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Πρόλογος

Η παρούσα διδακτορική διατριβή που εκπονήθηκε στο Εργαστήριο Αστρονομίας του
Τμήματος Φυσικής Σ.Θ.Ε./Α.Π.Θ., από το Δεκέμβριο του 2004 ως το Ιούνιο του 2011,
αφορά σε προσομοιώσεις αστρικών σμηνών και στη βαρυτική ακτινοβολία που εκπέμπεται
από υποσυστήματα αστέρων που ανήκουν σε αυτά.

Για τη μελέτη αυτή, απαιτήθηκε η συγγραφή ενός νέου υπολογιστικού κώδικα, του κώ-
δικα Myriad που είναι σε είναι σε θέση να προσομοιώνει συστήματα δεκάδων χιλιάδων
αστέρων, αν χρησιμοποιηθούν γι' αυτόν κατάλληλοι γρήγοροι υπολογιστές. Κατά την κα-
τασκευή του κώδικα, δόθηκε ιδιαίτερη προσοχή στην εφαρμογή των σωστών νόμων της
Φυσικής ακόμη και στις απαιτητικές περιπτώσεις στις οποίες αστέρες ή μελανές οπές μιας
προσομοίωσης δημιουργούν στενά διπλά συστήματα. Τα συστήματα αυτά εξελίσσονται δυ-
ναμικά στο χρόνο με την καλύτερη δυνατή ακρίβεια, ενώ για τα διπλά συστήματα μελανών
οπών εφαρμόζονται οι εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας. Από τις εξισώσεις αυτές
προκύπτει πως ένα τέτοιο διπλό σύστημα εκπέμπει βαρυτική ακτινοβολία η οποία αφαιρεί
ενέργεια και στροφορμή από αυτό. Έτσι το διπλό σύστημα οδηγείται στην συγχώνευση,
κατά την οποία εκπέμπεται ακόμη περισσότερη βαρυτική ακτινοβολία προς κάποια συγκε-
κριμένη κατεύθυνση και εξαιτίας αυτής, η σχηματιζόμενη μελανή οπή αποκτά ταχύτητα
ανάδρασης. Ο κώδικας Myriad είναι σχεδιασμένος ώστε να μπορεί να αναπαράγει με ακρί-
βεια όλα αυτά τα φαινόμενα, που μπορεί να συμβούν σε ένα πραγματικό σμήνος αστέρων,
ενώ είναι πλέον διαθέσιμος στην επιστημονική κοινότητα, προς ελεύθερη χρήση. Αξίζει να
σημειωθεί πως για τη συγγραφή και τον έλεγχο της σωστής του λειτουργίας, δαπανήθηκε το
μεγαλύτερο μέρος του χρόνου που συνολικά δαπανήθηκε για τη διατριβή, ενώ η βελτιώση
και οι επεκτάσεις του, ώστε να περιλαμβάνει όσο το δυνατό περισσότερα φυσικά φαινόμενα
που συμβαίνουν σε πραγματικά σμήνη, είναι μια διαδικασία που συνεχίζεται.

Ως μια εφαρμογή του κώδικα Myriad με αστροφυσικό ενδιαφέρον, τον χρησιμοποιή-
σαμε για να προσομοιώσουμε μοντέλα αστρικών σμηνών που διαθέτουν δεκάδες χιλιάδες
αστέρες διαφορετικής μάζας, στα οποία υπάρχει μια μελανή οπή μεσαίας μάζας τοποθετη-
μένη στο κέντρο. Στα συστήματα αυτά μελετήσαμε το ρυθμό με τον οποίο οι υπόλοιπες
μελανές οπές του συστήματος πλησιάζουν προς στο κέντρο και σχηματίζουν στενά διπλά
συστήματα με την κεντρική μελανή οπή. Επίσης μελετήσαμε την πιθανότητα τα στενά αυτά
διπλά συστήματα να οδηγηθούν σε σύγκρουση, αλλά και την ένταση και τη συχνότητα της
βαρυτικής ακτινοβολίας που εκπέμπεται πριν, αλλά και κατά τη διάρκεια αυτής. Οι πηγές
βαρυτικής ακτινοβολίας αυτές αναμένεται να ανιχνευτούν από τον διαστημικό ανιχνευτή
βαρυτικών κυμάτων LISA που θα τεθεί σε λειτουργία στα επόμενα δέκα χρόνια. Τέλος,
εφαρμόζοντας τις ημι-εμπειρικές εξισώσεις της Αριθμητικής Σχετικότητας, μελετήσαμε την
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πιθανότητα διαφυγής της κεντρικής μελανής οπής από το σύστημα, μετά από σύγκρουση με
κάποια από τις υπόλοιπες μελανές οπές. Το συμπέρασμα αυτό είναι σημαντικό, γιατί μπορεί
να εξηγήσει τη μη ύπαρξη μελανών οπών μεσαίας μάζας στα κέντρα κάποιων σφαιρωτών
σμηνών του Γαλαξία, αλλά και την ανίχνευση τέτοιων μεμονομένων μελανών οπών που
κινούνται με μεγάλες ταχύτητες, στην άλω.

Σε αυτό το σημείο θα ήθελα να ευχαριστήσω με όλη μου την καρδιά τον υπεύθυνο
καθηγητή μου Κώστα Κόκκοτα για όλα όσα έχει κάνει για εμένα από την εποχή που ήμουν
ακόμη φοιτητής στο τμήμα Φυσικής. Η συμβολή του στην επιστημονική μου σταδιοδρομία
είναι και θα παραμείνει πολύ σημαντική. Τον ευχαριστώ για τη δυνατότητα που μου έδωσε
να ασχοληθώ με διάφορους τομείς της Αστροφυσικής, για την πολυετή συνεργασία μας,
για την υπομονή που έδειξε όλον αυτόν τον καιρό, αλλά και για τη συνεχή προσπάθεια που
κατέβαλε για την εξασφάλιση για εμένα όσο το δυνατόν περισσότερων οικονομικών πόρων.

Θα ήθελα επίσης να ευχαριστήσω τα υπόλοιπα μέλη της τριμελούς συμβουλευτικής επι-
τροπής μου για τη βοήθεια που μου παρείχαν όλα αυτά τα χρόνια. Ιδιαίτερα θα ήθελα να
ευχαριστήσω τον αναπληρωτή καθηγητή Νίκο Στεργιούλα για την εποικοδομητική συνερ-
γασία που είχαμε. Πολλές από τις ιδέες επάνω στις οποίες βασίζεται η εργασία αυτή, είναι
προϊόντα δικών του προτάσεών. Θα ήθελα να ευχαριστήσω τον καθηγητή κ. Χαράλαμπο
Βάρβογλη για τις υποδείξεις του, για την οικονομική στήριξη που μου παρείχε, εντάσσοντάς
με στο ερευνητικό πρόγραμμα Πυθαγόρας Ι, αλλά και για την παραχώρηση του υπολογιστι-
κού συστήματος GRAPE, χωρίς το οποίο δεν θα ήταν δυνατόν να ξεκινήσω την παρούσα
μελέτη.

Ευχαριστώ θερμά το λέκτορα Κλεομένη Τσιγάνη για για την συνεργασία που είχαμε τα
τελευταία τρία χρόνια, για τις πολύτιμες συμβουλές του, για τον ενθουσιασμό που πολλές
φορές μου μετέδωσε, αλλά και για την απεριόριστη υπομονή του όσον αφορά στη χρήση
των διαθέσιμων υπολογιστικών συστημάτων.

Θα ήταν παράλειψη να μην αναφέρω τις ευχαριστίες μου προς τον Δρ. Χρήστο Βοζίκη
που βοήθησε σημαντικά στην εξοικείωσή μου με το υπολογιστικό σύστημα GRAPE. Θα
ήθελα να ευχαριστήσω επίσης τον Δρ. Pau Amaro-Seoane του Albert Einstein Istitute για τις
συμβουλές του, τις παροτρύνσεις, αλλά και για την συνέργασία που έχουμε αναπτύξει τους
τελευταίους μήνες. Η βοήθειά του έδρασε καταλυτικά στην ολοκλήρωση της διατριβής.

Θα ήθελα ιδιαιτέρως να ευχαριστήσω τον Δρ. Sverre Aarseth που μου έκανε την τιμή
να επικοινωνήσει μαζί μου εντοπίζοντας την εργασία μου. Οι συζητήσεις που είχαμε μέσω
ηλεκτρονικού ταχυδρομείου ήταν πολύ σημαντικές για εμένα όχι μόνο γιατί με βοήθησαν να
διευκρινήσω ορισμένες σημαντικές λεπτομέρειες, αλλά γιατί μου έδωσαν την απαραίτητη
για τη συνέχεια αυτοπεποίθηση. Για τον ίδιο λόγο θα ήθελα να ευχαριστήσω τον Δρ. Piet
Hut που έδειξε ενθουσιασμό και ενδιαφέρον για τη δουλειά μου. Iδιαίτερα θα ήθελα να
τον ευχαριστήσω μαζί με τον Δρ. Jun Makino για τη δωρεάν σειρά ηλεκτρονικών βιβλίων
``The Art of Computational Science'' που έχουν συγγράψει, η οποία υπήρξε η αφορμή για
να ξεκινήσω τη συγγραφή ενός νέου κώδικα N-σωμάτων.
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Κεφάλαιο 1

Εισαγωγή

Τις τελευταίες δεκαετίες ένας νέος τρόπος μελέτης αστροφυσικών συστημάτων, οι υπο-
λογιστικές προσομοιώσεις, παρουσιάζει ραγδαία ανάπτυξη κι έχει προσφέρει πολύ στη γνώση
μας για το Σύμπαν. Στις προσομοιώσεις αυτές, επιχειρήται συνήθως η επίλυση πολύπλοκων
και απαιτητικών εξισώσεων που περιγράφουν τις φυσικές διεργασίες που συμβαίνουν σε
ένα σύστημα. Επειδή οι παράγοντες που παίζουν ρόλο στις διεργασίες αυτές είναι συνήθως
πολλοί και αλληλοεξαρτημένοι, οι προσομοιώσεις αυτές, αναφέρονται σε ιδανικές περιπτώ-
σεις που απέχουν αρκετά από τις πραγματικές συνθήκες. Παρόλα αυτά, τα τελευταία χρόνια
και με την ανάπτυξη τόσο των ισχυρών υπολογιστών, όσο και των υπολογιστικών μεθόδων,
έχει γίνει δυνατή η προσομοίωση συστημάτων που βρίσκονται πιο κοντά στα πραγματικά.

Οι φυσικές χρονικές κλίμακες που καλύπτουν οι προσομοιώσεις αστροφυσικών συστη-
μάτων κυμαίνονται από λίγα δευτερόλεπτα, ως και πολλά Gyr, ανάλογα με τους χαρακτηρι-
στικους χρόνους του κάθε συστήματος. Για παράδειγμα, οι προσομοιώσεις εκρήξεων υπε-
καινοφανών που προσπαθούν να αναπαράγουν τα τελευταία δραματικά στάδια της ζωής
ενός σχετικά μεγάλου σε μάζα αστέρα, διαρκούν μερικά δευτερόλεπτα. Το ίδιο διαρκούν
και οι προσομοιώσεις των ταλαντώσεων αστέρων νετρονίων και μελανών οπών που μόλις
έχουν σχηματιστεί, ή και οι συγκρούσεις και συγχωνεύσεις μεταξύ μελανών οπών και/ή
αστέρων νετρονίων. Από την άλλη, οι προσομοιώσεις σχηματισμού αστέρων από μεσοα-
στρικά νέφη έχει χρονική κλίμακα της τάξης των Myr, ενώ η προσομοίωση των δυναμικών
διεργασιών που λαμβάνουν χώρα σε ένα πλανητικό σύστημα, πρέπει να καλύπτει χρονικές
κλίμακες της τάξης της ηλικίας του, δηλαδή κάποια Gyr. Την ίδια χρονική κλίμακα έχουν
και οι προσομοιώσεις σφαιρωτών σμηνών και γαλαξιών. Τέλος, η χρονική κλίμακα των
κοσμολογικών προσομοιώσεων, στις οποίες γίνεται προσπάθεια να μελετηθούν διεργασίες
όπως ο σχηματισμός γαλαξιών είναι επίσης της τάξης των Gyr.

Από όλα τα παραπάνω μπορεί να συμπεράνει κανείς πως είναι δύσκολο να συμπεριλη-
φθούν όλες οι φυσικές διεργασίες που γίνονται μέσα σε ένα σύστημα από αστέρες, όπως
είναι ένα σφαιρωτό σμήνος. Το σύστημα θα πρέπει να προσομοιωθεί ως την ηλικία του,
δηλαδή μερικά Gyr, την ίδια ώρα που ορισμένες φυσικές διεργασίες που λαμβάνουν χώρα
σε αυτό, όπως εκρήξεις υπερκαινοφανών, στενά διπλά συστήματα και συγκρούσεις μελα-
νών οπών ή αστέρων νετρονίων, δημιουργία αστέρων από αέριο, αστρική εξέλιξη διπλών
συστημάτων κτλ., έχουν πολύ μικρότερες χαρακτηριστικές χρονικές κλίμακες. Τέτοιες προ-
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σομοιώσεις είναι γεγονός τα τελευταία χρόνια, όμως ο αριθμός των αστέρων που μπορούν
να προσομοιωθούν είναι πολύ μικρότερος σε σχέση με αυτόν που υπάρχει σε πραγματικά
σμήνη. Στις προσομοιώσεις σμηνών με διπλά συστήματα έχουν ως τώρα χρησιμοποιηθεί ως
και 150.000 αστέρες, ενώ βρισκόμαστε πολύ μακριά από την προσομοίωση ενός γαλαξία.
Από την πλευρά των κοσμολογικών προσομοιώσεων, έχουν γίνει προσομοιώσεις με αριθμό
σωμάτων ως και 1.000.000, όμως οι προσομοιώσεις αυτές έγιναν με την πολύ σημαντική
παραδοχή της ανυπαρξίας κοντινών διελεύσεων και συγκρούσεων μεταξύ των σωμάτων.

Με την αισιόδοξη ιδέα της προσομοίωσης ενός σμήνους αστέρων στην οποία θα περι-
λαμβάνονται όσο το δυνατό περισσότερες από τις φυσικές διεργασίες που λαμβάνουν χώρα
σε αυτό, ξεκινήσαμε τη συγγραφή ενός νέου γρήγορου κώδικα του οποίου οι πιθανές με-
λοντικές επεκτάσεις μπορούν να κάνουν πραγματικότητα την προσομοίωση ρεαλιστικών
συστημάτων με όλες τις φυσικές διεργασίες που γίνονται σε αυτά. Βέβαια, βρισκόμαστε
ακόμη μακριά από το στόχο, κυρίως γιατί υπάρχουν σαφείς περιορισμοί από την πλευρά
της ταχύτητας των σημερινών υπολογιστών, όμως με τη ραγδαία εξέλιξη που παρατηρείται
στους υπολογιστές, αλλά και στις υπολογιστικές μεθόδους, αναμένεται να γίνει γεγονός η
προσομοίωση ενός πραγματικού σμήνους ή ολόκληρου γαλαξία στα επόμενα χρόνια.

Η μελέτη των αστρικών σμηνών και ιδιαίτερα των σφαιρωτών ξεκίνησε από την εποχή
της ανακάλυψης του τηλεσκοπίου. Καθώς τα τηλεσκόπια εξελίσσονταν, οι επιστήμονες
αποκτούσαν μια όλο και πιο ξεκάθαρη εικόνα για την ταυτότητα των συστημάτων αυτών,
αλλά και για τις φυσικές διεργασίας που συμβαίνουν στο εσωτερικό τους. Σήμερα, παρόλη
την πρόοδο στη γνώση και παρόλο που ολοένα και μεγαλύτερα τηλεσκόπια κατασκευάζο-
νται και χρησιμοποιούνται, εξακολουθούν να υπάρχουν πολλά άλυτα ερωτήματα που έχουν
να κάνουν με αυτά. Ένα από τα ερωτήματα αυτά είναι το τι ακριβώς συμβαίνει στα κέντρα
των σφαιρωτών σμηνών, καθώς τα σημερινά τηλεσκόπια, αν και πολύ ισχυρά, δε μπορούν
να διακρίνουν μεμονομένους αστέρες εκεί, λόγω της υψηλής πυκνότητας αστέρων. Θεωρεί-
ται πιθανό πως στα κέντρα των περισσοτέρων σφαιρωτών σμηνών υπάρχει μια νέα κατη-
γορία μελανών οπών, οι μελανές μεσαίας μάζας (Intermediate-mass Black Holes, IMBH).

Για την ύπαρξη τέτοιων μελανών οπών, έχουμε μόνο ενδείξεις κι όχι αποδείξεις μέχρι
τώρα. Μάλιστα, πολλές από τις ενδείξεις αυτές αμφισβητούνται, καθώς οι συγκεκριμένες
παρατηρήσεις μπορούν να εξηγηθούν και με άλλες θεωρίες. Είναι όμως γενικά αποδεκτό
πως τέτοιες μελανές οπές υπάρχουν, ενώ έχουν βρεθεί τουλάχιστον τρεις διαφορετικοί μη-
χανισμοί για την δημιουργία τους. Όλοι οι μηχανισμοί αυτοί τοποθετούν αρχικά τις μελανές
οπές αυτές στα κέντρα σφαιρωτών ή άλλων μεγάλων σμηνών.

Όποιος κι αν είναι ο μηχανισμός δημιουργίας μιας ΙΜΒΗ μέσα σε ένα σμήνος, η ίδια
της αναμένεται να έχει ισχυρές και συνεχείς αλληλεπιδράσεις με τους αστέρες, αλλά και
τις μελανές οπές του σμήνους. Επίσης, είναι δυνατό το σμήνος μέσα στο οποίο βρίσκεται
να συγκρουστεί με ένα άλλο σμήνος1 που επίσης διαθέτει μια ΙΜΒΗ στο κέντρο του. Στο
σμήνος που θα δημιουργηθεί από τη σύγκρουση αυτή, οι δύο ΙΜΒΗs είναι σίγουρο πως θα
οδηγηθούν σε σύγκρουση με ταυτόχρονη εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας. Η μελέτη των
ΙΜΒΗs λοιπόν είναι σημαντική τόσο από την πλευρά της αστρονομίας, καθώς η ύπαρξή
τους θα μπορέσει πιθανότατα να ερμηνεύσει ορισμένα από τα παρατηρησιακά χαρακτηρι-

1Κάτι τέτοιο θεωρείται αρκετά πιθανό στα αρχικά στάδια της εξέλιξης των αστρικών σμηνών, καθώς εί-
ναι αρκετά πιθανό τα αστρικά σμήνη να δημιουργούνται σε ομάδες κι όχι μεμονωμένα, όπως αποδεικνύουν
πρόσφατες παρατηρήσεις σε περιοχές αστρικής δημιουργίας σε συγκρουόμενους γαλαξίες



6 Κεφάλαιο1. Εισαγωγή

στικά των αστρικών σμηνών, όσο και από την οπτική γωνία της αστροφυσικής βαρυτικών
κυμάτων, καθώς η βαρυτική ακτινοβολία που μπορεί να εκμπέμπουν θα είναι ισχυρή και
ανιχνεύσιμη από μελλοντικούς διαστημικούς, αλλά και επίγειους ανιχνευτές.

Ένας τρόπος για τη μελέτη αστρικών σμηνών που διαθέτουν μια ΙΜΒΗ στα κέντρα
τους είναι με τη βοήθεια προσομοιώσεωνN-σωμάτων. Στις προσομοιώσεις αυτές κάθε μέ-
λος ενός σμήνους αντιπροσωπεύεται από ένα σημειακό σωματίδιο στου οποίου την κίνηση
επιδρούν όλα τα υπόλοιπα μέλη του σμήνους. Οι προσομοιώσεις αυτές έχουν το ισχυρό
πλεονέκτημα πως δε θεωρούν καμία παραδοχή για το σμήνος και για το λόγο αυτό έχουν
ένα πολύ μεγάλο βαθμό ρεαλισμού. Από την άλλη ομώς, είναι πολύ απαιτητικές σε υπολογι-
σμούς γεγονός που καθιστά απαγορευτική την προσομοίωση με τον τρόπο αυτό ολόκληρων
σμηνών. Έτσι, οι προσομοιώσεις N-σωμάτων περιορίζονται σε μικρές τιμές του N.

Πέρα από ένα νέο κώδικα για αστροφυσικές προσομοιώσεις σμηνών η συμβολή της δια-
τριβής αυτής είναι δυο μελέτες με τη βοήθεια του κώδικα αυτού. Στην πρώτη μελετήσαμε τη
συμπεριφορά μιας ΙΜΒΗ που μόλις έχει δημιουργηθεί σε ένα αστρικό σμήνος (ξεκινώντας
περίπου 5 Myr από τη στιγμή της δημιουργίας του ίδιου του σμήνους). Παρατηρήσαμε πως
η ΙΜΒΗ σχηματίζει πολύ σύντομα ένα στενό διπλό συστήματα με μία άλλη μελανή οπή
(black hole: ΒΗ) του συστήματος και πως η μελανή οπή-συνοδός της ΙΜΒΗ αλλάζει εξαι-
τίας των ισχυρών αλληλεπιδράσεων με τις μελανές οπές που βρίσκονται στη γειτονιά της.
Παρατηρήσαμε επίσης, πως όλες οι μελανές οπές, που είναι και τα πιο μεγάλα σε μάζα σώ-
ματα του συστήματος, τείνουν να συσσωρεύονται στο κέντρο, κάτι που είναι αναμενόμενο
και από τη θεωρία. Επίσης, μελετήσαμε τη βαρυτική ακτινοβολία που μπορεί να εκπέμπει
ένα ζεύγος ΙΜΒΗ-ΒΗ αν αυτό είναι αρκετά στενό και την πιθανότητα ένα τέτοιο σμήνος
να οδηγηθεί σε σύγκρουση. Τέλος, μελετήσαμε τα αποτελέσματα μιας τέτοιας σύγκρουσης
τόσο στην ΙΜΒΗ που παράγεται από αυτή, όσο και στο ίδιο το σμήνος.

Τέλος, μελετήσαμε τη συμπεριφορά μιας ΙΜΒΗ που κινείται ελεύθερα μέσα σε ένα
υπερ-σμήνος από αστρικά σμήνη, όπως αυτά που παρατηρούνται σε συγκρουόμενους γα-
λαξίες (όπως για παράδειγμα το σύμπλεγμα γαλαξιών Antenæ) με την ταυτόχρονη δημιουρ-
γία ενός γαλαξία-νάνου από το σύστημα αυτό. Η συγκεκριμένη μελέτη έδειξε πως η αρχική
δομή για το σχηματισμό ένος γαλαξία νάνου, όπως αυτούς που έχουν ήδη παρατηρηθεί σε
πολλές περιοχές του κοντινού σύμάντος, δημιουργείται ήδη από τα πρώτα 100Myr της εξέ-
λιξης του συστήματος. Επίσης, σε ένα τέτοιο σύστημα, μια ΙΜΒΗ, σε όποιο σημείο του κι
αν σχηματίζεται, καταλήγει σχεδόν πάντα στο κέντρο του σχηματιζόμενου γαλαξία νάνου.
Τα αποτελέσματά μας είναι σημαντικά τόσο για την εξήγηση της δημιουργίας ενός γαλαξία
νάνου, όσο και για το αν θα πρέπει να αναμένουμε να υπάρχουν στα κέντρα των γαλαξιών
αυτών μελανές οπές μεγάλης μάζας.

