиксиране на един допълни-
телен свободен параметър - или mϕ = 5× 10−3 в левия панел, или λ = 0.1 в десния панел,
и представяме резултатите, когато се променя съответния свободен параметър. От двете
фигури се вижда, че при увеличаване на който и да е от mϕ или λ, ефектът на скалари-
зация се потиска и резултатите за масивна СТТ съц самодействие влизат в рамките на
неопределеността на ОТО-фита.
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Фигура 12: Нормализиран инерчен момент I/M3 като функция на звездната компактност M/R в ОТО

и СТТ с β = −6 и различни стойности на mϕ и λ със съответните полиномени фитове. Означения са едни

и същи с 10.

На фиг. 12 използваме различна нормализация за инерчния момент – I ≡ M/R3. Ка-
чествено този избор за нормализация е различен от e Ĩ, тъй като с увеличаването на
компактността той намалява, но като цяло наблюдаваме сходно поведение и резултатите
показват доста добра универсалност. За малки компактности ОТО и СТТ са групирани
заедно и с нарастване на компактността (приблизително M/R & 0.25) скаларизираните
резултати се отделят значително от ОТО. За тази нормализация използваме фитиращ
полином със следния вид:

I = a1

(
M

R

)−1

+ a2

(
M

R

)−2

+ a3

(
M

R

)−3

+ a4

(
M

R

)−4

(110)

за всяка отделна теория. Визуално I изглежда като по-добра нормализация в сравнение с
Ĩ, но всъщност това е подвеждащ визуален ефект на графиката, дължащ се на различните
мащаби използвани по оста Oy. Ако сравним данните в долните панели, което отново е
отклонението на данните от фитовете за всяка теория, ще установим, че за същия набор
от УнС те не надхвърлят 10%. Още повече отклоненията за всяка от нормализация (за Ĩ
са в Таблица 3 и за I са в Таблица 4) са сравними: типичната средна стойност за всички
УнС < L > е 2%; осредненото максимално отклонения за всички УнС за всяка теория
е < L∞ >∼ 5%; максималното относително отклонение за всички УнС е L∞ ∼ 10%,
като най-голям принос към отклоненията между фит и данни имат меките уравнения на
състоянието.

Също така представяме опростена версия на фиг. 12 – фиг. 13, където свободните па-
раметри - mϕ и λ = 0, 1 са фиксирани. Качествено, както е показано на фиг. 11, масивните
СТТ със самодействие са достатъчно добре отделени от ОТО за голяма компактност и
малки (mϕ, λ), но с увеличението mϕ или λ те се схождат към ОТО.

Нека коментираме различията със случая на ОТО. Във всяка от фиг. 10-13 в долния
панел е показано относителното отклонение от ОТО- фита. Както се забелязва, отклоне-
нията на скаларизираните модели са видимо по-големи от неопределеността в уравнението
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Фигура 13: Нормализиран инерчен момент I/M3 като функция на звездната компактност M/R в ОТО

и СТТ с β = −6 и различни стойности на mϕ и λ със съответните полиномени фитове. Означения са едни

и същи с 11.

на състоянието достигащо до 20%. Трябва да отбележим, че това е само за умерено избра-
ните стойности на параметрите. За още по-малки β тези отклонения могат да се увеличат
значително. Поради това универсалните съотношения могат потенциално да се използват,
за да се ограничат наблюденията на масиви СТТ със самодействие. От друга страна, как-
то е показано в [80], дори и за много малките β съществуват редица параметри, по-точно
големи стойности за λ, където моделите все още са скаларизирани за голям диапазон
от централни енергийни плътности, но свойствата на неутронните звезди и съответните
универсални отношения са почти неразличими от ОТО.
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m
λ