Τα κεφάλαια που ακολουθούν έχουν οργανωθεί ως εξής: Στο Κεφάλαιο 2 περιγράφουμε
εκτενώς τα χαρακτηριστικά των αστρικών σμηνών. Το Κεφάλαιο 3 αποτελεί μια εισαγωγή
στη βαρυτική ακτινοβολία. Στο κεφάλαιο αυτό παρουσιάζονται οι εξισώσεις της Σχετικό-
τητας που προβλέπουν την ύπαρξη των βαρυτικών κυμάτων, τα χαρακτηριστικά πιθανών
αστροφυσικών πηγών τέτοιων κυμάτων, αλλά και των ανιχνευτών που ήδη υπάρχουν και
που έχουν σχεδιαστεί για να δημιουργηθούν τα επόμενα χρόνια. Στο κεφάλαιο αυτό τέλος
παρουσιάζεται ένα από τα έμμεσα αποτελέσματα της εκμπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας, η
ανάδραση μελανής οπής που δημιουργείται από τη συγχώνευση δύο άλλων μελανών οπών,
που αποτελεί σημαντικό φαινόμενο για το υπόλοιπο της εργασίας. Στο Κεφάλαιο 4 παρου-
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σιάζουμε τα βασικά χαρακτηριστικά των μελανών οπών μεσαίας μάζας, μαζί με όλα τα πρό-
σφατα δεδομένα που υποδεικνύουν την ύπαρξή τους στα κέντρα αστρικών σμηνών, αλλά
και με τους διάφορους θεωρητικούς τρόπους σχηματισμού τους. Στο Κεφάλαιο 5 γίνεται
μια συνοπτική παρουσίαση των υπολογιστικών μεθόδων και αλγορίθμων που θα χρησιμο-
ποιηθούν στη συνέχεια της εργασίας.

Τα Κεφάλαια 6 και 7 αποτελούν παρουσίαση της πρωτότυπης εργασίας της διατριβής
αυτής. Στο Κεφάλαιο 6 παρουσιάζουμε με μεγάλη λεπτομέρεια τον υπολογιστικό κώδικα
που δημιουργήσαμε για τη μελέτη αστρικών σμηνών. Τα αποτελέσματα του κώδικα συ-
γκρίνονται με μεγάλη επιτυχία με αποτελέσματα άλλων αντίστοιχων προγραμμάτων που
χρησιμοποιούνται για αντίστοιχες προσομοιώσεις. Τα όσα παρουσιάζονται στο κεφάλαιο
αυτό έχουν δημοσιευτεί στην εργασία Α1 που αναφέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό
Σημείωμα.

Στο Κεφάλαιο 7 παρουσιάζουμε δύο εφαρμογές του κώδικα που δημιουργήσαμε επάνω
σε προβλήματα αστροφυσικής. Η μελέτη μας επικεντρώθημε στην μελέτη της κίνησης μιας
μελανής οπής μεσαίας μάζας μέσα σε ένα νεαρό σμήνος αστέρων, αλλά και στη δημιουργία
ενός γαλαξία νάνου από ένα υπερ-σμήνος αστρικών σμηνών. Τα αποτελέσματα που παρου-
σιάζονται στο Κεφάλαιο αυτό δημοσιεύτηκαν στης εργασίες Α2 και Α3 που αναφέρονται
στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα. Τέλος, στο Κεφάλαιο 8 συνοψίζουμε τα απο-
τελέσματα της διδακτορικής αυτής διατριβής, δίνοντας ταυτόχρονα τις πιθανές μελοντικές
της επεκτάσεις.



Κεφάλαιο 2

Αστρικά σμήνη

Τα αστρικά σμήνη είναι ομάδες αστέρων που βρίσκονται σε όλες τις περιοχές του Γα-
λαξία, από το κέντρο του και τον πυρήνα, ως και τις απόμακρες και ``κενές'' από αστέρια
περιοχές της άλω. Αστρικά σμήνη απαντώνται σε όλους τους γαλαξίες αποτελώντας μια
από τις πιο βασικές και ενδιαφέρουσες δομές τους.

Τα πιο συμπαγή, φωτεινά και με τη μικρότερη περιεκτικότητα σε μέταλλα σμήνη, εί-
ναι τα σφαιρωτά. Τα πιο αραιά, λιγότερο φωτεινά, αλλά ταυτόχρονα τα πιο πλούσια σε
μέταλλα είναι τα λεγόμενα ανοικτά. Τα τελευταία χρόνια, έχουν ανακαλυφθεί γιγαντιαία
νεαρά σμήνη, τόσο στο Γαλαξία, όσο και σε άλλους γαλαξίες, τα οποία αν και είναι πι-
θανόν να καταλήξουν στο μέλλον σε σφαιρωτά, συνήθως αναφέρονται ως μια ξεχωριστή
κατηγορία σμηνών. Παρακάτω θα αναφερθούμε στις διάφορες κατηγορίες σμηνών δίνο-
ντας ιδιαίτερη σημασία στα σφαιρωτά, που λόγω των έντονων δυναμικών διεργασιών που
συμβαίνουν σε αυτά, μας ενδιαφέρουν περισσότερο στην παρούσα μελέτη.

2.1 Σφαιρωτά σμήνη

Η παρατήρηση των σφαιρωτών σμηνών ξεκίνησε αρκετά νωρίς στην Αστρονομία και
αμέσως μετά την πρώτη χρήση τηλεσκοπίου από το Γαλιλαίο. Το πρώτο σμήνος που παρα-
τηρήθηκε με τηλεσκόπιο είναι το Μ22 που παρατηρήθηκε το 1665 από τον Abraham Ihle,
ένα Γερμανό ερασιτέχνη αστρονόμο. Με την περιορισμένη διακριτική ικανότητα των τότε
διαθέσιμων τηλεσκοπίων, δεν ήταν δυνατή η διάκριση των αστέρων ενός σμήνους, κάτι
το οποίο κατάφερε σχεδόν 100 χρόνια αργότερα ο Charles Messier παρατηρώντας με τα
τηλεσκόπια της εποχής του το σμήνος Μ4.

Η μετέπειτα μελέτη των σφαιρωτών σμηνών έπαιξε σημαντικό ρόλο στην κατανόηση
του Σύμπαντος. Ο William Herschel, που χρησιμοποίησε τα μεγαλύτερα τηλεσκόπια της
εποχής του για την παρατήρηση αστέρων στα σφαιρωτά σμήνη, οδηγήθηκε στο συμπέρα-
σμα πως και τα μακρινά νέφη των οποίων η δομή δεν ήταν δυνατό να παρατηρηθεί, απο-
τελούνται επίσης από αστέρες. Το 1918, ο Harlow Shapley, μελετώντας την κατανομή των
σμηνών, οδηγήθηκε σε επαναστατικά για την εποχή συμπεράσματα για τη δομή και το μέγε-
θος του Γαλαξία. Πιο συγκεκριμένα, από την κατανομή των σφαιρωτών σμηνών κατάφερε
να προσδιορίσει το κέντρο του Γαλαξία και να υπολογίσει τη θέση τουΉλιου μέσα σε αυτόν.

8
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Σχήμα 2.1: To σφαιρωτό σμήνος ω-Centauri όπως παρατηρήθηκε από το ESO. Το απόλυτο οπτικό
μέγεθος του είναι Mv = 10.4, ενώ η ακτίνα μισού φωτός rh ∼ 2, 79arcmin. Υπολογίζεται πως
αποτελείται από ∼ 5× 105 αστέρες.

Αν και τα συμπεράσματα στα οποία κατέληξε αποδείχτηκαν αργότερα λανθασμένα, παρόλα
αυτά, η προσπάθειά του ήταν η πρώτη που κατάφερε να αποκαλύψει τις πραγματικές δια-
στάσεις του Γαλαξία, που είναι πολύ μεγαλύτερες από όσο ήταν γενικά αποδεκτό πριν την
εποχή του. Ακόμη και σήμερα τα σφαιρωτά σμήνη χρησιμοποιούνται για την εξαγωγή συ-
μπερασμάτων για την ηλικία του Σύμπαντος, ενώ αποτελούν εξαιρετικό πεδίο μελέτης των
θεωριών της δυναμικής αστέρων.

Μέχρι σήμερα έχουν ανακαλυφθεί 158 σφαιρωτά σμήνη που ανήκουν στο Γαλαξία [9],
ενώ είναι πιθανό να υπάρχουν 10−20 ακόμη, κρυμένα πίσω από πυκνά μεσοαστρικά νέφη.
Μερικά από αυτά που έχουν ανακαλυφθεί, όπως τα Μ3, Μ13 και Μ15 έχουν μελετηθεί διε-
ξοδικά, ενώ άλλα, όπως το ω-Centauri (βλ. Σχήμα 2.1) και 47-Tucanae, περιέχουν τόσους
πολλούς αστέρες, που θα μπορούσαν να θεωρηθούν γαλαξίες-νάνοι. Στο Σχήμα 2.2 φαίνε-
ται η κατανομή των γαλαξιακών σφαιρωτών σμηνών. Αυτά απαντώνται τόσο σε περιοχές
επάνω στο γαλαξιακό δίσκο ή κοντά στο κέντρο του Γαλαξία, όσο και στις απομακρυσμένες
περιοχές της άλω.

Σφαιρωτά σμήνη υπάρχουν σε όλους τους γαλαξίες, με τους ελλειπτικούς γαλαξίες να
διαθέτουν περισότερα. Ο γαλαξίας της Ανδρομέδας διαθέτει περίπου 300 − 400, ενώ ο γι-
γάντιος ελειπτικός Μ87 έχει περίπου 13.000. Το μεγαλύτερο σφαιρωτό σμήνος της Τοπι-
κής Ομάδας είναι το σμήνος G1 του γαλαξία της Ανδρομέδας με απόλυτο οπτικό μέγεθος
Mv = 13.7. Υπολογίζεται πως το σμήνος αυτό διαθέτει διπλάσιο αριθμό αστέρων από ότι
τοω-Centauri.
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Σχήμα 2.2:Η κατανομή των σφαιρωτών σμηνών στο Γαλαξία. Όπως είναι φανερό, σφαιρωτά σμήνη
υπάρχουν σε όλα τα γαλαξιακά μήκη και πλάτη.

2.1.1 Δομή

Όπως φαίνεται και από την ονόμασία τους, τα σφαιρωτά σμήνη είναι σχεδόν σφαιρι-
κές κατανομές αστέρων που συντηρούν το σχήμα τους εξαιτίας της βαρύτητας. Τα πιο μι-
κρά από αυτά διαδέτουν μερικές δεκάδες χιλιάδες αστέρες, ενώ τα πιο μεγάλα μπορούν να
έχουν μέχρι και μερικά εκατομμύρια. Οι χαρακτηριστικές ακτίνες που μπορούν να μετρη-
θούν παρατηρησιακά και καθορίζουν τις διαστάσεις ενός σμήνους, αλλά ταυτόχρονα δίνουν
στοιχεία για τη δομή του είναι:

• Η ακτίνα του πυρήνα, rc, που ορίζεται ως η απόσταση από το κέντρο στην οποία η
επιφανειακή φωτεινότητα πέφτει στο μισό της τιμής που έχει στο κέντρο του σμήνους.

• H ακτίνα μισού φωτός, rh, που ορίζει τη σφαίρα γύρω από το κέντρο του, από την
οποία λαμβάνεται η μισή από την ολική λαμπρότητα του σμήνους. Η ακτίνα αυτή
είναι συνήθως μεγαλύτερη από την ακτίνα του πυρήνα.

• Η ακτίνα μισής μάζας, rhm, που είναι η ακτίνα που περιλαμβάνει τη μισή μάζα του
σμήνους. Αυτή, πολλές φορές ταυτίζεται με την ακτίνα μισού φωτός.

• Η παλιρροιακή ακτίνα, rt, που ορίζεται ως η ακτίνα στην οποία το βαρυτικό πεδίο
του Γαλαξία επηρεάζει περισότερο τους αστέρες του σμήνους, από ότι το βαρυτικό
πεδίο του ίδιου. Η ακτίνα αυτή θεωρείται και το εξωτερικό όριο του σμήνους.

Σχεδόν όλα τα σφαιρωτά σμήνη του Γαλαξία έχουν ακτίνα μισού φωτός rh ≤ 10pc ενώ
τόσο η ακτίνα του πυρήνα, όσο και η παλιρροιακή ακτίνα, παρουσιάζουν διακυμάνσεις από
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Σχήμα 2.3: H πυκνότητα σαν συνάρτηση της απόστασης από το κέντρο για το μοντέλο πυκνότητας
Plummer.

σμήνος σε σμήνος. Τυπικά, η ακτίνα πυρήνα είναι rc ∼ 1− 2pc, ενώ η παλιρροιακή ακτίνα
μπορεί να φτάσει μερικές δεκάδες pc.

Η συγκέντρωση c ενός σμήνους, που μετράει το πόσο εκτεταμένος είναι ο πυρήνας του,
ορίζεται από την εξίσωση

c = log(
rt
rc
) (2.1)

Κατανομή πυκνότητας

Η πυκνότητα των αστέρων στα εξωτερικά στρώματα είναι της τάξης των 0.4 αστέρες
pc−3, ενώ στο κέντρο του μπορεί να φτάνει τους 100− 1000 αστέρες pc−3. Όπως είναι φα-
νερό, τα κέντρα των σφαιρωτών σμηνών είναι από τις πιο πυκνές και πλούσιες σε αστέρες
περιοχές του Σύμπανος, ενώ είναι πιο πυκνές ακόμη και από τα κέντρα γαλαξιών. Το γεγονός
αυτό ευθύνεται για το ότι είναι δύσκολη η διάκριση αστέρων στα κέντρα των σφαιρωτών
σμηνών, ακόμη και με τα πιο σύγχρονα και ισχυρά τηλεσκόπια. Έτσι, οι φυσικές διεργασίες
και η δυναμική που επικρατούν στο κέντρο των σμηνών, δεν έχουν ακόμη πλήρως ερευνη-
θεί. Η ερχόμενη γενιά των γιγαντιαίων τηλεσκοπίων, με κάτοπτρα διαμέτρου 30 − 100m,
αναμένεται να μπορέσει να παρατηρήσει τα κέντρα ακόμη και των πιο πυκνών σμηνών.

Η πυκνότητα των αστέρων μειώνεται από το κέντρο προς την επιφάνεια ενός σμήνους
με διαφορέτικό τρόπο για καθένα από αυτά. Το πιο απλό θεωρητικό μοντέλο που μπορεί να
αναπαράγει τη συνάρτηση της πυκνότητας με την ακτίνα από το κέντρο ενός σμήνους είναι
το μοντέλο Plummer [10]. Στo μοντέλο αυτό η πυκνότητα σε ένα σημείο του σμήνους που
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Σχήμα 2.4: Κατανομές αστέρων με βάση το μοντέλο πυκνότητας King με διαφορετικές τιμές της
παραμέτρουW0. Η επάνω αριστερά εικόνα αντιστοιχεί σε τιμή της παραμέτρουW0 = 1, η επάνω
δεξιά σε W0 = 5, η κάτω αριστερά σε W0 = 7 και η κάτω δεξιά σε W0 = 9. Είναι φανερό πως
καθώς αυξάνει η τιμή της παραμέτρουW0, η ο πυρήνας του σμήνους συρρικνώνεται. Ο λόγος της
ακτίνας του πυρήνα προς την ολική ακτίνα του σμήνους, στην περίπτωση που η παράμετρος παίρνει
την τιμήW0 = 1, είναι 1.97534, ενώ στην περίπτωση που η παράμετρος παίρνει την τιμήW0 = 9,
γίνεται 131.912.

απέχει απόσταση r από το κέντρο, δίνεται από τη σχέση

ρ(r) =
( 3M
4πα3

)(
1+

r2

α2

)−5/2
. (2.2)

Όπου Μ είναι η συνολική μάζα του σμήνους και α είναι η ακτίνα Plummer. Το συνεπαγό-
μενο δυναμικό δίνεται από τη σχέση

Φ(r) = −
GM√

(r2 + α2)
. (2.3)

Στο Σχήμα 2.3 φαίνεται η εξάρτηση της πυκνότητας με την απόσταση από το κέντρο σε ένα
σμήνος που έχει προφίλ πυκνότητας Plummer.

Το μοντέλο Plummer είναι ένα ιδεατό μοντέλο που δεν μπορεί να περιγράψει την κα-
τανομή πυκνότητας ενός πραγματικού σμήνους. Πιο ρεαλιστικές κατανομές πυκνοτήτων
έχουν δημιουργηθεί από τον King [11]. Στις κατανομές αυτές, μια αδιάστατη παράμετρος,
η παράμετρος W0 καθορίζει τον τρόπο με τον οποίο ελαττώνεται η πυκνότητα σαν συ-
νάρτηση της απόστασης. Η παράμετρος αυτή παίρνει τιμές από 1 ως και 12. Σμήνη που
περιγράφονται από ένα μοντέλο πυκνότητας King με μίκρόW0, έχουν εκτεταμένο πυρήνα
μέσα στον οποίο η πυκνότητα παραμένει σχεδόν σταθερή. Αντίθετα, σμήνη που περιγρά-
φονται με μοντέλο King μεγάλουW0 παρουσιάζουν συνεχή αύξηση της πυκνότητας προς
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Σχήμα 2.5: Το σμήνος Μ15. Από μελέτη της κατανομής πυκνότητας, προκύπτει πως αυτή προσεγ-
γίζεται με ένα μοντέλο King με τιμή της παραμέτρουW0 = 9.

το κέντρο, ενώ οι πυρήνες τους είναι συρρικνωμένοι. Στο Σχήμα 2.4 φαίνονται ορίσμένα
παραδείγματα κατανομών αστέρων με βάση το μοντέλο King για διάφορες τιμές της πα-
ραμέτρουW0. Τέλος, στο σχήμα 2.5 φαίνεται μία εικόνα του σμήνους Μ15. Συγκρίνοντας
με την εικόνα τουω-Centauri (βλ. Σχήμα 2.1), είναι φανερή η διαφορά στις διαστάσεις του
πυρήνα. Η κατανομή πυκνότητας του σμήνους Μ15 μπορεί να προσεγγιστεί με ένα μοντέλο
King με παράμετροW0 = 9.

Κατανομή μάζας

Από τη στιγμή που έγινε δυνατή η παρατήρηση μεμονομένων αστέρων σε σφαιρωτά
σμήνη, ξεκίνησε η προσπάθεια του προσδιορισμού της μάζας καθενός από αυτά με σκοπό
την κατανόηση της συνάρτησης αρχικής μάζας ενός σμήνους. Η συνάρτηση αρχικής μάζας
(Initial mass function; IMF) μιας ομάδας αστέρων είναι μία συνάρτηση που δίνει τον αριθμό
των αστέρων της ομάδας που, όταν γεννήθηκαν, είχαν μάζες μεταξύM καιM + dM. Η
συνάρτηση αυτή εκφράζεται συνήθως ως μια δύναμη της μάζας.

N(M)dM =M−α (2.4)

Όπου α ένας αδιάστατος εκθέτης. Σύμφωνα με την παραπάνω σχέση, οι αστέρες μεγαλύτε-
ρης μάζας είναι πιο σπάνιοι.

Πρώτος ο Salpeter το 1955 [12] μελετώντας αστέρες της γειτονιάς του Ήλιου δημιούρ-
γησε μια συνάρτηση αρχικής μάζας υπολογίζοντας τον εκθέτη α = 2.35. Η συνάρτησή
του είναι η γνωστή συνάρτηση αρχικής μάζας Salpeter (Salpeter IMF) και χρησιμοποιείται
ακόμη και σήμερα για τον προσδιορισμό των μαζών των αστέρων σε αστροφυσικές προ-
σομοιώσεις. Από τότε έχουν γίνει κι άλλες εργασίες για τον προσδιορισμό του εκθέτη με
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κυριότερες αυτές του Scalo [13] και του Kroupa [14, 15]. Ειδικά η συνάρτηση αρχικής
μάζας Kroupa (Kroupa IMF), είναι αυτή που χρησιμοποιείται ευρέως την τελευταία δεκα-
ετία. Σύμφωνα με αυτή, ο εκθέτης α έχει την τιμή 2.3 για μάζες άνω των 0.5M�, γίνεται
1.3 για τιμές της μάζας στο διάστημα [0.008M�,0.5M�], ενώ για μάζες κάτω από το όριο
των 0.008M�, ο εκθέτης γίνεται ίσος προς 0.3. Η μεγαλύτερη αβεβαιότητα στην τιμή του α
υπάρχει στην περιοχή των μικρών μαζών. Η συνάρτηση αρχικής μάζας Kroupa είναι εκείνη
που έχει επικρατήσει σήμερα ως η σωστότερη και χρησιμοποιείται για να περιγράψει τις
μάζες των αστέρων σε σφαιρωτά σμήνη. Σε μια συνάρτηση αρχικής μάζας, εκτός από τον
εκθέτη α, χρειάζεται να οριστεί και η μέγιστη μάζα ενός αστέρα, η οποία προκύπτει κυρίως
από παρατηρησιακά δεδομένα, αλλά και από τις θεωρίες δημιουργίας αστέρων. Σήμερα, η
τιμή που λαμβάνεται ως άνω όριο για τη μάζα ενός αστέρα που γεννήθηκε απευθείας από
μοριακό αέριο, είναι M ∼ 150M�, αν και έχουν παρατηρηθεί αστέρες μεγαλύτερης μά-
ζας. Η τιμή αυτή θεωρείται πως είναι το άνω όριο στη μάζα ενός αστέρα που μπορεί να
δημιουργηθεί από αέριο με περιεκτικότητα σε μέταλλα ίδια με αυτήν της ηλιακής γειτο-
νιάς. Στα σμήνη, βέβαια η περιεκτικότητα σε μέταλλα είναι μικρότερη και θα μπορούσε να
οδηγήσει σε δημιουργία μεγαλύτερων αστέρων.

Βέβαια, οι σημερινές μάζες των αστέρων που αποτελούν ένα σφαιρωτό σμήνος δεν ταυ-
τίζονται με τις μάζες που δίνει μια συνάρτηση αρχικής μάζας κι αυτό γιατί, όπως θα δούμε
παρακάτω, τα σφαιρωτά σμήνη είναι ομάδες αστέρων μεγάλης ηλικίας, κι έτσι πολλοί από
αυτούς έχουν ήδη εξελιχθεί σε μελανές οπές, αστέρες νετρονίων ή λευκούς νάνους, χάνο-
ντας μεγάλο ή μικρό μέρος της μάζας τους. Έτσι, για τον προσδιορισμό των σημερινών
μαζών των αστέρων ενός σμήνους θα πρέπει να εφαρμοστεί κάποια θεωρία αστρικής εξέλι-
ξης στην συνάρτηση αρχικής τους μάζας. Ο προσδιορισμός της θεωρίας αστρικής εξέλιξης
είναι ιδιαίτερα δύσκολος, καθώς παράγοντες όπως η περιεκτικότητα σε μέταλλα των αστέ-
ρων και το ποσοστό αυτών που δημιουργούνται σχηματίζοντας διπλά συστήματα, παίζουν
σημαντικό ρόλο στη χρονική εξέλιξη και στην απώλεια μάζας από αυτήν.

Περιστροφή

Τα περισότερα σμήνη του Γαλαξία, δεν είναι απόλυτα σφαιρικά. Λεπτομερής μελέτη σε
99 από αυτά [16] έδειξε πως όλα παρουσιάζουν κάποιου βαθμού ελλειπτικότητα. Το σμήνος
Μ19 είναι το πιο επιμήκες με λόγο μικρού προς μεγάλο ημιάξονα b/a ∼ 0.73. Η μέση
τιμή της ελλειπτικότητας των 99 σμηνών βρέθηκε πως είναι b/a ∼ 0.93, ενώ το 5% από
αυτά παρουσιάζουν ελλειπτικότητα άνω του 0.8. Το πιθανότερο σενάριο για την εξήγηση
της απόκλισης αυτής από το σφαιρικό σχήμα, είναι η ύπαρξη αρκετά σημαντικού βαθμού
περιστροφής στα σφαιρωτά σμήνη. Φαίνεται λοιπόν πως οι αστέρες ενός σμήνους, εκτός
από την κίνηση που εκτελούν λόγω σκεδάσεων με άλλους αστέρες, μια κίνηση που μπορεί
να παρομοιαστεί με την κίνηση Brown των ατόμων, εκτελούν και κάποια συντεταγμένη
κίνηση που προσδίδει περιστροφή στο σμήνος. Τα αίτια της περιστροφής αυτής θα πρέπει
να αναζητηθούν στον τρόπο δημιουργίας των σμηνών, κάτι για το οποίο δεν υπάρχει κάποια
συγκεκριμένη θεωρία προς το παρόν.
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Σχήμα 2.6: Διάγραμμα H-R του σφαρωτού σμήνους Μ55. Στο διάγραμμα έχουν σημειωθεί η κύρια
ακολουθία (Main Sequence; MS), το σημείο καμπής (Turn off pont; TO), o κλάδος των υπογιγάντων
(Sub-giant branch; SGB), ο κλάδος των ερυθρών γιγάντων (Red Giant Branch; RGB), ο οριζόντιος
κλάδος (Horizontal Branch; HB) ο ασυμπτωτικός κλάδος των γιγάντων (Asymptotic Giant Branch;
AGB) και ο κλάδος μπλε λιποτακτών (Blue Stragglers BS) και ο κλάδος των λευκών νάνων (White
Dwarfs; WD).