0 0.1 1 10

0

a0 = 0.131

a1 = 1.514

a4 = −1.263

χ2
r = 6.044× 10−5

a0 = 0.160

a1 = 1.255

a4 = −3.061

χ2
r = 5.461× 10−5

a0 = 0.196

a1 = 0.921

a4 = 1.136

χ2
r = 4.764× 10−5

a0 = 0.209

a1 = 0.800

a4 = 3.662

χ2
r = 4.189× 10−5

5× 10−3

a0 = 0.137

a1 = 1.445

a4 = −1.331

χ2
r = 5.703× 10−5

a0 = 0.162

a1 = 1.230

a4 = −2.621

χ2
r = 5.329× 10−5

a0 = 0.196

a1 = 0.918

a4 = 1.215

χ2
r = 4.724× 10−5

a0 = 0.209

a1 = 0.798

a4 = 3.720

χ2
r = 4.270× 10−5

5× 10−2

a0 = 0.195

a1 = 0.917

a4 = 1.122

χ2
r = 4.211× 10−5

a0 = 0.199

a1 = 0.882

a4 = 1.862

χ2
r = 4.402× 10−5

a0 = 0.207

a1 = 0.817

a4 = 3.280

χ2
r = 4.321× 10−5

a0 = 0.210

a1 = 0.789

a4 = 3.905

χ2
r = 4.193× 10−5

GR:a0 = 2.103e− 01; a1 = 7.877e− 01; a4 = 3.950e+ 00;χ2
r = 4.186e− 05

Таблица 2: I/MR2 коефиценти на фит (109) и съответни χ2 стойности. Първия ред и колона съдържат

всички използвани в главата стойности за mϕ и λ.

m
λ

0 1× 10−1 1× 100 1× 101

0

a1 = 1.175

a2 = 0.282

a3 = −2.267× 10−2

a4 = 1.099× 10−3

χ2
r = 0.154

a1 = 0.763

a2 = 0.343

a3 = −2.182× 10−2

a4 = 8.227× 10−4

χ2
r = 0.148

a1 = 1.052

a2 = 0.121

a3 = 1.500× 10−2

a4 = −9.189× 10−4

χ2
r = 0.127

a1 = 1.253

a2 = 8.055× 10−3

a3 = 3.207× 10−2

a4 = −1.689× 10−3

χ2
r = 0.121

5× 10−3

a1 = 1.206

a2 = 0.242

a3 = −1.582× 10−2

a4 = 7.863× 10−4

χ2
r = 0.152

a1 = 0.853

a2 = 0.298

a3 = −1.584× 10−2

a4 = 5.805× 10−4

χ2
r = 0.147

a1 = 1.069

a2 = 0.113

a3 = 1.603× 10−2

a4 = −9.592× 10−4

χ2
r = 0.127

a1 = 1.257

a2 = 6.625× 10−3

a3 = 3.227× 10−2

a4 = −1.698× 10−3

χ2
r = 0.122

5× 10−2

a1 = 1.206

a2 = 4.868× 10−2

a3 = 2.484× 10−2

a4 = −1.327× 10−3

χ2
r = 0.124

a1 = 1.213

a2 = 3.948× 10−2

a3 = 2.659× 10−2

a4 = −1.418× 10−3

χ2
r = 0.124

a1 = 1.249

a2 = 1.218× 10−2

a3 = 3.127× 10−2

a4 = −1.647× 10−3

χ2
r = 0.122

a1 = 1.273

a2 = −2.283× 10−3

a3 = 3.362× 10−2

a4 = −1.759× 10−3

χ2
r = 0.121

GR:a1 = 1.275, a2 = −3.584× 10−3, a3 = 3.383× 10−2, a4 = −1.769× 10−3;χ2
r = 0.121

Таблица 4: I/M3 коефициенти на фитиращата функция и съответните χ2 стойности. Означенията са

същите като (2)