Αέριο

Τα σφαιρωτά σμήνη, είναι από τις πιο φτωχές σε αέριο περιοχές αστέρων. Το περισσό-
τερο από το αέριο που αρχικά διέθετε ένα σμήνος χρησιμοποιήθηκε για την σχεδόν ταυτό-
χρονη δημιουργία αστέρων σε ένα ραγδαίο επεισόδιο αστρικής δημιουργίας στο παρελθόν.
Το υπόλοιπο αέριο, αλλά και το αέριο που δημιουργήθηκε από εκρήξεις υπερκαινοφανών,
είναι πιθανό να ``φιλτραρίστηκε'' κατά τα περάσματα του σμήνους από τον πλούσιο σε αέ-
ριο δίσκο του Γαλαξία. Όποιος κι αν είναι ο λόγος της μη ύπαρξης αερίου, τα σφαιρωτά
σμήνη είναι περιοχές στις οποίες σήμερα η γέννηση αστέρων είναι περιορισμένη, ενώ όλοι
οι αστέρες τους έχουν σχεδόν την ίδια ηλικία, όπως θα δούμε παρακάτω.

2.1.2 Διάγραμμα H-R

Τα τελευταία χρόνια, με τη χρήση ισχυρών τηλεσκοπίων με τα οποία έγινε δυνατή η πα-
ρατήρηση και η καταγραφή του φάσματος μεμονομένων αστέρων σε σμήνη, μπόρεσαν να
κατασκευαστούν λεπτομερή διαγράμματα Hertzsprung-Russell (H-R) για πολλά από τα γα-
λαξιακά σμήνη, αλλά και για σμήνη άλλων γαλαξιών. Στο Σχήμα 2.6 φαίνεται το διάγραμμα
H-R των αστέρων του σμήνους Μ55. Το διάγραμμα αυτό, όπως και κάθε άλλο διάγραμμα
H-R ενός σφαιρωτού σμήνους, παρουσιάζει σοβαρές διαφορές από ένα τυπικό διάγραμμα
H-R ενός γαλαξία, όπως αυτό του Σχήματος 2.7 για το οποίο έχουν χρησιμοποιηθεί παρα-
τηρήσεις αστέρων της γειτονιάς του Ήλιου. Οι κύριες διαφορές στα χαρακτηριστικά του
διαγράμματος H-R ενός σφαιρωτού σμήνου σε σχέση με τα αντίστοιχα χαρακτηριστικά του
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Σχήμα 2.7: Διάγραμμα H-R αστέρων της γειτονιάς του Ήλιου.

διαγράμματος αστέρων του γαλαξία είναι:

• Κύρια ακολουθία. Η κύρια ακολουθία στο διάγραμμα H-R ενός σμήνους σταματά
σε κάποιο σημείο το οποίο ονομάζεται σημείο καμπής. Το σημείο αυτό είναι χαρα-
κτηριστικό για κάθε σμήνος και από αυτό μπορεί να καθοριστεί η ηλικία του. Αυτό
γιατί στο σημείο αυτό υπάρχουν αστέρες που είναι έτοιμοι να εγκαταλείψουν την κύ-
ρια ακολουθία και να μετατραπούν σε γίγαντες. Έτσι, αν προσδιοριστεί η μάζα των
αστέρων αυτών και γνωρίζοντας το χρόνο παραμονής ενός αστέρα συγκεκριμένης
μάζας στην κύρια ακολουθία, μπορεί να προσδιοριστεί η ηλικία του αστέρα και κατά
επέκταση η ηλικία του σμήνους. Επειδή η κύρια ακολουθία δεν συνεχίζει πέρα από
το σημείο καμπής, σε αντίθεση με το ότι συμβαίνει στο διάγραμμα H-R της γειτο-
νιάς του Ήλιου, συμπεραίνουμε πως όλοι οι αστέρες ενός σμήνους δημιουργήθηκαν
σε ένα πολύ σύντομο επεισόδιο αστρικής δημιουργίας και πως πέρα από αυτό, δεν
υπήρξε δημιουργία επιπλέον αστέρων. Στην περίπτωση του γαλαξιακού διαγράμμα-
τος, επειδή υπάρχει συνεχής δημιουργία αστέρων, η κύρια ακολουθία συνεχίζει μέχρι
και τον κλάδο των μπλε γιγάντων.

• Ο κλάδος των υπογιγάντων. Ο κλάδος των υπογιγάντων στο διάγραμμα H-R ενός
σμήνους είναι πολύ στενός σε σχέση με τον αντίστοιχο του γαλαξιακού διαγράμματος.
Αυτό, είναι ένδειξη της πολύ σύντομης διάρκειας του επεισοδίου αστρικής δημιουρ-
γίας.

• Ο κλάδος των λευκών νάνων. Λίγοι είναι οι λευκοί νάνοι που έχουν εντοπιστεί σε
σμήνη, γι 'αυτό και στο διάγραμμα H-R ο κλάδος τους δεν είναι σαφώς σχηματι-
σμένος. Το γεγονός αυτό δεν οφείλεται στην ανυπαρξία λευκών νάνων σε σφαιρωτά
σμήνη, αλλά στη δυσκολία ανίχνευσής τους. Μεγάλο ποσοστό των λευκών νάνων
των σμηνών αναμένεται να βρίσκεται κοντά στα κέντρα τους, όπου ακόμη δεν είναι
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δυνατή η διάκριση μεμονομένων αστέρων.

• Οι μπλε λιποτάκτες. Δεν υπάρχει αντίστοιχο στο γαλαξιακό διάγραμμα H-R, οπότε
αυτός ο κλάδος που δεν αριθμεί πολλά μέλη, θα πρέπει να έχει σχέση με τις ιδιαίτερες
συνθήκες που επικρατούν σε ένα σφαιρωτό σμήνος. Με βάση τη θεωρία της αστρικής
εξέλιξης και την ηλικία του σμήνους που υπολογίζεται από το σημείο καμπής, αλλά
και το γεγονός της ανυπαρξίας δημιουργίας αστέρων στο σμήνος πέρα από το αρχικό
επεισόδιο αστρικής δημιουργίας, οι αστέρες αυτοί δεν θα έπρεπε να υπάρχουν σε ένα
σμήνος. Αυτό γιατί σύμφωνα με τη μάζα τους θα έπρεπε να έχουν ήδη εξελιχθεί σε
γίγαντες. Η πιο πιθανή εξήγηση για την ύπαρξή τους είναι η θεωρία πως προέρχονται
από συγκρούσεις μεταξύ αστέρων μικρότερης μάζας. Η θεωρία προέρχεται από προ-
σομοιώσεις -σωμάτων στις οποίες αποδείχθηκε πως οι συγκρούσεις αστέρων σε ένα
σμήνος είναι ένα φαινόμενο σχετικά συχνό και σαφώς συχνότερο και πιθανότερο από
τις συγκρούσεις αστέρων στο Γαλαξία (βλ. [17] και τις εκεί αναφορές).

2.1.3 Χρονική εξέλιξη

Τα σφαιρωτά σμήνη που παρατηρούμε σήμερα στο Γαλαξία σχηματίστηκαν πριν από
αρκετά Gyr και η σημερινή δομή που παρατηρούμε είναι το αποτέλεσμα των δυναμικών
αλληλεπιδράσεων των αστέρων τους και διαφέρει αρκετά από τη δομή που είχαν κατά το
σχηματισμό τους. Ο χαρακτηριστικός χρόνος για τις δυναμικές διεργασίες που γίνονται σε
ένα σμήνος είναι ο χρόνος χαλάρωσης (relaxation time) trlx. Έτσι ορίζουμε το χρόνο μέσα
στον οποίο ένας αστέρας του σμήνους, λόγω των αλληλεπιδράσεων με άλλους αστέρες,
χάνει κάθε πληροφορία για την προηγούμενη ταχυτητά του. Ο χρόνος αυτός δίνεται από τη
σχέση (βλ. [1] και [3])

trlx ' 0.138
(Nr3h
Gm̄

)1/2 1

lnΛ
(2.5)

όπου G είναι η παγκόσμια σταθερά της βαρύτητας,N είναι ο συνολικός αριθμός των αστέ-
ρων στο σμήνος, rh η ακτίνα που περιλαμβάνει τη μισή μάζα του σμήνους, m̄ η μέση
μάζα του ίση μεMt/N και lnΛ ο λογάριθμος Coulomb του οποίου μια τυπική τιμή είναι
lnΛ = 10. Αν ξαναγράψουμε τη σχέση (2.5) σε πιο ευδιάκριτες μονάδες, παίρνουμε:

trxl ' 1.9Myr
( rh
1pc

)( Mt

M�

)1/2(1M�
�m

)
(lnΛ)−1. (2.6)

Τα μεγαλύτερα σμήνη, έχουν χρόνο χαλάρωσης της τάξης των Gyr. Μια ακόμη σημαντική
χρονική κλίμακα είναι ο χρόνος που ένας μέσος αστέρας χρειάζεται για να διασχίσει το
σμήνος και δίνεται από τη σχέση

tcr ' 2
√
2
( r3v
GNm̄

)1/2
. (2.7)

Όπου rv είναι η ακτίνα virial του σμήνους, που ορίζεται παρακάτω και είναι μια χαρακτη-
ριστική απόσταση από το κέντρο του. Η σχέση (8.21) προκύπτει από την

tcr = 2rv/σ, (2.8)
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όπου σ είναι η rms τιμή της ταχύτητας διασποράς που δίνεται από τη σχέση

σ '

√
GNm̄

2rv
. (2.9)

Αμέσως μετά τη δημιουργία των αστέρων ενός σμήνους, οι δυναμικές τους αλληλεπι-
δράσεις έχουν ως αποτέλεσμα τη σταδιακή διαστολή του, και ταυτόχρονα τη συστολή του
πυρήνα του. Η συστολή αυτή έχει ως συνέπεια την αύξηση της κεντρικής πυκνότητας του η
οποία συνεχίζεται μέχρι την κατάρρευση του πυρήνα στην οποία η πυκνότητα του κέντρου
γίνεται θεωρήτικά απείρη. Η διαδικασία αυτή έχει προβλεφθεί θεωρητικά [1], αλλά έχει
επαληθευτεί από παρατηρήσεις και από προσομοιώσεις αστρικών σμηνών. Για παράδειγμα
το σμήνος Μ15 (βλ. Σχήμα 2.5) έχει την κατανομή πυκνότητας ενός σμήνους του οποίου ο
πυρήνας βρίσκεται υπό κατάρρευση. Αντίθετα άλλα σμήνη δεν παρουσιάζουν κατάρρευση
του πυρήνα, κάτι που σημαίνει πως πιθανότατα το φαινόμενο αυτό πραγματοποιήθηκε αρ-
κετά Gyr πριν.

Προσομοιώσεις -σωμάτων, αλλά και άλλων τύπων, επιβεβαίωσαν πως κάθε σμήνος
βιώνει κατάρρευση του πυρήνα του. Θεωρητικά η κατάρρευσή του πυρήνα ενός ιδεατού
σμήνους το οποίο αποτελείται από ίσης μάζας αστέρες κατανεμημένους σύμφωνα με το
μοντέλο πυκνότητας Plummer, είναι [1]

tcc ' 15trlx. (2.10)

Οι περισότερες προσομοιώσεις όπως για παράδειγμα αυτές που δημοσιεύτηκαν στις εργα-
σίες [18], (βλ. Πίνακα 1) και [19], τείνουν να συμφωνήσουν πως στην ιδεατή περίπτωση
αυτή ο χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα είναι

tcc ' 17trlx. (2.11)

Οι Portegies-Zwart et. al (2003) [19] χρησιμοποιώντας προσομοιώσεις -σωμάτων σμηνών
που περιέχουν αστέρες διαφορετικής μάζας μεταξύ τους, βρήκαν πως ο χρόνος κατάρρευσης
του πυρήνα μειώνεται δραματικά. Στην περίπτωση μιας κατανομής μάζων τύπου Kroupa, κι
αν η αρχική κατανομή πυκνότητας είναι τύπου King με κάποια μέση τιμή της παραμέτρου
W0, ο χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα βρέθηκε

tcc ' 0.20trlx. (2.12)

Τα αποτελέσματά τους επιβεβαιώθηκαν από διάφορες άλλες προσπάθειες προσομοίωσης.
Στο Κεφάλαιο 6, όπου παρουσιάζουμε τον δικό μας κώδικα προσομοίωσης N-σωμάτων,
χρησιμοποιήσαμε το χρόνο κατάρρευσης ως έναν από τους ελέγχους στους οποίους υποβά-
λαμε τον κώδικα. Η αιτία για την οποία σμήνη με αστέρες διαφορετικής μάζας έχουν τόσο
μικρό χρόνο κατάρρευσης, είναι πως οι μεγαλύτερης μάζας αστέρες του σμήνους, τείνουν
να συσσωρεύονται πιο γρήγορα προς το κέντρο. Ο χρόνος που κάνει ένας αστέρας μάζαςm
να προσεγγίσει το κέντρο ενός σμήνους που αποτελείται από αστέρες μέσης μάζας m̄, είναι

tf ∼ 3.3
m

m̄
trlx. (2.13)
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Σχήμα 2.8:Η ακτίνα του πυρήνα (μαύρη γραμμή)
και οι ακτίνες Langrange που περιέχουν το 90%,
80%, 70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%, 10%, 5%,
and 3% (μπλε διακεκομένες γραμμές από επάνω
προς τα κάτω) της συνολικής μάζας ενός σμήνους
αποτελούμενου από 1024 ίσης μάζας αστέρες. Η
κατάρρευση του πυρήνα συμβαίνει σε χρόνο tcc '
17trlx. To διάγραμμα πραγματοποιήθηκε από δε-
δομένα προσομοίωσης που κάναμε με τον κώδικα
Myriad.

Σχήμα 2.9:Η ακτίνα του πυρήνα (μαύρη γραμμή)
και οι ακτίνες Langrange που περιέχουν το 90%,
80%, 70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%, 10%, 5%,
and 3% (μαύρες διακεκομένες γραμμές από επάνω
προς τα κάτω) της συνολικής μάζας ενός σμή-
νους αποτελούμενου από 12288 αστέρες κατανα-
μημένους σύμφωνα με μια κατανομή πυκνότητας
King με παράμετροW0 = 6. Οι μάζες των αστέ-
ρων προέρχονται από μια κατανομή αρχικής μά-
ζας Kroupa με μικρότερη τιμή mlower = 0.1M�
και μεγαλύτερηmupper = 100M�. Η κατάρρευση
του πυρήνα συμβαίνει σε χρόνο tcc ' 0.21trlx. To
διάγραμμα πραγματοποιήθηκε από δεδομένα προ-
σομοίωσης που κάναμε με τον κώδικα Myriad.

Η σχέση αυτή προκύπτει με ολοκλήρωση της σχέσης (βλ. Εξίσωση (7.25) από [7])

r
dr

dt
= −0.43

GM

σ
lnΛ. (2.14)

Προσεγγίζοντας ταχύτατα το κέντρο, οι αστέρες μεγάλης μάζας, αυξάνουν την πυκνότητά
του κι έτσι η κατάρρευση του πυρήνα συμβαίνει πιο νωρίς από ότι στα σμήνη με ίσης μάζας
αστέρες.

Το γεγονός της κατάρρευσης του πυρήνα ενός σμήνους μπορεί να παρατηρηθεί από την
χρονική εξέλιξη της ακτίνας του πυρήνα, αλλά και των εσωτερικών ακτίνων Lagrange του
σμήνους. Οι ακτίνες Lagrange ορίζονται ως οι ακτίνες εκείνες που αντιστοιχούν σε σφαίρες
που περιλαμβάνουν κάποιο ποσοστό της συνολικής μάζας του σμήνους. Στο Σχήματα 2.8
και 2.9 φαίνονται τα αποτελέσματα προσομοίωσεωνN-σωμάτων που έγιναν με τον κώδικα
Myriad [20], που δημιουργήσαμε και παρουσιάζουμε στο Κεφάλαιο 6. Στο Σχήμα 2.8 πα-
ρουσιάζεται η εξέλιξη με το χρόνο της ακτίνας του πυρήνα, αλλά και των ακτίνων Lagrange
για ένα σμήνος που αποτελείται από 1024 αστέρες ίσης μάζας, αρχικά κατανεμημένους



20 Κεφάλαιο2. Αστρικά σμήνη

σύμφωνα με την κατανομή πυκνότητας Plummer. Οι μονάδες του διαγράμματος είναι στο
λεγόμενο σύστημα μονάδων -σωμάτων (Ν-body units, βλ. Παράρτημα Α και [21]), στο
οποιο ισχύει G =Mt = Rv = 1. ΌπουMt είναι η ολική μάζα του σμήνους και Rv η virial
ακτίνα του. Όπως είναι φανερό, η κατάρρευση του πυρήνα συμβαίνει σε χρόνο tcc ' 17trlx.
Στο Σχήμα 2.9 παρουσιάζεται το ίδιο διάγραμμα, αλλά για την περίπτωση ενός σμήνους με
12288 αστέρες, κατανεμημένους σύμφωνα με το μοντέλο πυκνότητας King με παράμετρο
W0 = 6. Οι μάζες των αστέρων αυτή τη φορά δεν είναι ίσες μεταξύ τους, αλλά δίνονται από
μια συνάρτηση αρχικής κατανομής μάζας Kroupa με μικρότερη μάζαmlower = 0.1M� και
μεγαλύτερη mupper = 100M�. Η ύπαρξη αστέρων μεγάλης μάζας, συρρικνώνει το χρόνο
κατάρρευσης του πυρήνα σε tcc ' 0.21trlx. Όπως είναι φανερό, και στις δυο περιπτώσεις,
η ακτίνα του πυρήνα αυξάνει αμέσως μετά από την κατάρρευσή του.

Η τόσο σύντομη κατάρρευση του πυρήνα ενός σμήνους, μπορεί να πυροδοτήσει τη δια-
δικασία των αλυσιδωτών συγκρούσεων (runawaymergers) των μεγάλων αστέρων που έχουν
φτάσει στο κέντρο του. Η διαδικασία αυτή μπορεί να ξεκινήσει, αν ο χρόνος της βαρυτικής
κατάρευσής του σμήνους είναι μικρότερος από 3Myr, που είναι ο χρόνος παραμονής στην
κύρια ακολουθία ενός αστέρα-γίγαντα. Στην περίπτωση αυτή, όπως θα δούμε στο Κεφάλαιο
4, είναι δυνατό να δημιουργηθεί ένας πολύ μεγάλος αστέρας στον πυρήνα του σμήνους, κάτι
το οποίο μπορεί να οδηγήσει στη δημιουργία μιας μελανής οπής μεσαίας μάζας. Οι μελανές
οπές μεσαίας μάζας (Intermediate-mass Black Holes; IMBH) μαζί με τους τρόπους δημιουρ-
γίας τους και την επίδραση που μπορεί να έχουν στην εξέλιξη ενός σμήνους, παρουσιάζονται
στο Κεφάλαιο 4.

Μετά την κατάρρευση του πυρήνα, τόσο οι εξωτερικοί φλοιοί, όσο και ο πυρήνας του
σμήνους αρχίζουν μια φάση διαστολής. Η δημιουργία διπλών συστημάτων, λόγω έντονων
δυναμικών αλληλεπιδράσεων, στο κέντρο, παρέχει την απαραίτητη ενέργεια στο σμήνος για
τη διαστολή του. Εξετάζοντας το σμήνος μακροσκοπικά μπορούμε να συμπεράνουμε πως η
υψηλή πυκνότητα του πυρήνα, τον κάνει να περικλείει μεγάλη δυναμική ενέργεια, κι επειδή
αυτή είναι αρνητική, ισοσταθμίζεται από τη μεγάλη κινητική ενέργεια των αστέρων που
βρίσκονται στον πυρήνα, αλλά κι έξω από αυτόν. Η υψηλή κινητική ενέργεια των αστέρων,
λειτουργεί όπως η υψηλή κινητική ενέργεια των μορίων ενός θερμού αερίου, οδηγώντας,
όπως και στην περίπτωση του αερίου, στη διαστολή του. Η αύξηση της κινητικής ενέργειας
των αστέρων και η μεταφορά της ενέργειας αυτής προς τα εξωτερικά στρώματα του σμή-
νους, γίνεται μέσω των αλληλεπιδράσεων τριών σωμάτων που συμβαίνουν κυρίως στον
πυρήνα του. Πιο συγκεκριμένα, κατά την κατάρρευση του πυρήνα, και λόγω της υψηλής
πυκνότητας του, δημιουργούνται στο κέντρο του στενά διπλά συστήματα. Τα συστήματα
αυτά αλληλεπιδρούν με μεμονομένους αστέρες, και το συνολικό αποτέλεσμα της αλληλε-
πίδρασης αυτής είναι η επιπλέον αφαίρεση ενέργειας από το διπλό σύστημα που γίνεται
ακόμη πιο στενό, και η ταυτόχρονη σκέδαση του αστέρα-εισβολέα με μεγάλη ταχύτητα.
Σε ορισμένες περιπτώσεις, ο αστέρας-εισβολέας, μπορεί να αντικαταστήσει ένα μέλος του
συστήματος, το οποίο επίσης σκεδάζεται με μεγάλες ταχύτητες. Έτσι, οι διαρκείς αλληλεπι-
δράσεις στο κέντρο ενός σμήνους, το τροφοδοτούν με αστέρες υψηλής ταχύτητας, που τα-
ξιδεύουν μέχρι τα ανώτερα στρώματά του, οδηγώντας στη σταθερή και μονότονη διαστολή
του. Η διαστολή αυτή είναι δεδομένο πως θα οδηγήσει στη διάλυσή του (evaporation), κα-
θώς οι αστέρες που συνεχώς φτάνουν στα ανώτερα στρώματά του, περνούν την παλιρροϊκή
ακτίνα του σμήνους και παγιδεύονται από το γαλαξιακό βαρυτικό πεδίο. Έτσι, όλα τα σμήνη
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Σχήμα 2.10: Τα ανοικτά σμήνη που εντοπίστηκαν κοντά στο κέντρο του Γαλαξία, Arches και
Quintuplet. Οι εικόνες είναι από το HST.

θεωρείται πως κάποια στιγμή θα διαλυθούν, όμως ο χρόνος της διάλυσης των σφαιρωτών
σμηνών είναι μεγαλύτερος συνήθως από τη σημερινή ηλικία του Σύμπαντος.

2.2 Ανοικτά σμήνη

Σε αντίθεση με τα σφαιρωτά σμήνη, που απαντώνται σε όλα τα γαλαξιακά μήκη και
πλάτη, τα ανοικτά σμήνη εντοπίζονται κυρίως στο γαλαξιακό επίπεδο. Περίπου 1200 είναι
τα σμήνη που έχουν καταγραφεί στον κατάλογο του Lynga (1987) [22], που όμως καλύπτει
μόνο ένα μικρό μέρος του Γαλαξία, ενώ ο συνολικός αριθμός τους ανέρχεται στις 20000 [4].
Εξαιτίας της τοποθεσίας τους επάνω στο γαλαξιακό επίπεδο δεν είναι εύκολος ο εντοπισμός
τους με γυμνό μάτι, εκτός από τις περιπτώσεις των πολύ κοντινών ανοικτών σμηνών. Ακόμη
και με τηλεσκόπια δεν είναι εύκολο να διακριθούν, καθώς μεσοαστρική σκόνη και αέριο,
αλλά και άλλοι αστέρες πεδίου εμποδίζουν και μπερδεύουν τις παρατηρήσεις. Πρόσφατα
έγινε δυνατή η παρατήρηση ανοικτών σμηνών κοντά στο κέντρο του Γαλαξία. Τα σμήνη
αυτά παρουσιάζουν ιδιαίτερο ενδιαφέρον, καθώς περιέχουν νεαρούς αστέρες, ενώ ήταν γε-
νικά αποδεκτό πως στο κέντρο του Γαλαξία οι αστέρες είναι μεγάλης ηλικίας. Στα σμήνη
αυτά έχουν παρατηρηθεί οι μεγαλύτεροι σε μάζα αστέρες που έχουν βρεθεί στο Γαλαξία. Το
σμήνος Arches βρίσκεται σε απόσταση 30 pc από το κέντρο του Γαλαξία και ανάμεσα στους
αστέρες του έχουν βρεθεί 150 νεαροί υπερμεγέθεις αστέρες με ηλικία 2-4 Myr. To σμήνος
Quintuplet, με συνολική μάζα περί τις 10000M�, βρίσκεται επίσης κοντά στο κέντρο του
Γαλαξία και περιλαμβάνει επίσης αρκετούς υπερμεγέθεις αστέρες, όπως ο αστέρας Pistol
που με μάζα 80 − 150M� αποτελεί τον πιο μεγάλο αστέρα που έχει ανακαλυφθεί μέχρι
σήμερα στο Γαλαξία. Στο Σχήμα 2.10 φαίνονται οι καλύτερες φωτογραφίες των δύο αυ-
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Σχήμα 2.11: To ανοικτό σμήνος Κοσμηματοθήκη (Jewel Box), όπως παρατηρήθηκε από διάφορα
τηλεσκόπια ανάμεσα στα οποία είναι το Τηλεσκόπιο του Ευρωπαϊκού Παρατηρητηρίου (ESO), το
Πολύ Μεγάλο Τηλεσκόπιο (VLT) και το HST. Είναι φανερή η ικανότητα του ΗST στη μεγένθυνση
και στη διάκριση των αστέρων μεταξύ τους.

τών νεαρών σμηνών, ενώ στο Σχήμα 2.11 μια σειρά από φωτογραφίες του μικρού σμήνους
Κοσμηματοθήκη (Jewel Box), αποκαλύπτει πόσο χρήσιμο είναι το Διαστημικό Τηλεσκόπιο
Hubble (Hubble Space Telescope; HST) για την παρατήρηση των ανοικτών σμηνών.

Άλλη μια διαφορά από τα σφαιρωτά σμήνη είναι το γεγονός πως στα ανοικτά συμβαί-
νει ευρείας κλίμακας αστρική δημιουργία. Αυτό υποδηλώνεται από το πλούσιο σε αέριο
εσωτερικό τους, καθώς και από το ότι διαθέτουν μεταβλητούς αστέρες τύπου Τ-Tauri, που
θεωρούνται αστέρες που μόλις έχουν δημιουργηθεί. Επίσης, το σχήμα τους δεν μοιάζει με το
σφαιρικό σχήμα των σφαιρωτών σμηνών, καθώς είναι πιο ανώμαλο χωρίς να παρουσιάζει
ιδιαίτερη συμμετρία. Η τυπική ακτίνα του πυρήνα ενός τέτοιού σμήνους είναι rc ∼ 1−2pc,
ενώ η παλιρροιακή του ακτίνα είναι rt ∼ 10− 20pc. Ο αριθμός των αστέρων ενός ανοικτού
σμήνους μπορεί να είναι από μερικές εκατοντάδες ως και μερικές χιλιάδες.

2.2.1 Διάγραμμα H-R

Το διάγραμμα H-R ορισμένων από τα ανοικτά σμήνη του Γαλαξία φαίνεται στο Σχήμα
2.12. Όπως είναι φανερό από το σχήμα, η κύρια ακολουθία στο διάγραμμα H-R κάθε σμή-
νους, αν και συνεχίζει μέχρι τον κλάδο των μπλε γιγάντων, έχει ένα σημείο καμπής που,
όπως και στην περίπτωση των σφαιρωτών σμηνών, υποδηλώνει την ηλικία του. Το οξύ και
λεπτό σχήμα της κύριας ακολουθίας οδηγεί στο συμπέρασμα πως όλοι οι αστέρες του σμή-
νους έιναι παρόμιας και σχετικά μικρής ηλικίας. Αν και δεν είναι εμφανές στο Σχήμα 2.12,
το κάτω μέρος της κύριας ακολουθίας του διαγράματος H-R ενός ανοικτού σμήνους είναι
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Σχήμα 2.12: Το διάγραμμα H-R ορισμένων ανοικτών σμηνών.

εκτεταμένο κι όχι λεπτό. Αυτό συμβαίνει γιατί κατά τη δημιουργία ενός αστέρα και πριν
αυτός σταθεροποιηθεί στην κύρια ακολουθία, η θέση του στο διάγραμμα παρουσιάζει μια
μετακίνηση από το άκρο Hayashi [23] στα δεξιά του διαγράμματος, προς την κύρια ακο-
λουθία. Η μετακίνηση αυτή διαρκεί περισότερο στους μικρότερης μάζας αστέρες, κι έτσι το
κάτω άκρο της κύριας ακολουθίας είναι ευρύ, γιατί οι μικρής μάζας αστέρες που το απαρ-
τίζουν, δεν έχουν ακόμη σταθεροποιηθεί στην κύρια ακολουθία. Το εύρος του κάτω μέρους
της κύριας ακολουθίας είναι ακόμη μία ένδειξη της νεανικότητας του συστήματος. Επίσης,
η διασπορά στο σημείο αυτό δείχνει πως οι αστέρες δε δημιουργήθηκαν ταυτόχρονα, καθώς
αστέρες της ίδιας μάζας βρίσκονται σε διαφορετικά στάδια της πορείας τους προς την κύρια
ακολουθία.

2.2.2 Χρονική εξέλιξη

Ο χρόνος χαλάρωσης ενός τέτοιου σμήνους, είναι συνήθως μικρός (εξαιτίας του μικρού
αριθμού αστέρωνN στη σχέση (2.5)). Έτσι, η ισοκατανομή της ενέργειας μεταξύ των μελών
του συστήματος γίνεται σε μικρό χρονικό διάστημα και το σύστημα φτάνει σε ισορροπία.
Συνέπεια του παραπάνω είναι το γεγονός πως σύντομα οι αστέρες μεγαλύτερης μάζας φτά-
νουν στο κέντρο ενός τέτοιου σμήνους, όπως συμβαίνει, σε μεγαλύτερες όμως χρονικές
κλίμακες και στα σφαιρωτά σμήνη.

Τα ανοικτά σμήνη του Γαλαξία έχουν ηλικίες από 1Myr έως και 10Gyr. Το γεγονός
αυτό δείχνει πως τέτοια σμήνη σχηματίζονται συνέχεια στο Γαλαξία, από τη στιγμή της δη-
μιουργίας του μέχρι και τώρα. Τα περισότερα ανοικτά σμήνη είναι νεαρά σε ηλικία, γεγονός
που δείχνει πως ο μέσο χρόνος ζωής τους είναι σχετικά μικρός. Μεγάλα μεσοαστρικά νέφη
και το βαρυτικό πεδίο του Γαλαξία, ασκώντας παλιρροικές δυνάμεις επάνω τους, τείνουν
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να τα διαλύσουν, καθώς δεν περιέχουν πολλά μέλη κι έτσι οι συνεκτικές δυνάμεις μεταξύ
τους δεν είναι ιδιαίτερα μεγάλες.



Κεφάλαιο 3

Βαρυτική ακτινοβολία

Τα τελευταία 60 χρόνια έχει πραγματοποιηθεί μια πραγματική επανάσταση στην αστρο-
νομία η οποία είναι αποτέλεσμα κυρίως των βελτιώσεων που έχουν γίνει στον τομέα των
παρατηρήσεων του Σύμπαντος, οι οποίες έγιναν λόγω της ανάπτυξης που σημειώνεται στην
υψηλή τεχνολογία. Αυτή η ανάπτυξη έδωσε τη δυνατότητα κατασκευής τεράστιων επί-
γειων και διαστημικών οπτικών τηλεσκοπίων, ραδιοτηλεσκοπίων, διαστημικών τηλεσκο-
πίων ακτίνων-Χ και ακτίνων-γ. Κάθενα από τα σύγχρονα αυτά μέσα άνοιξε κι ένα νέο ``πα-
ράθυρο'' στην παρατήρηση του Σύμπαντος, που οδήγησε σε μελέτες περιοχών και ιδιοτή-
των του Σύμπαντος που δεν ήταν δυνατό να εξερευνηθούν στο παρελθόν. Όλα όμως αυτά τα
``παράθυρα'' αφορούν σε παρατηρήσεις στις διάφορες περιοχές-συχνότητες του ηλεκτρομα-
γνητικού φάσματος που παραμένει το μόνο μέσο συλλογής πληροφορίας στην αστρονομία.

Στα επόμενα λίγα χρόνια, αναμένεται να ανοίξει ένα νέο ``παράθυρο'' στην παρατήρηση
του Σύμπαντος που δεν θα σχετίζεται με το ηλεκτρομαγνητικό φάσμα αλλά με τη βαρυτική
ακτινοβολία που σύμφωνα με τη Γενική Θεωρία της Σχετικότητας (ΓΘΣ) εκμπέμπονται
από αστροφυσικές πηγές και ταξιδεύουν στο Σύμπαν, χωρίς να αλληλεπιδρούν ισχυρά με
την ύλη. Η απευθείας παρατήρηση των βαρυτικών κυμάτων, εκτός από μια ακόμη απόδειξη
της ΓΘΣ, αναμένεται να δώσει νέα ώθηση στην αστρονομία, καθώς θα μπορέσει να παρέχει
πληροφορίες για περιοχές του Σύμπαντος που είτε δεν εκπέμπουν ηλεκτρομαγνητική ακτι-
νοβολία, είτε αυτή που εκπέμπουν, για διάφορους λόγους, δε γίνεται αντιληπτή από τους
ανιχνευτές. Έτσι, θα μπορέσουν να μελετηθούν και να αποκαλύψουν τα μυστικά τους περιο-
χές και σώματα του Σύμπαντος για τα οποία υπάρχει ελάχιστη ως και καθόλου πληροφορία
μέχρι σήμερα.

Το φάσμα της βαρυτικής ακτινοβολίας διαφέρει τελείως από το φάσμα της ηλεκτρομα-
γνητικής ακτινοβολίας, καθώς η παραγωγή των δύο φασμάτων γίνεται από τελείως διαφο-
ρέτικές πηγές. Τα ηλεκτρομαγνητικά κύματα παράγονται από τις επιταχύνσεις φορτισμένων
σωματιδίων, κυρίως ηλεκτρονίων, κι εξαιτίας του ότι γενικά υπάρχουν τόσα θετικά, όσα και
αρνητικά φορτία σε μία πηγή, καθιστώντας την ηλεκτρικά ουδέτερη, τα κύματα αυτά πα-
ράγονται από μικρές περιοχές, έχουν μικρά πλάτη και μεταφέρουν πληροφορίες για μικρές
περιοχές των αστροφυσικών πηγών στις οποίες παράγονται. Από την άλλη τα βαρυτικά κύ-
ματα παράγονται από επιταχύνσεις σωμάτων ή τμημάτων τους. Έτσι, τα βαρυτικά κύματα
έχουν μεγάλα πλάτη και μεταφέρουν πληροφορίες για ολόκληρη την πηγή από την οποία
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παράγονται. Τα ηλεκτρομαγνητικά κύματα αλληλεπιδρούν ισχυρά με τα φορτία, γι 'αυτό
το λόγο ακόμη και χαμηλής ισχύος κύματα, όπως αυτά των μικροκυμάτων, μπορούν σχε-
τικά εύκολα να ανιχνευτούν. Από την άλλη όμως, εξαιτίας της ισχυρής τους αλληλεπίδρα-
σης με την ύλη, απορροφώνται και σκεδάζονται εύκολα με αποτέλεσμα ακόμη και ισχυρές
αστροφυσικές πηγές ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας να μη μπορούν να ανιχνευτούν και
να μελετηθούν, αν ανάμεσα σε αυτές και τον ανιχνευτή υπάρχει πυκνό μεσοαστρικό αέριο.
Τα βαρυτικά κύματα αλληλεπιδρούν ασθενώς με την ύλη με αποτέλεσμα να είναι πολύ δύ-
σκολη η ανίχνευσή τους, όμως ταυτόχρονά να μπορούν να ταξιδεύουν στο Σύμπαν χωρίς να
επηρεάζονται σχεδόν καθόλου από την ύπαρξη ύλης. Για το λόγο αυτό οι πληροφορίες που
μεταφέρουν αφορούν μόνο στην πηγή τους κι όχι με την ύλη που έχουν συναντήσει κατά
τη διάδοσή τους. Επιπλέον αναμένεται να υπάρχουν ακόμη στο Σύμπαν χωρίς να έχουν
αλλοιωθεί βαρυτικά κύματα που παρήχθησαν στις πρώτες στιγμές της δημιουργίας του, δη-
λαδή αμέσως μετά τη Μεγάλη Έκρηξη. Σε αντιδιαστολή, τα πιο πρώιμα ηλεκτρομαγνητικά
κύματα που υπάρχουν στο Σύμπαν είναι αυτά της μικροκυματικής ακτινοβολίας υποβάθρου
που παρήχθη περί τα 380.000 έτη μετά τη Μεγάλη Έκρηξη.

Το πόσο μεγάλη μπορεί να είναι η ώθηση της αστρονομίας μετά την ανακάλυψη των
βαρυτικών κυμάτων και την ανάπτυξη ενός νέου κλάδου της Αστροφυσικής Βαρυτικών
Κυμάτων, μπορεί να εκτιμηθεί από το γεγονός πως το 96% της μάζας και ενέργειας του
Σύμπαντος είναι ηλεκτρικά ουδέτερο κι έτσι δεν εκπέμπει ηλεκτρομαγνητική ακτινοβολία,
όμως είναι δυνατό να αλληλεπιδρά βαρυτικά. Έτσι, όταν η βαρυτική ακτονοβολία αρχίσει
να χρησιμοποιείται ως φορέας πληροφορίας για τις πηγές της, θεωρείται βέβαιο πως θα
ανακαλυφθούν ιδιότητες του Σύμπαντος που δεν είναι γνωστές μέχρι στιγμής, ενώ μπορεί να
απαντηθούν ερωτήματα που η κλασική αστροφυσική αδυνατεί να απαντήσει μέχρι σήμερα.

Στο κεφάλαιο αυτό θα αναφερθούμε στη βαρυτική ακτινοβολία, δίνοντας έμφαση στις
πιθανές αστροφυσικές πηγές της και τις ιδιότητές τους, στους ανιχνευτές που έχουν ήδη
κατασκευαστεί, σε κάποιες από τις συνέπειες που έχει στην ύλη η εκπομπή βαρυτικών κυ-
μάτων, αλλά και στις πληροφορίες που μπορεί αυτά να μεταφέρουν και που είναι το αντι-
κείμενο της Αστροφυσικής Βαρυτικών Κυμάτων.

3.1 Χαρακτηριστικά βαρυτικής ακτινοβολίας

Δεν είναι αναγκαίο να καταφύγει κανείς στην επίλυση των περίπλοκων, μη-γραμμικών
εξισώσεων του Einstein για να δει πως μία από τις προβλέψεις της ΓΘΣ είναι τα κύματα
βαρύτητας, αλλά αρκεί η γραμμική προσέγγιση των εξισώσεων αυτών: Η γραμμική προ-
σέγγιση των εξισώσεων του Einstein βρίσκει εφαρμογή σε ασθενή βαρυτικά πεδία, όπου
μία καλή προσέγγιση είναι πως ο χωροχρόνος γύρω από αυτά είναι ``σχεδόν'' επίπεδος.
Στην περίπτωση αυτή, η μετρική του χωροχρόνου μπορεί να γραφεί ως:

gµν ' ηµν + hµν + O(hµν)2. (3.1)

Όπου ηµν είναι η μετρική του επίπεδου χωρόχρονου Minkowski, ενώ ο τανυστής hµν περι-
γράφει τις γραμμικές αποκλίσεις του χωρόχρονου από τον αντίστοιχο επίπεδο. Οι ανώτερης
τάξης αποκλίσεις θεωρούνται αμελητέες στην περίπτωση αυτή. Επιπλέον, επειδή ο χωρό-
χρονος είναι ``σχεδόν'' επίπεδος, μπορούμε να χρησιμοποιήσουμε τον τανυστή ηµν για το
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``ανέβασμα'' και ``κατέβασμα'' δεικτών.

hαβ = ηαµηβνhµν (3.2)

gµν = ηµν − hµν. (3.3)

Ο τανυστής Einstein Gµν μπορεί να γραφεί ώς εξής

Gµν =
1

2
(h α
ν ,µα + h

α
µ ,να − h

,α
µν ,α − h
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Αν αντικαταστήσουμε

hµν = φµν −
1

2
ηµνφ, (3.5)

όπου φµν ένας τανυστής μηδενικού ίχνους, παίρνουμε
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να ,µ = 0. (3.6)

Χρησιμοποιώντας τη συνθήκη βαθμίδας του Hilbert

φµα,α = φ ,α
µα = 0 (3.7)

καταλήγουμε στην εξίσωση

φ ,α
µν ,α = �φµν =

( ∂2
∂t2

−52
)
φµν = 0. (3.8)

Η παραπάνω εξίσωση είναι εξίσωση κύματος σε κενό χωρόχρονο. Αυτό σημαίνει πως αν ο
χωρόχρονος αποκλίνει από το χωρόχρονο Minkowski, οι αποκλίσεις του αυτές διαδίδονται
ως κύματα που δεν είναι τίποτα άλλο από τη βαρυτική ακτινοβολία. Λύσεις της εξίσωσης
(3.8) είναι της μορφής

φµν = Aµν coskαxα. (3.9)

O Aµν είναι ένας συμμετρικός τανυστής που ονομάζεται τανυστής πόλωσης. Ο τανυστής
πόλωσης περιέχει πληροφορίες τόσο για το πλάτος του κύματος, όσο και για την πόλωσή
του. Το κυματοδιάνυσμα kα καθορίζει τη διεύθυνση διάδοσης και τη συχνότητα του κύμα-
τος.

3.1.1 Ταχύτητα και πόλωση των βαρυτικών κυμάτων

Η λύση της (3.9) θα πρέπει να ικανοποιεί τη συνθήκη βαθμίδας Hilbert (3.7), οπότε

φ,νµν = −Aµνk
ν sin kαxα = 0⇒ (3.10)

Aµνk
ν = 0. (3.11)

Η τελευταία σχέση σημαίνει πως όπως και στα ηλεκτρομαγνητικά κύματα, η ταλάντωση
των βαρυτικών κυμάτων γίνεται κάθετα στη διεύθυνση διάδοσής τους.
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Σχήμα 3.1: Η επίδραση των δύο τύπων πόλωσης ενός βαρυτικού κύματος σε έναν κυκλικό δακτύ-
λιο το επίπεδο του οποίου είναι προσανατολισμένο κάθετα στη διεύθυνση του κύματος. Αριστερά
φαίνεται η επίδραση της πόλωσης +, ενώ δεξιά της πόλωσης× επάνω στο δακτύλιο. Από τη μορφή
της παραμόρφωσης φαίνεται πως η γωνία μεταξύ των δύο πολώσεων είναι 45o. Καθεμία από τις δύο
πολώσεις προκαλεί ταλάντωση του δακτυλίου ανάμεσα στις δύο κάθετες μεταξύ τους ελλειπτικές
του μορφές, ενώ η επαναφορά του δακτυλίου στην κυκλική του μορφή γίνεται ανά μισή περίοδο του
κύματος. Πηγή: [24].

Επίσης, από την εξίσωση κύματος (3.8) παίρνουμε

φ,αµν,α = −Aµνk
αkα coskαxα (3.12)

άρα
kαkα = 0. (3.13)

Η παραπάνω σχέση σημαίνει πως το κυματοδιάνυσμα kα είναι φωτοειδές, οπότε τα βαρυ-
τικά κύματα ταξιδεύουν με την ταχύτητα του φωτός.

Ένα βαρυτικό κύμα που διαδίδεται κατά τον άξονα z κι έχει συχνότητα , έχει κυματο-
διάνυσμα

kµ = (ω, 0, 0,−ω). (3.14)

Από τις σχέσεις (3.11) και (3.13) και λόγω της συμμετρικότητας του τανυστή Aµν, ισχύει

Aµν = h+ε
µν
+ + h×ε

µν
× , (3.15)

όπου εµν+ και εµν× είναι οι μοναδιαίοι τελεστές πόλωσης. Από τη σχέση (3.15) προκύπτει
πως τα βαρυτικά κύματα έχουν δύο ανεξάρτητες πολώσεις: την πόλωση + και την πόλωση
×, τα ονόματα των οποίων προέρχονται από το σχήμα του ισοδύναμου πεδίου δυνάμεων
που παράγουν. Σε αντιδιαστολή με τα ηλεκτρομαγνήτικά κύματα, που επίσης παρουσιά-
ζουν δύο πόλωσεις, αλλά με γωνία π/2, η γωνία μεταξύ των δύο πολώσεων των βαρυτικών
κυμάτων είναι π/4. Στη σχέση (3.15) όπου h+ και h× είναι τα πλάτη του κύματος στις
δύο διαφορέτικές πολώσεις. Στο Σχήμα 3.1 φαίνεται η επίδραση των δύο τύπων πόλωσης
ενός βαρυτικού κύματος που διαδίδεται κατά τον άξονα z, σε ένα δακτύλιο από σωματί-
δια που βρίσκεται επάνω στο επίπεδο xy και μπορούν να κινούνται ελεύθερα. Ο κυκλικός
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δακτύλιος παραμορφώνεται, κατά τη διέλευση του κύματος, γίνεται ελλειπτικός, διατηρώ-
ντας ταυτόχρονα το εμβαδόν του, ενώ η πόλωση του κύματος καθορίζει την κατεύθυνση
της παραμόρφωσης αυτής. Τέλος, είναι σημαντικό να αναφερθεί πως λόγω της αρχής της
ισοδυναμίας, ένα βαρυτικό κύμα δε γίνεται αντιληπτό από απομωνομένα ελεύθερα κινού-
μενα σωματίδια. Αντίθετα, όπως και στην περίπτωση του κυκλικού δακτυλίου ένα κύμα
επιδρά στην απόσταση μεταξύ δύο σωματιδίων. Αν τα δύο σώματα βρίσκονται στον άξονα
x, εκατέρωθεν του σημείου Ο και σε αποστάσεις x0 από αυτό, ενώ ένα βαρυτικό κύμα, συ-
χνότηταςω που διαδίδεται κατά τη διεύθυνση του άξονα z περνάει από το σύστημα, τότε η
απόσταση dl των δύο σωμάτων κατά τη διέλευσή του κύματος θα δίνεται από τη σχέση

dl2 = gµνdx
µdxν = −g11(2x0)

2 =
(
1− h+cos(ωt)

)
(2x0)

2 (3.16)

οπότε προσεγγιστικά

dl2 =
(
1−

1

2
h+cos(ωt)

)
(2x0). (3.17)

Όπως είναι προφανές από την εξίσωση (3.17), η απόσταση των δύο σωμάτων, κατά τη
διάρκεια διέλευσής του κύματος από αυτά, μεταβάλεται περιοδικά με συχνότητα ίση με
τη συχνότητα του κύματος. Το φαινόμενο αυτό είναι η βασική αρχή στην οποία βασίζονται
οι ανιχνευτές βαρυτικής ακτινοβολίας.