35



m
λ

0 0.1 1 10

0

<L >= 2.131× 10−2

<L∞ >= 5.249× 10−2

L∞ = 1.228× 10−1

<L >= 2.131× 10−2

<L∞ >= 5.249× 10−2

L∞ = 1.228× 10−1

<L >= 2.268× 10−2

<L∞ >= 5.020× 10−2

L∞ = 1.018× 10−1

<L >= 2.216× 10−2

<L∞ >= 5.198× 10−2

L∞ = 9.286× 10−2

5× 10−3

<L >= 2.171× 10−2

<L∞ >= 5.814× 10−2

L∞ = 1.257× 10−1

<L >= 2.238× 10−2

<L∞ >= 4.874× 10−2

L∞ = 1.149× 10−1

<L >= 2.259× 10−2

<L∞ >= 4.982× 10−2

L∞ = 9.963× 10−2

<L >= 2.241× 10−2

<L∞ >= 5.213× 10−2

L∞ = 9.271× 10−2

5× 10−2

<L >= 2.143× 10−2

<L∞ >= 4.796× 10−2

L∞ = 9.661× 10−2

<L >= 2.198× 10−2

<L∞ >= 4.920× 10−2

L∞ = 9.481× 10−2

<L >= 2.222× 10−2

<L∞ >= 5.119× 10−2

L∞ = 9.295× 10−2

<L >= 2.235× 10−2

<L∞ >= 5.205× 10−2

L∞ = 9.246× 10−2

GR: < L >= 2.236× 10−2, < L∞ >= 5.209× 10−2, L∞ = 9.262× 10−2,

Таблица 3: Стойностите на различните отклонения на данните и фитовете за I/MR2. Първият ред

и колона задържат всички използвани стойности за mϕ и λ. Във всяка отделна клетка са въведени чис-

лените стойности на следното - < L >, осреднените отклонения за всички УнС; < L∞ >, средното от

най-голямото отклонение за всяко УнС; L∞, най-голямото отклонение от всички. Съответните стойности

на ОТО са на последния ред. На са предстванеи < L∞ > и L∞ за ОТО фита като запълнени с различна

яркост области, като последният е с по-светъл цвят от първия.

m
λ

0 1× 10−1 1× 100 1× 101

0

<L >= 2.162× 10−2

<L∞ >= 5.971× 10−2

L∞ = 1.302× 10−1

<L >= 2.249× 10−2

<L∞ >= 4.922× 10−2

L∞ = 1.145× 10−1

<L >= 2.268× 10−2

<L∞ >= 5.020× 10−2

L∞ = 9.745× 10−2

<L >= 2.216× 10−2

<L∞ >= 5.198× 10−2

L∞ = 9.286× 10−2

5× 10−3

<L >= 2.173× 10−2

<L∞ >= 5.918× 10−2

L∞ = 1.259× 10−1

<L >= 2.227× 10−2

<L∞ >= 4.769× 10−2

L∞ = 1.123× 10−1

<L >= 2.161× 10−2

<L∞ >= 4.229× 10−2

L∞ = 9.928× 10−2

<L >= 2.162× 10−2

<L∞ >= 4.079× 10−2

L∞ = 9.418× 10−2

5× 10−2

<L >= 2.081× 10−2

<L∞ >= 4.526× 10−2

L∞ = 9.481× 10−2

<L >= 2.122× 10−2

<L∞ >= 4.453× 10−2

L∞ = 9.388× 10−2

<L >= 2.138× 10−2

<L∞ >= 4.145× 10−2

L∞ = 9.377× 10−2

<L >= 2.156× 10−2

<L∞ >= 4.078× 10−2

L∞ = 9.406× 10−2

GR: < L >= 2.158× 10−2, < L∞ >= 4.077× 10−2, L∞ = 9.428× 10−2

Таблица 5: Стойностите на различните отклонения на данните и фитовете за I/M3. Означенията са

същите като за 3

5.3 Заключение

Изучаването на универсалните съотношения между параметрите на неутронни звезди е
обещаваща перспективите да ни предостави мощно средство за определяне на трудни за
получаване параметри на звездите. Например, докато масата и инерчния момент могат
да бъдат измерени с добра точност, оптичното измерване на радиуса зависи от различни
фактори, като червеното отместване, разстоянието до звездата, ефекта на атмосферата,
абсорбцията на междузвездното пространство и т.н. [40]. Такива отношения могат да ни
помогнат да преодолеем голямата неопределеност в УнС и да ни позволи еднозначно да
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установим параметрите на звездата и в резултат да ни помогне да сравним алтернативните
теории за гравитацията срещу ОТО.