3.1.2 Πλάτος και φωτεινότητα των βαρυτικών κυμάτων

Οι εξισώσεις του Einstein είναι δύσκολο να λυθούν αναλυτικά στην περίπτωση μιας
ισχυρής πηγής ακτινοβολίας, ώστε να υπολογιστεί η φωτεινότητα και το πλάτος των βαρυ-
τικών κυμάτων που παράγει. Παρόλα αυτά υπάρχουν προσεγγίσεις της θεωρίας με τις οποίες
μπορεί κανείς να υπολογίσει τα χαρακτηριστικά των βαρυτικών κυμάτων που παράγει μια
τέτοια πηγή. Η πιο ισχυρή θεωρία προσέγγισης της ΓΘΣ που χρησιμοποιείται ευρέως, είναι
ο μετα-Νευτώνειος φορμαλισμός (post-Newtonian formalism) σύμφωνα με τον οποίο, οι
λύσεις των εξισώσεων αναπτύσσονται ως όροι της μικρής παραμέτρου (v/c)2, όπου v είναι
μια τυπική ταχύτητα του συστήματος που είναι αρκετά μικρότερη από αυτήν του φωτός c.
Η χαμηλότερης τάξης μετα-Νευτώνεια προσέγγιση για την παραγωγή βαρυτικής ακτινο-
βολίας είναι ο τανυστής τετραπολικής ροπής (Quadrupole tensor, Qij) που εξαρτάται μόνο
από την πυκνότητα ρ και τις ταχύτητες ενός Νευτώνειου συστήματος. Ο τανυστήςQij είναι
ένα μέτρο της απόκλισης μιας πηγής από την σφαιρική συμμετρία και καθώς τα βαρυτικά
κύματα παράγονται μόνο όταν υπάρχουν τέτοιες αποκλίσεις, το πλάτος τους θα πρέπει να
σχετίζεται με τον τανυστή αυτό. Αν ορίσουμε τον τανυστή Qij μιας πηγής ως

Qij =

∫
ρxixjdx

3, (3.18)

τότε το πλάτος των βαρυτικών κυμάτων που θα παράγει η πηγή, όπως αυτά ανιχνεύονται σε
μια μακρινή απόσταση r από αυτήν, οπού ο χωροχρόνος είναι σχεδόν επίπεδος, θα δίνεται,
στην χαμηλότερης τάξης προσέγγιση, από τη σχέση

hij =
2

r

d2Qij

dt2
. (3.19)
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Η παραπάνω σχέση αποδεικνύεται ως εξής: Ας ξαναγράψουμε την εξίσωση (3.20):

gµν ' ηµν + hµν + O(hµν)2. (3.20)

Όπως αναφέρθηκε παραπάνω, ο τανυστής hµν περιγράφει τις γραμμικές αποκλίσεις του
χωρόχρονου από τον αντίστοιχο επίπεδο. Από την εξίσωση του Einstein παίρνουμε

∂2hµν

∂xα∂xα
=
16πGTµν

c4
(3.21)

Όπου Tµν ο τανυστής ενέργειας-ορμής. Σε απόσταση r πολύ μεγαλύτερη από τις διαστάσεις
της πηγής της ακτινοβολίας, η λύση της (3.21) είναι παρόμοια με εκείνη ενός ηλεκτρομα-
γνητικού πεδίου μιας μακρινής πηγής:

hµν(t) =
4G

c4

∫
Tµν

(
t−

r

c

)1
r
dV (3.22)

Στην παραπάνω σχέση dV είναι ο στοιχειώδης όγκος της πηγής, ενώ r είναι η απόσταση
από την πηγή στην οποία μετράται το hµν. Ο χρόνος r/c είναι ο χρόνος που χρειάζεται το
κύμα για να ταξιδέψει σε απόσταση r από την πηγή. Μία μη σχετικιστική πήγή έχει τανυστή
ενέργειας-ορμής:

T00 ≈ ρc2 + ρ
v2

2
(3.23)

Tij ≈ ρvivj (3.24)

όπου ρ είναι η πυκνότητα της πηγής και v η ταχύτητά της με v � c. Από τις δύο παραπάνω
σχέσεις είναι εύκολο να αποδειχτεί πως για μή σχετικιστικές πηγές στις οποίες οι ταχύτητες
και οι επιταχύνσεις είναι μικρές, ισχύει:

∂2

∂t2

( ∫
T00xixjd

3x
)
≈ 2c2

∫
Tijd

3x (3.25)

οπότε η σχέση (3.22), παραλείποντας την εξάρτηση από το χρόνο, μπορεί να γραφεί ως:

hµν =
(2
r

)G
c4
∂2

∂t2

( ∫
ρxµxνd3x

)
. (3.26)

Αν λάβουμε υπόψην τον ορισμό του τανυστή τετραπολικής ροπής (3.18), τότε από τη σχέση
(3.22) καταλήγουμε στην:

hij =
2

r

d2Qij

dt2
. (3.27)

που είναι η σχέση (3.19).
Στην παραπάνω σχέση έχει χρησιμοποιηθεί η συνθήκη βαθμίδας Hilberg. Μια ειδική

περίπτωση της συνθήκης βαθμίδας Hilberg, είναι η συνθήκη βαθμίδας TT που το όνομά
της προκύπτει από το ότι σε αυτήν τα βαρυτικά κύματα είναι εγκάρσια (Transverse) και
μηδενικού ίχνους (Traceless). Η σχέση (3.15) προκύπτει με τη χρήση αυτής της συνθήκης
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βαθμίδας. Αν τώρα περιστρέψουμε το εγκάρσιο στη διάδοση του κύματος επίπεδο κατά
γωνία ψ, τότε τα νέα πλάτη h ′

+ και h ′
× θα συνδέονται με τα παλιά με τις σχέσεις

h ′
+ = cos 2ψh+ + sin 2ψh×, (3.28)

h ′
× = −sin2ψh+ + cos2ψh×. (3.29)

Οι παραπάνω εξισώσεις δείχνουν τόσο την τετραπολική φύση των πολώσεων της βαρυτικής
ακτινοβολίας, όσο και το γεγονός πως η γωνία μεταξύ τους είναι π/4. Με απλές σκέψεις
και χρησιμοποιώντας τις παραπάνω εξισώσεις, μπορούμε να προσεγγίσουμε τόσο το πλά-
τος των βαρυτικών κυμάτων που φτάνουν στη Γή από μια μακρινή πηγή, όσο και την ροή
ενέργειας, ή αλλιώς τη φωτεινότητα της πηγής σε βαρυτική ακτινοβολία.

Με βάση τα παραπάνω, το πλάτος ενός βαρυτικού κύματος θα είναι ανάλογο του βαθμού
απόκλισης ε της πηγής του από τη σφαιρική συμμετρία, αλλά και αντίστροφά ανάλογο της
απόστασης r από την πηγή. Επίσης, θα πρέπει να εξαρτάται από το πόσο σχετικιστική είναι
η πηγή, κάτι που περιγράφεται από τον σχετικιστικό παράγονταGM/Rc2, όπου η μάζα της
πηγής, R οι διαστάσεις της, G η σταθερη της βαρύτητας και c η ταχύτητα του φωτός. Με
βάση αυτές τις σκέψεις μπορούμε να προσεγγίσουμε το αδιάστατο πλάτος h ενός βαρυτικού
κύματος που φτάνει στη Γη από μια πηγή που βρίσκεται σε απόσταση r, ως εξής

h ∼ ε
(GM
rc2

)(GM
Rc2

)
(3.30)

Ο βαθμός απόκλισης ε μπορεί να υπογιστεί από τον τανυστή τετραπολικής ροπήςQij, αλλά
γενικά μπορούμε να πούμε πως παίρνει τιμές από 0 ως 1. Πηγές που δεν αποκλίνουν καθό-
λου από τη σφαιρική συμμετρία έχουν ε = 0, ενώ πηγές με τη μέγιστη απόκλιση από αυτήν
έχουν ε ' 1. Αν ένας αστέρας νετρονίων (R = 10km,M = 1.4M�) που βρίσκεται στη από-
σταση του σμήνους της Παρθένου (Virgo cluster, r ∼ 18Mpc) αποκλίνει από τη σφαιρική
συμμετρία κατά μόλις 1 χιλιοστό της ακτίνας του, τότε θα παράγει βαρυτική ακτινοβολία
που φτάνοντας στη γή θα έχει αδιάστατο πλατος h ∼ 10−24.

Tέλος, η φωτεινότητα μιας πηγής σε βαρυτικά κύματα Lgw, ή αλλιώς η ισχύς των βαρυ-
τικών κυμάτων, δίνεται με τη βοήθεια του τετραπολικού τανυστή και στη συνθήκη βαθμίδας
ΤΤ είναι

Lgw =
1

5

(∑
i,j

d3Qij

dt3

d3Qij

dt3

)
(3.31)

Η παραπάνω σχέση δίνει τη φωτεινότητα της πηγής σε μονάδες στις οποίες ισχύει G =
c = 1 και για τη μετατροπή της σε μονάδες Watt, πρέπει να πολλαπλασιαστεί με τον
όρο c5/G = 3.6 × 1052W. Ο όρος αυτός είναι πολύ μεγάλος και από τη σχέση (3.31)
προκύπτει πως μια πηγή εκπέμπει βαρυτικά κύματα με ισχύ που είναι κάποιο, όχι μικρό,
ποσοστό αυτού του μεγέθους. Συγκρίνοντας με τυπικές φωτεινότητες αστροφυσικών πηγών
στο ηλεκτρομαγνήτικό φάσμα, όπου ο Ήλιος εκπέμπει με ισχύ L� = 3.8×1026W, ενώ ένας
γαλαξίας με ισχύ Lg ∼ 1037W, προκύπτει πως η ισχύς των πηγών βαρυτικής ακτινοβολίας
είναι πάρα πολύ μεγαλύτερη από την ισχύ των πηγών ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας.
Είναι εκπληκτικό πως μια σύγκρουση μεταξύ δύο μελανών οπών είναι δυνατό να εκπέμπει
ισχύ μεγαλύτερη από την ισχύ όλου του Σύμπαντος σε ηλεκτρομαγνητική ακτινοβολία.
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Σχήμα 3.2:Πηγές βαρυτικών κυμάτων που αναμένεται να εκπέμπουν σε διάφορες συχνότητες. Στον
άξονα y προβάλεται το αναμενόμενο πλάτος της ακτινοβολίας που μπορεί να ανιχνευτεί από τη Γη.
Κύματα με συχνότητα κάτω από 10Hz μπορούν να ανιχνευτούν μόνο από διαστημικούς ανιχνευ-
τές κι αυτό γιατί τα σεισμικά κύματα της Γης, αποτρέπει τους επίγειους ανιχνευτές να έχουν καλή
ευαισθησία σε αυτές τις συχνότητες. Πηγή: [25].

3.1.3 Συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων

Στις περισσότερες των περιπτώσεων η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων που παρά-
γονται από μια πηγή σχετίζονται με τη φυσική συχνότητα ενός σώματος που ορίζεται ως

ω0 =
√
πGρ̄ (3.32)

ή
f0 = ω0/2π =

√
Gρ̄/4π, (3.33)

όπου ρ̄ είναι η μέση πυκνότητα μάζας-ενέργειας της πηγής. Αυτή η συχνότητα είναι της
ίδιας τάξης μεγέθους με την συχνότητα περιφοράς των μελών ενός διπλού συστήματος,
αλλά και με την θεμελιώδη συχνότητα ταλάντωσης ενός σώματος. Αν και η σχέση (3.33)
προέρχεται από τη Νευτώνεια θεωρία, παρόλα αυτά προσεγγίζει σε πολύ καλό βαθμό τη
φυσική συχνότητα ακόμη και σχετικιστικών πηγών όπως είναι οι μελανές οπές.

Βέβαια, η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων δεν θα είναι ίση με τη φυσική συχνότητα
της πηγής τους, ακόμη κι αν η συχνότητα του μηχανισμού παραγωγής τους στην πηγή είναι
ίση με αυτή. Σε μερικές περιπτώσεις, όπως στα στενά διπλά συστήματα, η συχνότητα των
βαρυτικών κυμάτων είναι ακριβώς ίση με το διπλάσιο της συχνότητας περιστροφής του
συστήματος. Πάντως σε όλες τις περιπτώσεις η φυσική συχνότητα της πηγής μπορεί να
μας δώσει μια εκτίμηση της τάξης μεγέθους της συχνότητας των παραγόμενων βαρυτικών
κυμάτων. Η μέση πυκνότητα μιας πηγής βρίσκεται εύκολα αν είναι γνωστή η μάζα του και
οι διαστάσεις του R.

ρ̄ =
3M

4πR3
. (3.34)
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Για έναν αστέρα νετρονίων (M ∼ 1.4M�, R ∼ 10km), η φυσική συχνότητα είναι f0 =
1.9kHz. Για μία μελανή οπή (M ∼ 10M�, R ∼ 30km), η φυσική συχνότητα ταλάντωσης
είναι f0 = 1kHz. Για μια υπερμεγέθη μελανή οπή (M ∼ 2.5 × 106M�) σαν αυτή που
βρίσκεται στο κέντρο του Γαλαξία, η φυσική συχνότητα είναι f0 = 1mHz. Ο γενικός τύπος
που δίνει τη φυσική συχνότητα ταλάντωσης ενός σώματος μάζας και ακτίνας R είναι

f0 =
1

4π

(3M
R3

)
≈ 1kHz

(10M�
M

)
. (3.35)

Στο σχήμα (3.2) φαίνονται οι συχνότητες, αλλά και τα πλάτη των βαρυτικών κυμάτων
που φτάνουν στη Γη από διάφορες πηγές. Όπως είναι φανερό οι επίγειοι ανιχνευτές, δε
μπορούν να ανιχνεύσουν βαρυτικά κύματα από σώματα με μεγάλες μάζες. Τυπικά, το όριο
μάζας κάτω από το οποίο πρέπει να είναι η μάζα της πηγής βαρυτικής ακτινοβολίας, ώστε
αυτή να είναι ανιχνεύσιμη από τους επίγειους ανιχνευτές, είναι περί τις 104�.

3.2 Πηγές βαρυτικής ακτινοβολίας

Υπάρχουν πολλά αστροφυσικά σώματα και συστήματα αστροφυσικών σωμάτων που
μπορούν να είναι ισχυρές πηγές βαρυτικών κυμάτων. Στη συνέχεια θα αναφερθούμε επι-
γραμματικά σε ορισμένα από αυτά, αναφέροντας ταυτόχρονα τους διάφορους μηχανισμούς
παραγωγής βαρυτικής ακτινοβολίας, το αναμενόμενο πλάτος της, όπως αυτό θα μπορούσε
να ανιχνευτεί από τη Γη, καθώς και την αναμενόμενη συχνότητα της βαρυτικής ακτινο-
βολίας που παράγουν. Ιδιαίτερη έμφαση δίνεται στα στενά διπλά συστήματα σχετικιστι-
κών αστροφυσικών σωμάτων που μας ενδιαφέρουν, γιατί αναμένεται να παράγουν ισχυρή
βαρυτική ακτινοβολία, κυρίως κατά τα τελευταία στάδια πριν τη σύγκρουση των μελών
τους, αλλά και κατά τη διάρκειά της. Τέτοια συστήματα συναντώνται πιο συχνά σε μεγάλες
αστρικές συγκεντρώσεις, όπως είναι τα αστρικά σμήνη. Έτσι, μέσω των διπλών συστημά-
των μελανών οπών ή αστέρων νετρονίων που διαθέτει ένα σμήνος από αστέρες (σφαιρωτό,
ανοιχτό ή νεαρο-υπερμεγέθες), είναι δυνατό να εκπέμπει βαρυτική ακτινοβολία, κι επειδή
ένας γαλαξίας διαθέτει από μερικές εκατοντάδες ως και μερικές δεκάδες χιλιάδες σμήνη, εί-
ναι δυνατό ένα μεγάλο μέρος της βαρυτικής ακτινοβολίας που θα ανιχνεύσουν οι μελοντικοί
ανιχνευτές, να προέρχονται από αυτά.

3.2.1 Διπλά συστήματα μελανών οπών ή αστέρων νετρονίων

Ένα ζεύγος αστέρων που περιφέρονται γύρω από το κοινό τους κέντρο μάζας, δημιουρ-
γεί ένα μεταβαλλόμενο βαρυτικό πεδίο, το οποίο, όπως κάθε μεταβαλλόμενο βαρυτικό πε-
δίο, παράγει βαρυτική ακτινοβολία. Η ενέργεια που εκπέμπεται μέσω των κυμάτων είναι
τόσο μεγαλύτερη, όσο πιο μικρή είναι η απόσταση των δύο σωμάτων. Έτσι, διπλοί αστέρες
της κύριας ακολουθίας δεν εκπέμπουν μεγάλες ποσότητες ενέργειας σε βαρυτικά κύματα,
καθώς οι διαστάσεις τους είναι μεγάλες και για το λόγο αυτό πριν οι αποστάσεις μεταξύ των
κέντρων τους γίνουν αρκετά μικρές για την παραγωγή βαρυτικής ακτινοβολίας, οι επιφά-
νειες τους συγκρούονται και οι αστέρες θα συγχωνείνται δίνοντας ένα νέο αστέρα. Αντίθετα,
υπέρπυκνα και σχετικά μικρά σε διαστάσεις αστρικά σώματα, όπως λευκοί νάνοι, αστέρες
νετρονίων ή μελανές οπές, μπορούν να πλησιάζουν χωρίς να συγκρούονται, κι έτσι διπλά
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ζεύγη των σωμάτων αυτών μπορούν να παράγουν ισχυρή βαρυτική ακτινοβολία. Παρακάτω
θα προσπαθήσουμε να εκτιμήσουμε τη συχνότητα, όσο και το πλάτος βαρυτικών κυμάτων
που προέρχονται από διπλά συστήματα, ενώ στη συνέχεια θα αναφέρουμε τις αναλυτικές
εξισώσεις που διέπουν τη συγκεκριμένη φυσική διεργασία. Τα διπλά συστήματα αστέρων
είναι από τις πιο υποσχόμενες για ανίχνευσή πηγές βαρυτικής ακτινοβολίας και παρουσιά-
ζουν εξαιρετικό ενδιαφέρον, καθώς σε έναν τυπικό γαλαξία ή αστρικό σμήνος το ποσοστό
των αστέρων που σχηματίζονται σε ζεύγη μπορεί και να υπερβαίνει το 50%. Έτσι, σε όλο
το Σύμπαν, αλλά και στο Γαλαξία, αναμένονται πολλές τέτοιες πηγές βαρυτικών κυμάτων.

Το πλάτος ενός βαρυτικού κύματος που προέρχεται από αποκλίσεις της πηγής του από
τη σφαιρική συμμετρία, μπορεί να προσεγγιστει ως

h .
2(Mv2nonsph)

r
. (3.36)

Όπου (Mv2nonsph) είναι το διπλάσιο του τμήματος εκείνου της κινητικής ενέργειας της πη-
γής που οφείλεται στη μη-σφαιρικότητά της. Η σχέση (3.36) προκύπτει από τη σχέση (3.19)
λαμβάνοντας υπόψιν το γεγονός πως το μέγεθος (Mv2nonsph) μπορεί να προσεγγίσει ικανο-
ποιητικά τη δεύτερη παράγωγο ως προς το χρόνο του τανυστή τετραπολικής ροπήςQij.

Αν η πηγή είναι δύo αστέρες ίσης μάζας m που περιστρέφονται ο ένας γύρω από τον
άλλο σε κυκλική τροχία ακτίνας R, τότε, λαμβάνοντας υπόψιν πως η συνολική μάζα τους
M = 2m μετέχει σε μη σφαιρικά συμμετρικές κινήσεις, η ο όρος (Mv2nonsph) στη σχέση
(3.36) γίνεται

(Mv2nonsph) =M(ΩR)2 =
M2

R
, (3.37)

όπου είναι η γωνιακή ταχύτητα του διπλού συστήματος. Αντικαθιστώντας στη σχέση (3.36)
παίρνουμε μια προσέγγιση του αδιάστατου πλάτους των βαρυτικών κυμάτων από τέτοιες
πηγές

h ∼ 2
(M
r

)(M
R

)
(3.38)

Επειδή η απόσταση R των μελών του διπλού συστήματος δεν είναι εύκολα μετρήσιμο μέ-
γεθος, μπορούμε να την αντικαταστήσουμε με τη γωνιακή συχνότηταω, παίρνοντας

h ∼
2

r
M5/3ω2/3. (3.39)

Η φωτεινότητα της πηγής σε βαρυτική ακτινοβολία μπορεί σε μονάδες L0 = c5/G να προ-
σεγγιστεί ως εξής

L

L�
∼
4

5

(M
R

)5
. (3.40)

Ο όροςM/R είναι πάντοτε μικρότερος από τη μονάδα, ενώ προσεγγίζει τη μονάδα, όσο πιο
σχετικιστικό είναι το διπλό σύστημα. Όπως, λοιπόν, γίνεται αντιληπτό από την παραπάνω
σχέση, όσο πιο σχετικιστικό είναι ένα διπλό σύστημα, τόσο πιο ισχυρή πηγή βαρυτικών
κυμάτων αποτελεί.

Η εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας από ένα διπλό σύστημα, προκαλεί την απώλεια κι-
νητικής ενέργειας, η οποία εκδηλώνεται με μείωση της απόστασης μεταξύ των δύο αστέρων.
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Η μείωση όμως της απόστασης κάνει το διπλό σύστημα να γίνεται ακόμη πιο σχετικιστικό,
με αποτέλεσμα να αυξάνεται ο ρυθμός εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας. Έτσι, όσο πιο
κοντά βρίσκονται οι δύο αστέρες, τόσο πιο γρήγορα μειώνεται η απόστασή τους κάτι που
αναπόφευκτα οδηγεί στη σύγκρουσή τους.

Η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων που παράγονται με τον τρόπο αυτό, είναι ίση με
το διπλάσιο της συχνότητας περιστροφής του διπλού συστήματος και αυξάνει με το χρόνο,
καθώς η περιστροφή του διπλού συστήματος γίνεται όλο και πιο γρήγορα. Ο χαρακτηριστι-
κός χρόνος μέσα στον οποίο γίνεται αυτή η αύξηση της συχνότητας των βαρυτικών κυμάτων
είναι

tchirp =
Mv2

2
/L ∼

5M

8

(M
R

)−4
. (3.41)

Το ``chirp'' βγαίνει από το κελάιδισμα των πουλιών που ανεβάζουν τη συχνότητα και την
έντασή του σταδιακά. Καθώς το διπλό σύστημα εξελίσεται εκπέμποντας ταυτόχρονα βαρυ-
τική ακτινοβολία, το πλάτος και η συχνότητα των κυμάτων αυξάνονται, αναγκάζοντας το
σύστημα να εξελιχθεί ακόμη πιο γρήγορα και οδηγώντας το προς την οριστική σύγκρουση.
Για την περίπτωση ενός ζεύγους μελανών οπών, η μεγαλύτερη συχνότητα των βαρυτικών
κυμάτων που παράγονται κατά τη σπειροειδή τροχιά του συστήματος, είναι εκείνη της ακτι-
νοβολίας που παράγεται όταν το σύστημα φτάσει στη λεγόμενη τελευταία ευσταθή κυκλική
τροχιά του (Innermost Stable Circular Orbit, ISCO). Η συχνότητα των κυμάτων που παρά-
γονται τότε δίνεται από τη σχέση:

fISCO ∼ 220
(20M�

M

)
Hz. (3.42)

Τα μέλη ενός διπλού συστήματος που περνάει από την τελευταία ευσταθή τροχιά του, συ-
γκρούονται εκπέμποντας βαρυτική ακτινοβολία της τάξης μεγέθους του L0 = c5/G =
3.6 × 1052W και αυτές είναι από τις πιο ισχυρές πηγές βαρυτικής ακτινοβολίας, όμως η
εκπομπή τους διαρκεί μικρό χρονικό διάστημα.

Η παραπάνω περιγραφή και οι εξισώσεις δίνουν μια εικόνα του πως εκπέμπεται η βα-
ρυτική ακτινοβολία από διπλά σηστήματα σχετικιστικών σωμάτων και των συνεπειών που
έχουν αυτά στο ίδιο το σύστημα που τα εκπέμπει. Για να έχει κανείς μια ακριβή εικόνα και
μια ακρίβή τιμή για τη φωτεινότητα αυτών των πηγών σε βαρυτική ακτινοβολία, θα πρέπει
να καταφύγει στις εξισώσεις της ΓΘΣ και να προσπαθήσει να τις λύσει για την περίπτωση
διπλών συστημάτων. Κάτι τέτοιο απαιτεί αριθμητικές μεθόδους, αλλά και υπερυπολογιστές
και μόλις πριν από λίγα χρόνια έγινε δυνατή η αριθμητική εξέλιξη συστημάτων αποτελού-
μενων από δύο μελανές οπές.