Съвременните наблюдения на , I и R ги правят естествен избор за формиране на уни-
версални съотношения, тъй като те могат да се измерват с добра точност за бинарни
системи. Нашето изследване показва, че използването на I/(MR2) или I/M3 като функ-
ции на компактността води до доста добра универсалност в съгласие с [77, 78] не само за
ОТО, но и за всички изследвани класове СТТ и за нашия набор от УнС. Отклоненията,
за всяка от теориите, не са по-високи от 10% за двете изследвани нормализации, като
най-големите отклонения са за меките УнС. Разликите между универсалните отношения
за скаларизираните модели и тези ОТО са значително по-големи от разсейването на дан-
ните поради неопределеността в УнС и достигат до приблизително 20% за разглежданите
стойности на β = −6. Разликата естествено ще се увеличи с намалението на β. Това по-
казва, че разглежданите съотношения могат да служат като начин за ограничаване на
масивната СТТ със самодействие независимо от неопределеността в УнС.

Сред разгледаните подкласове на СТТ, особено интересен е масивният случай (β =

−6,mϕ = 5 × 10−3, λ = 0), за който знаем, че максималното отклонение за инерчния мо-
мент може да достигне до 40%, за изучаваната УнС [44], но за всяко от разгледаните
нормализирани отношения отклонението от ОТО е около 10% за целия интервал на ком-
пактност. Трябва да подчертаем, че макар стойностите β . −4.5 за безмасови СТТ да
са ограничени от астрономическите наблюдения, това не е случаят при изследването на
масивна СТТ, за която (β = −6,mϕ = 5×10−3, λ = 0) е в наблюдателно допустимия интер-
вал. Нещо повече, масивна СТТ със самодействие с голям λ допуска още по-големи β < 0,
като същевременно проявява по-малко отклонения от ОТО, тъй като скаларизирането се
осъществява за голям диапазон от централни енергийни плътности. Поради това може да
се каже, че тези взаимоотношения са не само независими от УнС, но и за голяма част от
областта на избрани СТТ, е и независима от теорията.

6 Компютърни кодове

Използваните кодове, поради големия им обем не са включени в дисертацията, а могат да
бъдат намерени на адрес: github.com/dpopchev/. Тук ще приведем кратко описание.

• main.c – Основния модул, който инициализира глобалните променливи, функции и
т.н. Използва се за стартиране на останалите функции в другите модули.

• General_purpose.c – Съдържа всички функции с общо предназначение. Например
такива, които копират вектори, или копират точно определени индекси от един в
редуциран друг вектор и подобни. Тук са функциите за записване на резултати

• EOS.c – Инициализира структурата отговорна за уравненията на състоянието. Тук
са функциите, които отговарят за политропната апроксимация и нейното числено
реализиране.

• ODE_phiScal.c – Съдържа функции за числено решаване системата ОДУ за ста-
ционарна неутронна звезда в СТТ с произволно зададен потенциал. Използва два
метода на престрелката. Численото интегриране се извършва с odeint. Може да
използва различни методи за намиране на корен, като по подразбиране е Нютон-
Рафсън.
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• ODE_phiScal_J.c – Съдържа функции за числено решаване системата ОДУ за
стационарна неутронна звезда в приближение на бавно въртене. Разчита наODE_phiScal.c.
СТТ е с произволно зададен потенциал. Използва два метода на престрелката. Чис-
леното интегриране се извършва с odeint. Може да използва различни методи за
намиране на корен, като по подразбиране е Нютон-Рафсън.