Υπάρχει, όμως κι ένας ακόμη τρόπος με τον οποίο μπορεί κανείς να υπολογίσει την εκπε-
μπόμενη βαρυτική ακτινοβολία από διπλά συστήματα που κάνουν σπειροειδή περιστροφή
λόγω της απώλειας ενέργειας. Η μετά-Νευτώνεια θεωρία έχει εφαρμοστεί και δίνει απο-
τελέσματα που όταν η απόσταση των δύo μελών ενός διπλού συστήματος, δεν είναι πολύ
μικρή, συμφωνούν με τις προβλέψεις της ΓΘΣ. Έτσι ο μετα-Νευτώνειος φορμαλισμός μπο-
ρεί να χρησιμοποιηθεί για να μας δώσει αναλυτικές εκφράσεις τόσο για την ενέργεια που
εκπέμπεται από ένα σύστημα με τη μορφή βαρυτικών κυμάτων, όσο και για το πως μετα-
βάλλονται με το χρόνο τα χαρακτηριστικά ενός διπλού συστήματος που εκπέμπει βαρυτική
ακτινοβολία.
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Σύμφωνα με τους Peters & Mathews [26, 27], αν ένα διπλό σύστημα μελανών οπών με
μάζεςm1,m2 εκτελεί ελλειπτική τροχιά με μεγάλο ημιάξονα α και εκκεντρότητα e, τότε η
μέση ενέργεια ανά μονάδα χρόνου που χάνεται σε μια περίοδο της τροχίας από το σύστημα
και εκλύεται με τη μορφή βαρυτικών κυμάτων είναι:

dE

dt
= −

32

5

G4m2
1m

2
2(m1 +m2)

c5α5(1− e2)7/2

(
1+

73

24
e2 +

37

96
e4
)
. (3.43)

Το σύστημα επίσης χάνει και στροφορμή μέσω των βαρυτικών κυμάτων και η μέση απώλειά
της ανά περίοδο δίνεται από τη σχέση:

dL

dt
= −

32

5

G7/2m2
1m

2
2(m1 +m2)

1/2

c5α7/2(1− e2)2
(1+

7

8
e2). (3.44)

Από τις παραπάνω σχέσεις μπορεί κανείς να υπολογίσει το ρυθμό μεταβολής του μεγά-
λου ημιάξονα του διπλού συστήματος που είναι

dα

dt
= −

64

5

G3m2
1m

2
2(m1 +m2)

1/2

c5α3(1− e2)7/2

(
1+

73

24
e2 +

37

96
e4
)
, (3.45)

καθώς και το ρυθμό μεταβολής της εκκεντρότητας

de

dt
= −

304

15
e
G3m2

1m
2
2(m1 +m2)

c5α4(1− e2)5/2

(
1+

121

304
e2
)
. (3.46)

Συνδυάζοντας τις δύο παραπάνω σχέσεις παίρνουμε

dα

de
=
12

19

α

e

1+ 73
24
e2 + 37

96
e4

(1− e2)(1+ 121
304
e2)

(3.47)

που δείχνει τη μεταβολή του μεγάλου ημιάξονα σε σχέση με την εκκεντρώτητα.
Από τη σχέση (3.46) μπορούμε να συμπεράνουμε πως η εκπομπή της βαρυτικής ακτινο-

βολίας, εκτός από τη συρρίκνωση του μεγάλου ημιάξονα της τροχιάς, έχει ως αποτέλεσμα
τη μείωση της εκκεντρότητάς της, καθιστώντας την κυκλική. Έτσι, διπλά συστήματα, ακόμη
κι αν έχουν αρχικά τροχιές μεγάλης εκκεντρότητας, καταλήγουν να περιστρέφονται σε κυ-
κλική τροχιά πριν συγκρουστούν. Το γεγονός αυτό φαίνεται στο Σχήμα 3.3, όπου παρουσιά-
ζεται μια γραφική αναπαράσταση της λύσης της σχέσης (3.47). Στη λύση αυτή, υποθέσαμε
πως το διπλό σύστημα αποτελείται από δύο μελανές οπές με μάζες m1 = m2 = 1 που
αρχικά κινούνται σε τροχίες με εκκεντρώτητα ε = 0.99 και μεγάλο ημιάξονα α = 100

η μια γύρω από την άλλη. Το σύστημα μονάδων που χρησιμοποιήθηκε είναι τέτοιο, ώστε
c = G = 1. Όπως είναι φανερό από τη γραφική παράσταση, καθώς ο μεγάλος ημιάξονας
συρρικνώνεται, η εκκεντρότητα μειώνεται επίσης για να φτάσει να προσεγγίζει την τιμή 0
πριν την οριστική σύγκρουση. Επίσης, είναι προφανές πως στις πιο μικρές τιμές του μεγά-
λου ημιάξονα, η εκκεντρότητα μεταβάλλεται πιο γρήγορα, όπως θα περίμενε κανείς από τη
σχέση (3.47).

Στο Σχήμα 3.4 παρουσιάζεται μια γραφική απεικόνιση της σπειροειδούς τροχιάς ενός
διπλού συστήματος μελανών οπών. Για τον υπολογισμό της τροχιάς έχουν χρησιμοποιηθεί
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Σχήμα 3.3: Πηγή: Γραφική απεικόνιση της αριθμητικής λύσης της εξίσωσης (3.47).

οι εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας. Όπως είναι φανερό, η σμίκρυνση του μεγάλου
ημιάξονα γίνεται με συνεχώς αυξανόμενο ρυθμό καθώς τα δύο σώματα οδεύουν προς τη συ-
γκρούση. Από τις παραπάνω σχέσεις μπορεί κανείς να υπολογίσει το χρόνο που θα κάνει ένα
δεδομένο σύστημα μέχρι την τελική σύγκρουση και συγχώνευση των μελανών οπών. Στην
περίπτωση κυκλικής τροχιάς, αν α0 είναι η αρχική τιμή της απόστασης των δύο σωμάτων,
τότε η χρονική της εξέλιξη θα δίνεται από τη λύση της (3.45) που είναι:

α(t) = (α40 − 4βt)
1/4, (3.48)

όπου

β =
64

5

G3m1m2(m1 +m2)

c5
. (3.49)

Οπότε ο χρόνος μέσα στον οποίο τα δύο σώματα θα συγκρουστούν προκύπτει από μηδενι-
σμό της σχέσης (3.48)

tmerg =
α40
4β

=
5

256

c5

G3
α40

m1m2(m1 +m2)
(3.50)

Οι παραπάνω εξισώσεις ισχύουν τόσο για διπλά συστήματα με μέλη δύο μελανές οπές,
όσο για για συστήματα με μέλη δύο αστέρες νετρονίων ή συνδυασμό μελανής οπής και
αστέρα νετρονίων. Επειδή οι μελανές οπές έχουν γενικά μεγαλύτερη μάζα από τους αστέρες
νετρονίων, τα διπλά συστήματα μελανών οπών εκπέμπουν μεγαλύτερης ενέργειας βαρυτική
ακτινοβολία, με αποτέλεσμα να φτάνουν στο σημείο της σύγκρουσης ταχύτερα.

Το πλάτος των εκπεμπόμενων βαρυτικών κυμάτων για την περίπτωση ενός ζεύγους
αστέρων νετρονίων που εκτελούν κυκλική τροχιά ο ένας γύρω από τον άλλο, είναι:

h ∼ 5× 10−22
( M

2.8M�

)2/3( µ

0.7M�

)( f

100Hz

)2/3(15Mpc
r

)
, (3.51)



38 Κεφάλαιο3. Βαρυτική ακτινοβολία

Σχήμα 3.4:Ησπειροειδής τροχιά πριν τη σύγκρουση ενός διπλού συστήματος μελανών οπών. Πηγή:
[28].

όπου µ = m1m2/M είναι η ανηγμένη μάζα του συστήματος, M = m1 + m2 η συνο-
λική του μάζα, f η συχνότητα των παρατηρούμενων κυμάτων και r η απόστασή του από τη
Γη. Σύμφωνα με την παραπάνω σχέση, το πλάτος της ακτινοβολίας ενός διπλού συστήματος
αστέρων νετρονίων με μάζεςm1 = m2 = 1.4M� που περιστρέφονται με συχνότητα 50Hz,
ώστε το βαρυτικό κύμα να έχει τη διπλάσια συχνότητα, και που βρίσκονται σε απόσταση
15Mpc από τη Γη, θα είναι οριακά ανιχνεύσιμο από τους ανιχνευτές πρώτης γενιάς. Σύμ-
φωνα επίσης με τη σχέση αυτή, αν η απόσταση των δύο αστέρων νετρονίων είναι 1000km,
τότε η ισχύς που εκπέμπεται σε βαρυτική ακτινοβολία θα είναι L = 4×1040W, ενώ ο χρόνος
σύγκλισης των δύο αστέρων θα είναι 2200s. Όταν συγχωνευτούν οι δύο αστέρες νετρονίων,
θα προκύψει, μετά από εκπομπή χαρακτηριστικού σήματος βαρυτικής ακτινοβολίας, μία
μελανή οπή που θα περιλαμβάνει σχεδόν το σύνολο της μάζας των δύο αστέρων-προγόνων
της. Αλλάζοντας κατάλληλα το πεδίο των μαζών στη σχέση (3.51) μπορούμε να πάρουμε το
πλάτος της ακτινοβολίας που εκπέμπεται από διπλά συστήματα διαφόρων τύπων μελανών
οπών.

Από τα παραπάνω είναι σαφές πως η παρατήρηση ενός στενού διπλού συστήματος,
μπορεί να μας δώσει μια έμμεση παρατήρηση των βαρυτικών κυμάτων που παράγονται
από αυτό. Η πρώτη παρατήρηση ενός τέτοιου συστήματος έγινε το 1974 από τους Hulse
και Τaylor και αφορούσε ενά διπλό pulsar του οποίου η τροχιά μεταβαλλόταν εξαιτίας της
εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας. Ο pulsar αυτός με το κωδικό όνομα PSRB1913+16 είναι
από τους πιο διάσημους pulsars που έχουν ανιχνευθεί μέχρι τώρα και οι Hulse και Τaylor
τιμήθηκαν με το βραβείο Nobel για την ανακάλυψή τους αυτή. Ένας διπλός pulsar είναι
ιδανικός για να μπορέσει κανείς να μετρήσει την απώλεια ενέργειας και να προσπαθήσει να
την ταυτίσει με την πρόβλεψη της ΓΘΣ. Αυτό ισχύει γιατί τα σήματα που στέλνουν οι pulsar
μας δίνουν στοιχεία για την ιδιοπεριστροφή τους, αλλά και για τη μάζα τους, κι αν έχουν
συνοδό, τότε από την ακτινοβολία τους και μόνο μπορούν να μετρηθούν τόσο τα χαρακτη-
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ριστικά του διπλού συστήματος, όσο και η μάζα του συνοδού τους. Αυτό ακριβώς ισχύει και
στην περίπτωση του PSR B1913+16 που στην πραγματικότητα πρόκειται για δύο αστέρες
νετρονίων που είναι παγιδευμένοι σε μια κλειστή στενή τροχιά ο ένας γύρω από τον άλλο.
Η εκκεντρότητα της τροχιάς προσδιορίστηκε και είναι e = 0.62, ενώ ο μεγάλος ημιάξο-
νας της τροχιάς είναι 1.95 × 106km και η περίοδός του P = 7.75hrs. Οι μάζες των δύο
αστέρων νετρονίων είναι 1.4M�. Σε μια προσπάθεια να μετρηθεί ο ρυθμός μεταβολής της
περιόδου του συστήματος εξαιτίας της εκπομπής βαρυτικών κυμάτων, θα πρέπει να αφαιρε-
θούν κατάλληλα όλοι εκείνοι οι παράγοντες που επιδρούν στην περίοδο του και δεν έχουν
σχέση με τη βαρυτική ακτινοβολία. Έτσι, λαμβάνοντας υπόψιν τη μετρούμενη μετατόπιση
του περιηλίου (ανάλογη με τη μετατόπιση του περιηλίου του Ερμή, αλλά πιο ισχυρή), κα-
θώς και τη βαρυτική μετατόπιση των σημάτων προς το ερυθρό, μπόρεσε να προσδιοριστεί
το μέρος εκείνο του ρυθμού μεταβολής της περιόδου του διπλού συστήματος που οφείλεται
στη βαρυτική ακτινοβολία. Η μέτρηση αυτή είναι Ṗο = −(2.4184± 0.0009)× 10−12. Από
την άλλη η θεωρητική πρόβλεψη της ΓΘΣ του ρυθμού ελάτωσης της περιόδου, εξαιτίας της
εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας και της συνεπαγόμενης συρρίκνωσης της τροχίας, ήταν
Ṗth = −(2.40242 ± 0.00002) × 10−12. Τα δύο νούμερα συμφωνούν καλύτερα αν συνυπο-
λογισθεί ότι το σύστημα επιταχύνεται προς το κέντρο του Γαλαξία, κάτι που συμβάλει στην
παρατηρούμενη αλλαγή της περιόδου κι έτσι αφαιρώντας την επίδραση και της επιτάχυν-
σης αυτής, η τιμή του παρατηρούμενου ρυθμού μεταβολής της περιόδου που θα πρέπει να
συγκριθεί με την θεωρητική πρόβλεψη της ΓΘΣ είναι Ṗο = −(2.4056 ± 0.0051) × 10−12.
Είναι φανερό πως η τιμή αυτή είναι πολύ κοντά στην πρόβλεψη της ΓΘΣ. Ο διπλός αυτός
pulsar αποδείχθηκε ως μια ακόμη επιβεβαίωση της ΓΘΣ και ως η πρώτη έμμεση παρατή-
ρηση βαρυτικής ακτινοβολίας. Από την παρατήρησή του έως σήμερα, έχουν ανακαλυφθεί
κι άλλοι διπλοί pulsars που επιβεβαίωσαν επίσης τις προβλεψεις της ΓΘΣ. Σε όλες σχεδόν
τις περιπτώσεις, όπως και στην περίπτωση του PSR B1913+16, μόνο ο ένας από τους δύο
αστέρες νετρονίων εκπέμπει ακτινοβολία ως pulsar προς τη Γη. Μια σημαντική ανακάλυψη
είναι αυτή του διπλού pulsar PSR J0737-3039A και PSR J0737-3039Β [29] του οποίου και
τα δύο μέλη είναι ορατά από τη Γη ως pulsars, κι έτσι οι μετρήσεις, καθώς και η σύγκριση
τους με τις προβλέψεις της θεωρίας, μπορούν στην περίπτωση αυτή, να είναι ακόμη πιο
ακριβείς.

3.2.2 Περιστρεφόμενοι, ασύμμετροι αστέρες νετρονίων

Όπως προαναφέρθηκε, ασυμμετρίες που μπορεί να υπάρχουν σε σώματα, είναι υπεύθυ-
νες για εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας. Οι αστέρες νετρονίων είναι, μαζί με τις μελανές
οπές, τα σώματα εκείνα που δημιουργούν τα πιο ισχυρά βαρυτικά πεδία στο Σύμπαν, και
ασυμμετρίες που μπορούν να υπάρχουν στη δομή τους, μπορεί να παράγουν ισχυρά βαρυ-
τικά κύματα. Ο κύριος λόγος για τον οποίο ένας αστέρας νετρονίων μπορεί να αποκλίνει
από τη σφαιρική δομή του είναι η στροφορμή του. Όσο πιο μεγάλη είναι η στροφορμή ενός
αστέρα νετρονίων, τόσο μεγαλύτερη είναι και η πλάτυνσή του στον ισημερινό και αν η πε-
ριστροφή του γίνεται με πολύ μεγάλο ρυθμό, τότε αυτές οι ασυμμετρίες μπορεί να είναι
τόσο μεγάλες, που να προκαλέσουν την αστάθεια του αστέρα. Ο ταχύτερα περιστρεφό-
μενος αστέρας νετρονίων που έχει εντοπιστεί στο Γαλαξία, περιστρέφεται μία φορά κάθε
1.56msec. Αστέρες νετρονίων είναι δυνατόν να περιστρέφονται ακόμη πιο γρήγορα αμέσως
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μετά τη δημιουργία τους, κάτι προκύπτει από τη διατήρηση της στροφορμής, καθώς η ακτίνα
του αρχικού αστέρα συρρικνώνεται, οπότε η ταχύτητα περιστροφής θα πρέπει να αυξηθεί.
Κατά τη σύντομη διάρκεια της της φάσης αυτής, ο αστέρας νετρονίων περιστρέφεται με
τόσο μεγάλη ταχύτητα, που δημιουργούνται αστάθειες οι οποίες απειλούν να αποδομήσουν
τον αστέρα. Όμως, τα βαρυτικά κύματα που παράγονται από τις ασυμμετρίες που δημιουρ-
γούνται από τις αστάθειες αυτές, αφαιρούν, με πολύ γρήγορο ρυθμό, σημαντικό μέρος από
την περιστροφική του ενέργεια, επιβραδύνοντας την περιστροφή του και μειώνοντας με τον
τρόπο αυτό το μέγεθος των αστάθειων. Το τελικό αποτέλεσμα είναι ένας ταχέως περιστρε-
φόμενος αστέρας, που ωστόσο περιστρέφεται βραδύτερα από ότι στο αρχικό στάδιο της
δημιουργίας του.

Τα βαρυτικά κύματα που παράγονται κατά το σχηματισμό αστέρων νετρονίων, είναι
χαρακτηριστικά και πιθανή ανίχνευσή τους θα δώσει πληροφορίες για τις ιδιότητες των
αστέρων νετρονίων που τα παράγουν. Με τον τρόπο αυτό είναι δυνατό να προσδιοριστεί η
μάζα του νεογένητου αστέρα νετρονίων, η ακτίνα του, η στροφορμή του, αλλά και λεπτο-
μέρειες σχετικά με την καταστατική εξίσωση της ύλης του, αλλά και τη δομή του. Με τη
σημερινή ακρίβεια των ανιχνευτών δεν έχει ανιχνευτεί κάποιο βαρυτικό κύμα που να προ-
έρχεται από ταχέως περιστρεφόμενους αστέρες νετρονίων κι έτσι τα μόνα συμπεράσματα
που μπορεί να εξαχθούν αφορούν σε προσεγγίσεις των ασυμμετριών που ορισμένοι γνω-
στοί αστέρες νετρονίων μπορούν να έχουν. Έτσι, ο αστέρας νετρονίων που είναι γνωστός
ως Crab pulsar, ίσως ο πιο γνωστός pulsar, δε μπορεί να έχει ελλειπτικότητα, δηλαδή από-
κλιση από τη σφαιρική συμμετρία λόγω της περιστροφής του, μεγαλύτερη από 9× 10−4.

3.2.3 Μελανές οπές

Μια μελανή οπή που έχει υποστεί μια διαταρραχή, εκπέμπει χαρακτηριστικά βαρυτικά
κύματα τα οποία περιέχουν πληροφορίες τόσο για τη μάζα της μελανής οπής, όσο και για
τη στροφορμή της. Σύμφωνα με τη σχέση (3.33), η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων
που παράγονται από μια μελανή οπή μάζας είναι αντίστροφά ανάλογη της μάζας της, ενώ
με απλές προσεγγίσεις μπορεί να υπολογιστεί η τάξη μεγέθους του αδιάστατου πλάτους
τους, όταν αυτά φτάνουν στη Γη. Αν r είναι η απόσταση της μελανής οπής από τη Γη και v
είναι ο συντελεστής που προσδιορίζει την αποτελεσματικότητα με την οποία η μελανή οπή
μετατρέπει την ενέργεια σε βαρυτικά κύματα, τότε, για μελανές οπές ηλιακής μάζας που
βρίσκονται σε αποστάσεις συγκρίσιμες με 200Mpc, το αδιάστατο πλάτος των βαρυτικών
κυμάτων που φτάνουν στη Γη είναι

h ≈ 10−21
( v

0.25

)( M

20M�

)( r

200Mpc

)−1
(3.52)

Αν η μελανή οπή είναι μια υπερμεγέθης μελανή οπή στο κέντρο ενός γαλαξία που βρίσκεται
σε κοσμολογικές αποστάσεις, τότε

h ≈ 3× 10−17
( v

0.25

)( M

2× 106M�

)( r

6.5Gpc

)−1
(3.53)

Μια μελανή οπή μπορεί να διαταραχθεί αν συγκρουστεί με ένα άλλο σώμα που μπορεί
να είναι μια άλλη μελανή οπή, ένας αστέρας νετρονίων ή λευκός νάνος ή ακόμη κι ένας
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αστέρας της κύριας ακολουθίας. Σύμφωνα με τη σχέση (3.33) η συχνότητα των βαρυτικών
κυμάτων που παράγονται από το αποτέλεσμα της σύγκρουσης δύο μελανών οπών με μάζες
10M� είναι 500Hz και από τη σχέση (3.52) προκύπτει πως το αδιάστατο πλάτος των βαρυ-
τικών αυτών κυμάτων θα είναι h ∼ 10−21, οπότε θα μπορούσε να γίνει αντιληπτό από την
πρώτη γενιά επίγειων ανιχνευτών με κατάλληλη επεξεργασία του σήματος. Από την άλλη,
η πτώση μιας μελανής οπής μάζας 10M� σε μια υπερμεγέθη μελανή οπή μάζας 106M�
θα παράγει κύματα συχνότητας 30mHz. Αν η σύγκρουση αυτή γίνει σε απόσταση 6.5Gpc
που αντιστοιχεί σε z = 1, τότε τα βαρυτικά κύματα αυτά θα φτάσουν στη Γη μετατοπίζο-
ντας τη συχνότητά τους στα 15mHz και θα είναι ανιχνεύσιμα από τον πρώτο διαστημικό
ανιχνευτή βαρυτικής ακτινοβολίας, LISA, που αναμένεται να λειτουργήσει μέχρι το 2020.
Στην περίπτωση της σύγκρουσης μεταξύ δύο υπερμεγέθων μελανών οπών μάζας 106M�
σε κοσμολογικές αποστάσεις, το αδιάστατο πλάτος των κυμάτων θα είναι πολύ μεγάλο, της
τάξης του h ∼ 10−17, δείγμα της τεράστιας ενέργειας που εκλύεται με τη μορφή βαρυτικών
κυμάτων στην περίπτωση αυτή. Η μετατόπιση προς το ερυθρό θα κάνει τα κύματα αυτά,
όταν φτάσουν στο ηλιακό σύστημα, να έχουν συχνότητα 7.5mHz και είναι σίγουρο πως θα
μπορέσουν να ανιχνευτούν από την LISA, που θα είναι ευαίσθητη σε χαμηλές συχνότητες
βαρυτικών κυμάτων. Τα συμπεράσματα από την ανίχνευσή τέτοιων βαρυτικών κυμάτων
θα έχουν να κάνουν τόσο με τις ιδιότητες των πηγών τους (μάζες και ιδιοπεριστροφές των
μελανών οπών πριν και μετά τη συγχώνευσή τους), όσο και για την ισχύ ορισμένων θεω-
ριών σχετικών με μελανές οπές, όπως του θεωρήματος no-hair. Σύμφωνα με αυτό το θεώ-
ρημα, μια μελανή οπή περιγράφεται από μόνο τη μάζα, το φορτίο και την ιδιοπεριστροφή
της και δεν περιλαμβάνει καμία πληροφορία σχετικά με τις ιδιότητες του σώματος που την
παρήγαγε. Όλες οι υπόλοιπες πληροφορίες βρίσκονται κρυμμένες πίσω από τον ορίζοντα
γεγονότων της μελανής οπής ή χάνονται κατά τη διάρκεια της δημιουργίας του, κι έτσι ένας
εξωτερικός παρατηρητής δε μπορεί να έχει πρόσβαση σε αυτές.

3.2.4 Βαρυτική κατάρρευση αστέρων

Οι αστέρες νετρονίων και οι μελανές οπές με μάζες συγκρίσιμες της ηλιακής, δημιουρ-
γούνται από τη βαρυτική κατάρρευση αστέρων ή από την κατάρρευση του πυρήνα ενός λευ-
κού νάνου που προσαυξάνει τη μάζα του μέσω ενός δίσκου προσαύξησης αερίου. Σε κάθε
περίπτωση, αν η κατάρρευση δεν είναι σφαιρικά συμμετρική, κάτι που μπορεί να οφείλε-
ται σε έντονη περιστροφή, παράγονται βαρυτικά κύματα μέσω των οποίων εκπέμπεται ένα
μέρος της ενέργειας και της στροφορμής του αρχικού αστέρα. Πιστεύεται πως υπερκαινο-
φανείς τύπου ΙΙ συμβαίνουν με ρυθμό 0.1−0.01 ανά χρόνο σε ένα γαλαξία σαν το δικό μας.
Έτσι, λαμβάνοντας υπόψιν τον αριθμό των γαλαξιών που υπάρχουν στο πλησιέστερο προς
εμάς γαλαξιακό σμήνος, αυτό της Παρθένου (Virgo Cluster), μπορούμε να υποθέσουμε πως
στο σμήνος αυτό εκρήγνηνται περίπου 30 υπερκαινοφανείς τέτοιου τύπου κάθε χρόνο.

Αν και ο τομέας της Υπολογιστικής Αστροφυσικής έχει σημειώσει ραγδαία ανάπτυξη
τα τελευταία χρόνια, μέχρι στιγμής δεν είναι δυνατό να υπολογιστούν με ακρίβεια όλες
οι λεπτομέρειες μιας έκρηξης υπερκαινοφανούς, λαμβάνοντας υπόψιν όλες τις πολύπλοκες
φυσικές διεργασίες, όπως υδροδυναμική σε 3 διαστάσεις, μεταφορά νετρίνων, πυρηνικές
διεργασίες, μαγνητικό πεδίο και περιστροφή. Έτσι δεν υπάρχει κάποιος λεπτομερής προσ-
διορισμός της βαρυτικής ακτινοβολίας που παράγεται από την βαρυτική κατάρρευση των
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αστέρων. Παρόλα αυτά, απλουστευμένες προσομοιώσεις προτείνουν πως τα βαρυτικά κύ-
ματα που παράγονται κατά την έκρηξη μπορεί να αφαιρούν το 10−7 − 10−5 της ολικής
μάζας-ενέργειας του αστέρα. Η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων αυτών υπολογίζεται
πως θα είναι μεταξύ 200Hz και 1000Hz. Μία προσέγγιση του πλάτους h ενός βαρυτικού
κύματος συχνότητας f που θα έφτανε στη Γη προερχόμενο από μια έκρηξη υπερκαινοφα-
νούς που έγινε σε απόσταση r από τον Ήλιο, η οποία διήρκεσε χρόνο T κι εξέπεμψε σε
βαρυτικά κύματα ενέργεια E, είναι

h ∼ 6× 10−21
( E

10−7M�

)1/2(1ms
T

)1/2(1kHz
f

)(10kpc
r

)
. (3.54)

Αν η έκρηξη υπερκαινοφανούς συνέβη μέσα στο Γαλαξία όπου r ∼ 10kpc, είχε διάρκεια
T ∼ 1ms, και αφαίρεσε ενέργεια ίση προς E ∼ 10−7M�, τότε το αδιάστατο πλάτος των
βαρυτικών κυμάτων συχνότητας 1kHz που θα έφταναν στη Γη, θα ήταν h ∼ 6 × 10−21.
Όπως θα δούμε παρακάτω, οι σημερινοί ανιχνευτές είναι σε θέση να διακρίνουν κύματα
με παραπλήσιο πλάτος, όμως για να γίνει αυτό θα πρέπει η έκρηξη υπερκαινοφανούς να
γίνει μέσα στο Γαλαξία, όπου περιμένουμε να συμβαίνει μία τέτοια έκρηξη ανά περίπου 50
χρόνια [30]. Έτσι, με τη σημερινη ακρίβεια των ανιχνευτών, είναι μάλλον απίθανο να εντο-
πιστεί μία έκρηξη υπερκαινοφανούς, καθώς σήματα από τέτοιες εκρήξεις που συμβαίνουν
σε άλλους γαλαξίες, είναι πολύ ασθενή για να μπορούν να παρατηρηθούν.

3.2.5 Μεγάλη Έκρηξη

Εκτός από τη βαρυτική ακτονοβολία που προέρχεται από διακριτές πηγές, το Σύμπαν θα
πρέπει να έχει κι ένα υπόβαθρο βαρυτικών κυμάτων που θα προέρχεται από υπέρθεση των
βαρυτικών κυμάτων πολλών πηγών. Μία από τις πηγές που μπορεί να συμβάλλουν σε αυ-
τήν τη βαρυτική ακτινοβολία υποβάθρου (σε αναλογία με την μικροκυματική ακτινοβολία
υποβάθρου) είναι η ίδια η Μεγάλη Έκρηξη, τα βαρυτικά κύματα της οποίας ταξιδεύουν στο
Σύμπαν σχεδόν από τη στιγμή της δημιουργίας του. Τα κύματα αυτά, δεν θα έχουν αλλοιω-
θεί σημαντικά, καθώς, οπως προαναφέρθηκε, η αλληλεπίδραση ενός βαρυτικού κύματος με
την ύλη είναι απειροελάχιστη. Βέβαια, επειδή η απόσταση από τη στιγμή που παρήχθηκαν
μέχρι σήμερα είναι μεγάλη, το πλάτος τους αναμένεται να είναι εξαιρετικά χαμηλό, κι έτσι,
ίσως να αποτελεί και το τελευταίο όριο ευαισθησίας ενός ανιχνευτή. Τα κύματα της Μεγά-
λης Έκρηξης, σύμφωνα με τη θεωρία, παρήχθησαν περίπου 10−32 − 10−30s από τη στιγμή
της δημιουργίας του Σύμπαντος, και μεταφέρουν πληροφορίες για το εξαιρετικά νεαρό Σύ-
μπαν. Ενδεικτικά, τα πρώτα φωτόνια του Σύμπαντος, που σήμερα αποτελούν την ακτινοβο-
λία υποβάθρου, προέρχονται από μια εποχή που το Σύμπαν ήταν ήδη 380.000 ετών, ενώ τα
νετρίνα της Μεγάλης Έκρηξης, που δεν έχουν εντοπιστεί μέχρι σήμερα, δημιουργήθηκαν
περίπου 1s μετά τη Μεγάλη Έκρηξη. Οι πληροφορίες που μεταφέρουν τα βαρυτικά κύματα
της Μεγάλης Έκρηξης, αν αποκωδικοποιηθούν, θα φωτίσουν πολλά σκοτεινά σημεία της
Κοσμολογίας τα οποία δεν είναι δυνατόν να αποσαφηνιστούν χωρίς πληροφορίες που να
προέρχονται από τα πολύ πρώιμα στάδια της δημιουργίας του Σύμπαντος.
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3.3 Ανίχνευση βαρυτικής ακτινοβολίας

Η άμεση ανίχνευσή της βαρυτικής ακτινοβολίας, όπως προαναφέρθηκε, είναι δύσκολη
διαδικασία, λόγω της ασθενούς αλληλεπίδρασης της με την ύλη. Τα τελευταία χρόνια, η
τεχνολογική ανάπτυξη έκανε δυνατή τη δημιουργία ανιχνευτών, που όμως μέχρι στιγμής
και με την υπάρχουσα ευαισθησία που διαθέτουν, δεν έχουν επιβεβαιωμένα παρατηρήσει
κάποια ένδειξη βαρυτικών κυμάτων. Η ανίχνευσή αναμένεται να γίνει στο εγγύς μέλλον,
με την αναβάθμιση των υπαρχόντων ανιχνευτών και τη δημιουργία νέων που θα έχουν βελ-
τιωμένη ευαισθησία. Πάντως οι ανιχνευτές με την παρούσα ευαισθησία, είναι δυνατό να
παρατηρήσουν βαρυτικά κύματα που να προέρχονται από κάποιο καταστροφικό γεγονός
που θα συμβεί στο Γαλαξία (π.χ. μια έκρηξη υπερκαινοφανούς).

Οι ανιχνευτές βαρυτικών κυμάτων μπορούν να χωριστούν σε δύο κατηγορίες: στους
ανιχνευτές συντονισμού μάζας και στα συμβολόμετρα laser. Οι πρώτοι είναι και αυτοί που
κατασκευάστηκαν πρώτοι χρονικά και αποτελούνται από μεγάλους, συμπαγείς μεταλλικούς
κυλίνδρους ή σφαίρες που στις μέρες μας ψύχονται σε θερμοκρασίες πολύ κοντά στους 0K.
Οι ανιχνευτές αυτοί είναι ευαίσθητοι σε πολύ στενές περιοχές συχνοτήτων που εξαρτώ-
νται από τα φυσικά χαρακτηριστικά τους. Από την άλλη, τα συμβολόμετρα laser, όντας
επίτευγμα της υψηλής τεχνολογίας των τελευταίων ετών, έχουν σαφώς μικρότερη ιστορία,
όμως είναι ευαίσθητα σε μεγάλες περιοχές συχνοτήτων. Η αναβάθμιση των κυριότερων
συμβολομέτρων που έχουν ήδη κατασκευαστεί αναμένεται να περατωθεί μέχρι το 2014,
ενώ η αποστολή ενός συμβολόμετρου στο διάστημα, υπολογίζεται να γίνει μετά το 2020.
Τα όργανα αυτά αναμένεται να πραγματοποιήσουν την πρώτη άμεση παρατήρηση βαρυτι-
κών κυμάτων. Από τη στιγμή της πρώτης παρατήρησης, τα βελτιωμένα όργανα θα δίνουν
συνεχή δεδομένα στους αστρονόμους η επεξεργασία των οποίων θα δώσει μια νέα ώθηση
στην Αστροφυσική και την ταυτόχρονη ανάπτυξη ενός νέου κλάδου της, της Αστροφυσικής
Βαρυτικών Κυμάτων.

Παρακάτω δίνουμε τις βασικές αρχές, και την ευαισθησία των διαφόρων τύπων ανι-
χνευτών που έχουν κατασκευαστεί, κατασκευάζονται ή σχεδιάζονται για το μέλλον.

3.3.1 Ανιχνευτές συντονισμού μάζας

Πρώτος ο Joseph Weber [31], κατασκεύασε έναν ανιχνευτή βαρυτικής ακτινοβολίας
που αποτελούνταν από δυο συμπαγείς κυλίνδρους αλουμινίου. Η βασική στη σχεδίαση του
ανιχνευτή, ήταν πως ένα βαρυτικό κύμα που θα διαπερνούσε τους κυλίνδρους, θα τους έκανε
να ταλαντωθούν και παρατηρώντας τις ταλαντώσεις αυτές, θα μπορούσε κανείς να ανιχνεύ-
σει την διέλευση του κύματος, αλλά και τα χαρακτηριστικά του. Βέβαια, αυτό δεν είναι μια
εύκολη διαδικασία.

Σήμερα ένας τυπικός ανιχνευτής αυτού του τύπου, αποτελείται από έναν συμπαγή με-
ταλλικό κύλινδρο ή σφαίρα με διαστάσεις l ∼ 3m και μάζα M ∼ 1000kg. Ένας τέτοιoς
ανιχνευτής μπορεί να ανιχνεύσει κύματα με συχνότητες μέσα σε ένα πολύ στενό εύρος συ-
χνοτήτων (της τάξης των 20− 50Hz) στην περιοχή συχνοτήτων 800Hz . f . 900Hz. Ένα
βαρυτικό κύμα με πλάτος h ∼ 10−21 που θα είχε συχνότητα κοντά στη συχνότητα συντονι-
σμού του ανιχνευτή, θα του προκαλούσε ταλαντώσεις με πλάτος

δl ∼ hl ∼ 10−21m. (3.55)
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Είναι πολύ δύσκολο να μετρηθούν ταλαντώσεις ενός σώματος με τέτοιο πλάτος, καθώς
εκτός από την ευαισθησία των οργάνων μέτρησης των ταλαντώσεων υπάρχουν κι άλλες
μεταβολλές του σχήματος του ανιχνευτή, που δεν οφείλονται στα βαρυτικά κύματα. Οι κι-
νήσεις αυτές μπορούν να περιοριστούν, αλλά όχι να εξαλειφθούν, δημιουργώντας έτσι ένα
υπόβαθρο θορύβου στις μετρήσεις, το οποίο είναι μεγαλύτερο από την απαιτούμενη ευαι-
σθησία. Οι κυριότερες πηγές θορύβου για τους ανιχνευτές συντονισμού μάζας είναι:

1. Θερμικός θόρυβος. Ο πρώτος ανιχνευτής συντονισμού μάζας λειτουργούσε σε θερ-
μοκρασία δωματίου, όμως οι σημερινοί ανιχνευτές αυτού του τύπου ψύχονται με ειδι-
κές διατάξεις σε θερμοκρασίες 100mK. Ακόμη και στις τόσο χαμηλές θερμοκρασίες
αυτές, η θερμική κίνηση των μορίων του μετάλλου είναι σε θέση να οδηγήσει σε
μεταβολές των διαστάσεων του ανιχνευτή της τάξης

dl =
( kT

4π2Mf2

)1/2
∼ 6× 10−18m. (3.56)

Η τιμή αυτή, βέβαια, είναι πολύ μεγαλύτερη από την απαιτούμενη ευαισθησία του
οργάνου, όμως βελτιώσεις της μπορούν να γίνουν με τη βελτίωση του συντελεστή
ποιότηταςQ = 2π2f0τ του ανιχνευτή. Όπου f0 είναι η κύρια συχνότητα ταλάντωσης
του ανιχνευτή και τ είναι ο χαρακτηριστικός χρόνος μέσα στον οποίο οι θερμικές τα-
λαντώσεις διαδίδονται στο υλικό του. Αν ο συντελεστής Q για την κύρια συχνότητα
πάρει τιμές της τάξης του 106, τότε ο χρόνος διάδοσης των θερμικών κινήσεων θα εί-
ναι της τάξης των 1000s. Ένα βαρυτικό κύμα που θα διαπεράσει όμως τον ανιχνευτή,
προερχόμενο από κάποιο καταστροφικό και ταυτόχρονα σύντομο γεγονός, θα προ-
καλούσε αλλαγές στις διαστάσεις του μέσα σε χρόνο της τάξης του 1ms, οπότε σε
τόσο μικρό χρόνο, οι θερμικές κινήσεις των μορίων, δε μπορούν να αλλάξουν ουσια-
στικά τις διαστάσεις του ανιχνευτή. Με βάση τα παραπάνω, ο θερμικός θόρυβος κατά
τη διέλευση του κύματος περιορίζεται στο να προκαλεί αλλαγές στις διαστάσεις του
οργάνου κατά

dlth:1ms =
( kT

4π2Mf2Q

)1/2
∼ 6× 10−21. (3.57)

Έτσι, ο θερμικός θόρυβος των σύγχρονων ανιχνευτών αυτού του τύπου μπορεί να
γίνει αρκετά χαμηλός, ώστε να μην παρεμποδίζει την ανίχνευσή βαρυτικών κυμάτων
που διέρχονται από αυτόν κι έχουν συχνότητα κοντά στη συχνότητα συντονισμού του.
Μια εκτίμηση του αδιάστατου πλάτους της ακτινοβολίας που μπορεί να ανιχνεύσει
ένας τέτοιος ανιχνευτής που βρίσκεται σε θερμοκρασία T , έχει μαζαM, μήκος L και
συντελεστή ποιότητας Q είναι

h ∼
1

2πf0LQ

√
15kT

M
. (3.58)

2. Θόρυβος των αισθητήρων.Ένα σύστημα από αισθητήρες, προσκολλημένους επάνω
στο μεταλλικό ανιχνευτή, μετατρέπουν τις μηχανικές ταλαντώσεις του σε ηλεκτρική
ενέργεια κι ένας ενισχυτής, αφού αυξήσει το ηλεκτρικό σήμα, έπειτα το καταγράφει.



3.3 Ανίχνευση βαρυτικής ακτινοβολίας 45

Αν η ανίχνευση της ταλάντωσης γινόταν με ιδεατό τρόπο, τότε ένας τέτοιος ανιχνευ-
τής θα μπορούσε να ανιχνεύσει σήματα όλων των συχνοτήτων. Στην πραγματικότητα,
όμως, οι ενισχυτές των σημάτων εισάγουν θόρυβο, που κάνει δύσκολη την ανίχνευσή
ασθενών ταλαντώσεων που μπορεί να οφείλονται στη διέλευση βαρυτικών κυμάτων.
Έτσι, βαρυτικά κύματα διαφορετικής συχνότητας από τη συχνότητα συντονισμού f0
του ανιχνευτή θα προκαλούν ταλαντώσεις που, αν και θα καταγράφονται, θα είναι
τόσο ασθενικές, που θα χάνονται μέσα στο θόρυβο που εισάγει ο ενισχυτής. Μόνο
βαρυτικά κύματα συχνότητας κοντά στη συχνότητα f0, που κάνουν τον ανιχνευτή να
ταλαντώνεται με μέγιστο πλάτος, θα μπορούν να ανιχνεύονται, γιατί η ταλάντωση
αυτή θα μπορεί να διακριθεί μέσα στο θόρυβο που εισάγουν οι ηλεκτρικές διατάξεις.
Από τα παραπάνω καταλαβαίνουμε πως όσο μικρότερος είναι ο θόρυβος από τους
αισθητήρες και τον ενισχυτή του ανιχνευτή, τόσο μεγαλύτερο μπορεί να είναι και το
εύρος των συχνοτήτων στις οποίες αυτός μπορεί να εντοπίσει ένα βαρυτικό κύμα.

3. Κβαντικός θόρυβος. Ακόμη κι αν ο θερμικός θόρυβος περιοριστεί σε πολύ χαμηλά
επίπεδα, υπάρχει ένας θόρυβος που δύσκολα μπορεί ένας ανιχνευτής να περιορίσει.
Αυτός είναι ο κβαντικός θόρυβος, που έχει την προέλευσή του στην αρχή της απροσ-
διοριστίας. Ο θόρυβος αυτός προκαλεί δονήσεις του ανιχνευτή της τάξης

dl =
( ~
2πMf

)1/2
∼ 4× 10−21 (3.59)

που είναι συγκρίσιμες σε πλάτος με αυτές του θερμικού θορύβου για 1ms. Κάποιος
θα πίστευε πως ο κβαντικός θόρυβος είναι μία πηγή θορύβου που δε μπορεί να ξε-
περαστεί, όμως αυτό δεν είναι απόλυτα αληθές, γιατί οι αβεβαιότητες που εισάγει
η αρχή της απροσδιοριστίας, εισάγονται στις μετρήσεις της ενέργειας διέγερσης του
ανιχνευτή που δεν είναι το μόνο μέγεθος που, μετρούμενο, μπορεί να δείξει πως ένα
βαρυτικό κύμα τον διαπέρασε. Είναι πιθανόν να υπάρχουν κι άλλα μεγέθη που διεγεί-
ρονται κατά την έλευση του κύματος και που μπορούν να μετρηθούν με μεγαλύτερη
ακρίβεια, συμπιέζοντας κατά κάποιον τρόπο την απροσδιοριστία σε αυτά.

Οι κυριότεροι ανιχνευτές συντονισμού μάζας που λειτουργούν αυτή τη στιγμή είναι o
ALLEGRO που βρίσκεται στο πανεπιστήμιο της Louisiana και συνεργάζεται με τον LIGO,
ένα συμβολομετρικό ανιχνευτή βαρυτικής ακτινοβολίας, οNautilus που βρίσκεται στο Frascatti
κοντά στη Ρώμη, o Auriga στο Lergano, ο Explorer στο CERN και ο NIOBE στην Αυ-
στραλία. Επειδή δεν αρκεί μία και μόνη παρατήρηση από ένα και μόνο ανιχνευτή για να
επιβεβαιωθεί ένα σημαντικό γεγονός, όπως αυτό της ανίχνευσής βαρυτικών κυμάτων, οι
παραπάνω ανιχνευτές συνεργάζονται, ώστε να υπάρχει επιβεβαίωση μιας πιθανής παρατή-
ρησης από δύο ή περισσότερους από αυτούς.

3.3.2 Συμβολόμετρα laser

Η τεχνολογική ανάπτυξη των τελευταίων δεκαετιών οδήγησε στην κατασκευή ενός νέου
τύπου ανιχνευτών, των συμβολομέτρων laser. Η αρχή λειτουργίας τους είναι παρόμοια με
αυτή ενός απλού συμβολομέτρου φωτός, ενώ η ανίχνευσή των βαρυτικών κυμάτων θα γίνει
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Σχήμα 3.5: Αρχή λειτουργίας ενός συμβολόμετρου laser. Πηγή: [25].

με αυτά από τη σύγκριση των αποστάσεων μεταξύ δύο διαφορετικών σημείων σε διαφορετι-
κές κατευθύνσεις. Στο σχήμα 3.5 παρουσιάζεται μια παράσταση της διάταξης ενός τέτοιου
συμβολομέτρου. Μια δέσμη laser εκπεμπεται από την πηγή και αφού προσκρούσει στον
διαμοιραστή ακτίνας (beamsplitter), χωρίζεται σε δύο επιμέρους δέσμες που ταξιδεύουν
προς διευθύνσεις που σχηματίζουν μεταξύ τους γωνία 90o. Οι δύο δέσμες, αφού διανύσουν
κάποιο μήκος που σε ορισμένες περιπτώσεις φτάνει και τα 4km, ανακλώνται σε ένα κά-
τοπτρο, που είναι ειδικά προσαρμοσμένο επάνω σε ένα εκκρεμές. Τελικα, οι δύο δέσμες
κατευθύνονται προς τα πίσω και συλλέγονται σε μια φωτοδίοδο. Με τον τρόπο αυτό, με-
τράται με μεγάλη ακρίβεια το μήκος των δύο βραχίωνων μέσα στους οποίους ταξιδεύουν
οι δέσμες laser, κι έτσι, αν ένα βαρυτικό κύμα διαπεράσει το σύστημα, μεταβάλλοντας το
μήκος του ενός ή και των δύο βραχίωνων, είναι δυνατό οι μεταβολές αυτές να παρατηρη-
θούν κι έτσι να ανιχνευτεί το βαρυτικό κύμα. Για να γίνει μια τέτοια ανίχνευση, θα πρέπει το
μετρούμενο μήκος, να είναι μεγαλύτερο από το μήκος κύματος της βαρυτικής ακτινοβολίας
κι επειδή γενικά τα βαρυτικά κύματα έχουν μεγάλο μήκος κύματος, οι δύο βραχίονες θα
πρέπει να είναι όσο το δυνατόν μεγαλύτεροι. Επειδή, το κόστος αλλά και άλλοι παράγοντες
περιορίζουν το μέγεθος των βραχιόνων των σημερινών συμβολομέτρων στα 4km, μέτρηση
μεγαλύτερου μήκους επιτυγχάνεται με το να φροντίσει κανείς έτσι ώστε οι ακτίνες laser να
ανακλαστούν αρκετές φορές στα κάτοπτρα πριν συλλεχθούν στη φωτοδίοδο. Με τον τρόπο
αυτό το ενεργό μέγεθος των βραχιόνων μπορεί να είναι μέχρι και 300km. Λαμβάνοντας υπ'
όψιν αυτό, η ανίχνευση ενός βαρυτικού κύματος αδιάστατου πλάτους h ∼ 10−22 μπορεί να
γίνει αν, με την υπάρχουσα τεχνολογία, είναι δυνατό να μετρηθούν πολύ μικρές αποστάσεις
της τάξης των ∆L = hL ≈ 3 × 10−15cm. Οι αποστάσεις αυτές είναι της τάξης μεγέθους
του πυρήνα ενός ατόμου και από την επισήμανση αυτή, είναι πρoφανές πως η ανίχνευση
βαρυτικής ακτινοβολίας με τα συμβολόμετρα laser δεν είναι μια εύκολη διαδικασία.

Το μεγάλο πλεονέκτημα των συμβολομέτρων έναντι των ανιχνευτών συντονισμού μά-
ζας, είναι πως το εύρος συχνοτήτων των βαρυτικών κυμάτων που μπορεί να ανιχνεύσουν
είναι πολύ μεγαλύτερο. Αυτό είναι προφανές στο Σχήμα 3.6 όπου παρουσιάζεται η ευαισθη-
σία αρκετών από τους ήδη κατασκευασμένους, αλλά και μελλοντικών ανιχνευτών. Όπως
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Σχήμα 3.6: ``Παράθυρα'' ευαισθησίας σημερινών και μελοντικών συμβολομέτρων laser, αλλά και
των ανιχνευτών συντονισμού μάζας.