• *.h – Необходими header файлове. В ExternalHeaders са всички използвани външ-
ни библиотеки. GlobalVars задава прототипи всички глобални функции и промен-
ливи. myStructData дефинира моите структури от данни.

• makefile – Сърцето на програмата. С този скрипт се контролира компилацията на
програмата като чрез нея се стартират лесно различни режими: на дебъгване, по-
чистване на неунжни файлове, инсталация и т.н.

• execute_for_me.py – Скрипт, който автоматизира работата с програмата, като
прекомпилира при предварително зададени съобщения и взима конкретни действия.

• plotting.py – Функции за обработка на данните на първите две статии, и частично на
третата. Разчита предимно на python реализации и структури от данни за обработка.

• result_plotter.py – Функции за обработка на данните за третата статия, и проверки
на първите две. Разчита предимно на функциите и типовете данни на numpy.

• Relativistic_toolkit.py – Пакет базиран за символично пресмятане на различни
тензори. Тестван е в извода на уравненията от полевите уравнения на ОТО и СТТ.
Възможност за пертурбиране на геометрични обекти, като символ на Кристофел
тензор на Риман, Ричи, скалар на Ричи, и отчасти на тензора на енергията и импулса.
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Приноси на дисертационния труд

• Изучени са бавно въртящи се неутронни звезди в два отделни класа на СТТ с нену-
лева скаларна маса – масивна СТТ и масивна теория на Бранс-Дике. За стойности
на съответните куплиращи параметри, които са в съгласие с наблюденията, реше-
нията и в двете теории в безмасовия случай се различават почти незначително от
ОТО. Включването на скаларно масивно поле изменя картината драстично. Масата
на скаларното поле потиска скаларното поле на разстояние от порядъка на съответ-
ната Комптонова дължина на вълната, която ни помага да съгласуваме теорията
с наблюденията за много по-широк диапазон от куплиращите параметри. Показано
е, че всъщност за достатъчно големи маси на скаларното поле, масата, радиусът и
инерчния момент в масивна СТТ и масивна теория на Бринс-Дике могат да се раз-
личават драстично от ОТО решенията. Резултатите за зависимостта на инерчния
момент в масивни СТТ са получени за първи път. Създадени са кодове за решаване
на полевите уравнения, което е нетривиална задача, тъй като разгледаните уравне-
ния са от тип твърди.

• За първи път са изучени бавно въртящи се неутронни звезди в СТТ с масивно ска-
ларно поле с допълнителен член на самодействие в потенциала. Резултатите показ-
ват, че самодействието потиска скаларизация в масивната СТТ, което означава, че
намалява още повече отклоненията от ОТО. Това допуска още по-широк диапазон
от стойности за масите на скаларното поле съвместими с наблюденията. Основната
разлика между ефекта на масовия член в потенциала и този на самодействието е, че
последното не променя позицията на точките на бифуркация (в безмасовия случай),
докато масата на скаларното поле променя критичните стойности на параметрите,
където се появяват нови клонове на скаларизираните решения или изчезват. Кодо-
вете за масивна СТТ бяха подобрени и адаптирани.

• За първи път са изучени универсални съотношения между параметрите на неутрон-
ни звезди в масивни СТТ със самодействие. Резултатите показват, че нормализи-
раните инерчни моменти I/(MR2) и I/M3 като функции на компактността водят
до доста добра универсалност не само за ОТО, но и за всички изследвани класове
СТТ и за нашия набор от уравнения на състоянието. Разликите между универсал-
ните отношения за скаларизираните модели и тези в ОТО са значително по-големи
от разсейването на данните поради несигурността в уравненията на състоянието и
достигат до приблизително 20% за разглежданите стойности на β = −6. За изс-
ледването бяха разработени допълнителни кодове за обработка данните и тяхното
визуализиране.
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