φαίνεται στο σχήμα αυτό, κάθε ανιχνευτής μπορεί να εντοπίσει κύματα συχνότητας που πε-
ριλαμβάνεται στα ευρεία όρια της καμπύλης που αντιστοιχεί σε αυτόν, ενώ για κάθε τιμή της
συχνότητας, υπάρχει κι ένα κάτω όριο στο πλάτος των βαρυτικών κυμάτων που μπορούν να
ανιχνευτούν. Όπως είναι εμφανές, υπάρχουν αρκετοί ανιχνευτές που είναι ευαίσθητοι στο
δεξί άκρο του φάσματος συχνοτήτων, ενώ μόλις ένας, ο LISA, στο αριστερό. Αυτό συμ-
βαίνει γιατί όλοι οι υπόλοιποι ανιχνευτές βρίσκονται, ή πρόκειται να κατασκευαστούν στην
επιφάνεια της Γης, όπου ο θόρυβος από τα σεισμικά κύματα είναι έντονος σε χαμηλές συ-
χνότητες, κάνοντας αδύνατη τη λειτουργία των ανιχνευτών σε αυτές. Αντίθετα, ο LISA, του
οποίου το ακρονύμιο προκύπτει από το Laser Interferometer Space Antenna, πρόκειται να
τοποθετηθεί στο διάστημα, όπου δεν υπάρχει επηρροή από σεισμικά κύματα. Ένας ακόμη
ανιχνευτής που σχεδιάζεται να τοποθετηθεί στο διάστημα και του οποίου η καμπύλη ευαι-
σθησίας δεν παρουσιάζεται στο Σχήμα 3.6 είναι ο ALIA (Advanced Laser Interferometer
Antenna). O ALIA αναμένεται να παρουσιάζει καλύτερη ευαισθησία από το LISA ανιχνεύ-
οντας βαρυτικά κύματα στις ίδιες περίπου συχνότητες με αυτόν. Στο ίδιο σχήμα παρουσιά-
ζεται και η περιοχή ευαισθησίας των σημερινών ανιχνευτών συντονισμού μάζας, η οποία
είναι σαφώς περιορισμένη σε σχέση με την αντίστοιχή των συμβολομέτρων laser.

Όπως είναι εμφανές από το σχήμα του ``παραθύρου'' ανίχνευσης κάθε συμβολόμετρου,
υπάρχουν κάποιοι περιορισμοί τόσο στο εύρος των συχνοτήτων, όσο και στο πλάτος των
κυμάτων που αυτό μπορεί να ανιχνεύσει. Οι περιορισμοί αυτοί προέρχονται, όπως και στην
περίπτωση των ανιχνευτών συντονισμού μάζας, από ορισμένες πηγές θορύβου. Οι νεότερες
γενιές των κυριότερων ανιχνευτών οι οποίες είναι αυτή τη στιγμή υπό κατασκευή, έχουν
ως στόχο τη μείωση των διαφόρων τύπων θορύβου ή την καλύτερη αντιμετώπισή τους,
κάτι που θα έχει ως αποτέλεσμα την βελτίωση της ευαισθησίας του οργάνου. Οι κυριότερες
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Σχήμα 3.7: Η ευαισθησία του LIGO μαζί με τις κύριες πηγές θορύβου του οργάνου.

πηγές θορύβου και η επίδρασή τους στο ``παράθυρο'' ανίχνευσης ενός συμβολομετρικού
ανιχνευτή laser φαίνονται στο Σχήμα 3.7. Αυτές είναι:

1. Σεισμικός θόρυβος.Μικρές δονήσεις του εδάφους είναι μια πηγή σημαντικού θορύ-
βου ο οποίος θα πρέπει να αντιμετωπιστεί. Σε όλους τους συμβολομετρικούς ανιχνευ-
τές, τα κάτοπτρα, επάνω στα οποία ανακλώνται τα φωτόνια του laser πριν επιστρέ-
ψουν στη φωτοδίοδο, βρίσκονται στερεωμένα επάνω σε ένα ειδικό εκκρεμές. Με τη
βοήθεια του εκκρεμούς, επιτυγχάνεται απομόνωση του συστήματος από τις δονήσεις
της Γης, όχι όμως με ιδεατό τρόπο. Έτσι, σεισμικές δονήσεις με συχνότητα κάτω από
1 − 2Hz, δε μπορούν να αντιμετωπιστούν με επιτυχία, οπότε όλα τα συμβολόμετρα
που βρίσκονται στο έδαφος, δε μπορούν να ανιχνεύσουν κύματα με συχνότητες κάτω
από περίπου 5 Hz. Αυτό είναι εμφανές στο Σχήμα 3.7, όπου φαίνεται πως το ``πα-
ράθυρο'' παρατήρησης του ανιχνευτή LIGO, περιορίζεται στην περιοχή των μικρών
συχνοτήτων από τον σεισμικό θόρυβο. Η νέα γενιά των ανιχνευτών αναμένεται να
διαθέτει πιο περίπλοκα και αποτελεσματικά συστήματα απομόνωσης από σεισμικές
δονήσεις, οπότε θα είναι δυνατή μια, έστω και μικρή, επέκταση του ``παραθύρου''
προς τα αριστερά.

2. Αβεβαιότητα στη μέτρηση των φωτονίων στη φωτοδίοδο (shot noise). Αυτός ο
αρνητικός παράγοντας εισάγει θόρυβο του οποίου το μέγεθος εξαρτάται από την τε-
τραγωνική ρίζα του αριθμού των φωτονίων, αλλα και από τη συχνότητα του κύματος
που θέλει κανείς να ανιχνεύσει. Όσο μεγαλύτερη είναι η συχνότητα, τόσο μεγαλύτε-
ρος είναι ο θόρυβος, καθιστώντας τον ανιχνευτή ανίκανο να ανιχνεύσει κύματα με
συχνότητες μεγαλύτερες κάποιων kHz. O θόρυβος αυτός, μαζί με τον σεισμικό θό-
ρυβο είναι που βάζουν τα όρια συχνοτήτων των βαρυτικών κυμάτων που μπορούν να
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εντοπιστούν από ένα συμβολόμετρο laser.

3. Πίεση της ακτινοβολίας. Η πίεση που ασκείται από το laser επάνω στα κάτοπτρα,
έχει ως αποτέλεσμα την ελαφρά μετακίνηση τους, κάτι που μπορεί να οδηγήσει σε
σφάλματα στην μέτρηση της ακριβούς θέσης τους που είναι το ζητούμενο για την
ανίχνευση ενός διερχόμενου βαρυτικού κύματος.

4. Θερμικός θόρυβος. Όπως και στους ανιχνευτές συντονισμού μάζας, έτσι και στα
συμβολόμετρα, ο θερμικός θόρυβος είναι μια σημαντική πηγή θορύβου, ενώ λόγω
του ότι ο ανιχνευτής αποτελείται από διάφορα όργανα (κάτοπρα, εκκρεμή, διαχωρι-
στής ακτίνας, φωτοδίοδος) τα οποία θερμαίνονται κατά τη λειτουργία τους, αυτή η
πηγή θορύβου θα πρέπει να εκτιμηθεί και να αντιμετωπιστεί για κάθε όργανο ξεχωρι-
στά. Τα κάτοπτρα θερμαίνονται κατά την ανάκλαση του laser επάνω σε αυτά, κι αυτό
έχει ως συνέπεια την ανεπαίσθητη, αλλά σημαντική, αλλαγή του δείκτη ανακλαστι-
κότητάς τους με αποτέλεσμα την εισαγωγή θορύβου. Από την άλλη, τα μόρια στα κά-
τροπρα, όπως και στα εκκρεμή επάνω στα οποία αυτά στηρίζονται, εκτελούν θερμικές
κινήσεις, γεγονός που εισάγει επιπλέον θόρυβο κυρίως στις συχνότητες συντονισμού
αυτών των οργάνων. Οι συχνότητες συντονισμού των εκκρεμών είναι στην περιοχή
των 40Hz, ενώ οι συχνότητες στις οποίες οι θερμικές κινήσεις των μορίων των κα-
τόπτρων επηρεάζουν τις παρατηρήσεις, είναι της τάξης των μερικών KHz. Μαζί με
την αβεβαιότητα στη μέτρηση των φωτονίων, αυτός ο παράγοντας θορύβου εισάγει
το άνω όριο στις συχνότητες βαρυτικών κυμάτων που μπορούν να ανιχνευτούν.

5. Αλλαγές της βαρύτητας της γης. Το βαρυτικό πεδίο της γής σε έναν τόπο δεν είναι
σταθερό, αλλά εξαιτίας ορισμένων παραγόντων (π.χ. σεισμών) παρουσιάζει μεταβο-
λές. Μεταβολές στο βαρυτικό πεδίο, ικανές να επηρεάσουν αρνητικά την ευαισθησία
του οργάνου, μπορεί να προκαλέσουν ακόμη και ανθρώπινες δραστηριότητες, γι 'αυτό
και όλοι αυτοί οι ανιχνευτές βρίσκονται τοποθετημένοι σε περιοχές με περιορισμένη
ανθρώπινη δραστηριότητα. Η αλλαγή στην ατμοσφαιρική πίεση και κατά συνέπεια
στην πυκνότητα του αέρα είναι επίσης ένας παράγοντας που μπορεί να μειώσει την
ευαισθησία του ανιχνευτή. Όλοι αυτοί οι παράγοντες όπως φαίνεται και από τη σχε-
τική ευθεία στο Σχήμα 3.7, εισάγουν θόρυβο κυρίως σε χαμηλές συχνότητες, και πι-
θανότατα θα απασχολήσουν κυρίως τις κατασκευές της δεύτερης γενιάς των οργάνων
που θα προσπαθήσουν να επεκτείνουν το ``παράθυρο'' παρατήρησής τους σε αυτές
τις συχνότητες.

6. Κβαντικός θόρυβος. Ο κβαντικός θόρυβος είναι κάτι που ούτε τα συμβολόμετρα
laser δε μπορούν να αποφύγουν οριστικά. Για την αντιμετώπιση του θορύβου που
εισάγει η αβεβαιότητα στη μέτρηση των φωτονίων στη φωτοδίοδο, συνήθως αυξάνε-
ται η ενέργεια του χρησιμοποιούμενου laser, ώστε να υπάρχουν περισσότερα φωτόνια
που θα πρέπει να ανιχνευτούν. Με τον τρόπο αυτό γίνεται μια πιο ακριβής μέτρηση
της θέσης των κατόπτρων. Αυτό βέβαια, εξαιτίας της αρχής της απροσδιοριστίας, ει-
σάγει αβεβαιότητα στη μέτρηση της ορμής τους κάτι που μπορεί να επηρεάσει τις
παρατηρήσεις. Στα διάφορα συμβολόμετρα ανά τον κόσμο, γίνονται προσπάθειες για
την αντιμετώπιση αυτής της μορφής θορύβου, κάτι που είναι δυνατό να γίνει, κα-
θώς χρησιμοποιείται ένα κβαντικό πεδίο, δηλαδή το laser, για την ανίχνευση ενός



50 Κεφάλαιο3. Βαρυτική ακτινοβολία

μη κβαντικού φαινομένου, δηλαδή ενός βαρυτικού κύματος. Αυτό σημαίνει πως δεν
είναι απαραίτητο να γνωρίζουμε κάθε πληροφορία για το κβαντικό σύστημα, απλά
χρειάζεται να μετρήσουμε με ακρίβεια τις ποσότητες που είναι αναγκαίες για την
ανίχνευσή του βαρυτικού κύματος. Αυτό σημαίνει, πως μπορούμε να αυξήσουμε την
αβεβαιότητα σε ποσότητες που δε χρειαζόμαστε. Κάτι τέτοιο, βέβαια, δεν είναι εύ-
κολο να πραγματοποιηθεί και θα απασχολήσει τις επόμενες γενιές των ανιχνευτών,
που θα συναντήσουν το όριο του κβαντικού θορύβου.

Σήμερα υπάρχουν τρία μεγάλα συβολόμετρα laser στον κόσμο που χρησιμοποιούνται
για την ανίχνευση βαρυτικής ακτινοβολίας. Το VIRGO βρίσκεται κοντά στην Πίζα της Ιτα-
λίας, ενώ τα άλλα δυο του LIGO αποτελούνται από ανιχνευτές που βρίσκονται ο ένας στην
πολιτεία της Louisiana και ο άλλος σε αυτή της Washington στις ΗΠΑ. Το VIRGO αποτε-
λείται από δύο βραχίονες με μήκος 3km ο καθένας και ξεκίνησε να συλλέγει δεδομένα από
τον Μάιο του 2007. Σήμερα γίνεται η αναβάθμισή του στην νέα βελτιωμένη του μορφή.
Οι δύο πανομοιότυποι ανιχνευτές του LIGO έχουν βραχίονες με μήκη 4km ο καθένας και
ξεκίνησαν να συλλέγουν δεδομένα το Νοέμβριο του 2005. Τώρα, βρίσκονται επίσης στη
διαδικασία αναβάθμησής τους στο λεγόμενο LIGO 2. Οι αναβαθμισμένοι ανιχνευτές LIGO
και VIRGO αναμένεται να κάνουν πραγματικότητα την άμεση ανίχνευσή του πρώτου βα-
ρυτικού κύματος.

Εκτός από τους VIRGO και LIGO, υπάρχει ο GEO600 κοντά στο Hanover της Γερμα-
νίας, με μήκος βραχιόνων 600m, καθώς και το ΤΑΜΑ στην Ιαπωνία με μήκος βραχιόνων
300m. Ο GEO600 συνεργάζεται τόσο με τον LIGO όσο και με τον VIRGO και είναι ο ανι-
χνευτής που διαθέτει τα πιο εξελιγμένα κάτοπτρα, εκκρεμή και άλλα οπτικά όργανα, αλλά
και οπτικές μεθόδους. Με αυτά, έχει καταφέρει να έχει πολύ καλή ευαισθησία, παρά το γε-
γονός του ότι διαθέτει σχετικά μικρούς βραχίονες. Τα βελτιωμένα όργανα του GEO600 θα
εγκατασταθούν στις αναβαθμισμένες εκδόσεις των VIRGO και LIGO που κατασκευάζοναι
και αναμένεται να τεθούν σε λειτουργία το 2014. Στο μεσοδιάστημα της αναβάθμισης των
κύριων συμβολομετρικών ανιχνευτών, ο GEO600 θα είναι σε λειτουργία, ώστε να μπορέσει
να ανιχνεύσει κάποιο πιθανό καταστροφικό συμβάν στο κοντινό Σύμπαν. Όταν οι βελτιω-
μένοι VIRGO και LIGO τεθούν σε λειτουργία, τότε θα ξεκινήσει η αναβάθμιση και του
GEO600 στον GEO-HF. O GEO-HF θα μπορεί να ανιχνευεί βαρυτικά κύματα με συχνό-
τητες άνω του 1KHz περιοχή στην οποία το μικρό μήκος των βραχιώνων του, δεν θα τον
εμποδίζει να είναι ανταγωνιστικός με τα μεγαλύτερα συμβολόμετρα.

3.3.3 Ανιχνευτές στο διάστημα

Όπως αναφέρθηκέ παραπάνω, οι επίγειοι ανιχνευτές, δε μπορούν να ανιχνεύσουν κύ-
ματα συχνότητες κάτω των 5Hz εξαιτίας του σεισμικού θορύβου. Ο μοναδικός τρόπος για
την ανίχνευση τέτοιων κυμάτων είναι η τοποθέτηση ενός συμβολομέτρου στο διάστημα.
Το πρώτο διαστημικό συμβολόμετρο που έχει σχεδιαστεί και αναμένεται να κατασκευαστεί
στα επόμενα χρόνια, είναι το LISA. To LISA θα αποτελείται από τρία διαστημικά οχήματα
που θα τοποθετηθούν στο διάστημα στις κορυφές ενός νοητού ισόπλευρου τριγώνου, ενώ
οι αποστάσεις μεταξύ τους θα είναι σταθερές και ίσες προς 5× 106km. Με τον τρόπο αυτό
θα κατασευαστεί ένα γιγαντιαίο συμβολόμετρο, αφού δέσμες laser θα ταξιδεύουν από το
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Σχήμα 3.8: Προτεινόμενη τοποθεσία στο διάστημα του μελλοντικού συμβολομετρικού ανιχνευτή
LISA. Πηγή: [25].

ένα όχημα στο άλλο. Η όλη διάταξη θα τεθεί σε τροχιά γύρω από τον Ήλιο, σε απόσταση
1ΑU και θα ακολουθεί την κίνηση της Γης, παραμένοντας ωστόσο πίσω της κατά 60o. Στο
Σχήμα 3.8 φαίνεται η προτεινόμενη χωροθέτηση του LISA στο διάστημα. Το όργανο, παρά
τα προβλήματα που έχουν προκύψει, αναμένεται να τεθεί σε τροχιά μετά το 2020.

Λόγω της απουσίας σεισμικών κυμάτων, το LISA θα είναι ικανό να συλλάβει κύματα με
πολύ χαμηλές συχνότητες, κι έτσι φαινόμενα που εκπέμπούν βαρυτική ακτινοβολία η οποία
δε μπορεί να είναι ανιχνεύσιμη από τη Γη, θα μπορούν να παρατηρηθούν από το LISA.
Στο Σχήμα 3.9 απεικονίζονται τα δύο διαφορετικά ``παράθυρα'' παρατήρησης του LIGO
και του LISA, καθώς και οι πηγές βαρυτικής ακτινοβολίας που εκπέμπουν κύματα μέσα ή
κόντα σε αυτά. Γενικά, το LISA θα μπορεί να ανιχνεύει κύματα από σώματα μεγάλης μάζας
(υπερμεγέθεις μελανές οπές, μελανές οπές μεσαίας μάζας), ενώ οι επίγειοι ανιχνευτές από
σώματα σχετικά μικρής μάζας (μελανές οπές ηλιακής μάζας, αστέρες νετρονίων, εκρήξεις
υπερκαινοφανών).

3.3.4 Διεύθυνση της πηγής

Μια απλή βαρυτική κεραία δε μπορεί από μόνη της να προσδιορίσει με ακρίβεια την
διεύθυνση της πηγής του βαρυτικού κύματος που μπορεί να ανιχνεύσει. Για να γίνει αυτό,
απαιτείται η χρήση δύο, τριών ή και παράνω ανιχνευτών που θα ανιχνεύσουν το ίδιο κύμα με
κάποια χρονική καθυστέρηση που θα οφείλεται στις αποστάσεις μεταξύ τους. Με τον τρόπο
αυτό θα είναι δυνατός ο προσδιορισμός της θέσης της πηγής του κύματος. Για παράδειγμα,
οι αποστάσεις των δύο ανιχνευτών του LIGO είναι της τάξης των L ∼ 3 × 106m, οπότε η
ανίχνευσή της πηγής ενός κύματος με μήκος κύματος λ = 3 × 105m, το οποίο αντιστοιχεί
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Σχήμα 3.9: Ευαισθησία των ανιχνευτών LIGO και LISA μαζί με τις κύριες πηγές βαρυτικών κυμά-
των που τα δύo όργανα είναι πιθανό να ανιχνεύσουν. Πηγή: NASA.

σε συχνότητα f = 1kHz, μπορεί να γίνει με ακρίβεια δθ = λ/L = 0.1rad. Αν σήμα που
λαμβάνουν οι ανιχνευτές είναι ισχυρό, αυτή η ακρίβεια μπορεί να βελτιωθεί επιπλέον. Για
πηγές βαρυτικής ακτινοβολίας μεγάλης χρονικής διάρκειας, μία και μόνο κεραία βαρυτικής
ακτινοβολίας μπορεί να εντοπίσει την ακριβή κατεύθυνσή της χρησιμοποιώντας διαφορε-
τικές παρατηρήσεις της μέσα στο χρόνο. Αν η χρονική διαφορά των παρατηρήσεων ειναι
6 μήνες, τότε η Γη και επομένως ο ανιχνευτής θα απέχουν από την θέση της προηγούμε-
νης μέτρησης απόσταση 2 ΑU. Αν η συχνότητα του κύματος είναι 1kHz, τότε η διακριτική
ικανότητα της παρατήρησης θα είναι μικρότερη από ένα arcsecond.

Για τη LISA, η απόσταση θα είναι πάλι 2 ΑU, τα κύματα όμως που θα ανιχνεύει, όπως
αναφέραμε, θα είναι χαμηλής συχνότητας, κάτι που κάνει τη διακριτική της ικανότητα να
είναι κοντά στο 1radian. Τα κύματα, όμως, αυτά θα είναι εξαιρετικά ισχυρά, και εξαιτίας
αυτού, η ικανότητά της LISA να εντοπίζει με ακρίβεια την πηγή, θα είναι αρκετά καλύτερη,
με τη διακριτική ικανότητά της να φτάνει και τα επίπεδα των arcminutes.

3.4 Ανάδραση μελανής οπής εξαιτίας μή-συμμετρικής εκπομπής
βαρυτικής ακτινοβολίας

Στην παράγραφο αυτή, θα αναφερθούμε σε μία από τις συνέπειες που μπορεί να έχει η
εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας στο σύστημα που την παράγει. Για να υπολογιστεί αυτή
με ακρίβεια, θα πρέπει να επιλυθούν οι εξισώσεις του Einstein στην πλήρη, μη-γραμμική,
μορφή τους. Όπως αναφέρθηκε σε διάφορα σημεία του κεφαλαίου αυτού, η επίλυση των εξι-
σώσεων αυτών είναι δύσκολη, ακόμη κι αν χρησιμοποιήσει κανείς αριθμητικές μεθόδους.
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Για το λόγο αυτό χρησιμοποιούνται προσεγγίσεις της θεωρίας, όπως ο μετα-Νευτώνειος
φορμαλισμός, αλλά και γίνονται απλοποιήσεις στις εξισώσεις, με σκοπό να μπορούν να
βρεθούν ευκολότερα έστω και προσεγγιστικές λύσεις. Τις τελευταίες δεκαετίες η Υπολογι-
στική Σχετικότητα πρόσφερε τρόπους με τους οποίους έγινε δυνατή η επίλυση των εξισώ-
σεων σε ορισμένες περιπτώσεις. Ένα από τα προβλήματα που παρέμεναν για καιρό άλυτα,
ήταν αυτό της εξέλιξης ενός ζεύγους από περιστρεφόμενες μελανές οπές που εκλύοντας
βαρυτική ακτινοβολία, οδηγούνται στη σύγκρουση και την παραγωγή ενός νέου σώματος.
Το πρόβλημα είχε μελετηθεί στη μετα-Νευτώνεια θεωρία [26, 27], για μή περιστρεφόμενες
μελανές οπές, όμως η πολυπλοκότητά του το έκανε δύσκολο να λυθεί χρησιμοποιώντας τις
εξισώσεις της ΓΘΣ.

Το 2005 σημειώθηκε η απαιτούμενη πρόοδος ? ] που οδήγησε στην αριθμητική επί-
λυση του προβλήματος και στην εξαγωγή συμπερασμάτων από τη ΓΘΣ για τη σύγκρουση
δύο μελανών οπών, καθώς αυτές εκτελούν σπειροειδή κίνηση προς το κέντρο μάζας τους.
Τα συμπεράσματα αυτά αφορούν τόσο στο χρόνο που θα διαρκέσει η σπειροειδής τροχιά,
όσο και στα χαρακτηριστικά (μάζα, ταχύτητα, ιδιοπεριστροφή) του σώματος που θα πα-
ραχθεί από τη σύγκρουση, αλλά και σε αυτά της βαρυτικής ακτινοβολίας που παράγεται
πριν, κατά τη διάρκεια και μετά τη σύγκρουση των δύο μελανών οπών. Τα αποτελέσματα
της Υπολογιστικής Σχετικότητας για περιστρεφόμενες και μή μελανές οπές, έδειξαν πως
κατά τη διάρκεια της σπειροειδούς τροχίας, ο μετα-Νευτώνειος φορμαλισμός, λειτουργεί
δίνοντας σωστά αποτελέσματα, τουλάχιστον ώσπου η απόσταση των δύο μελανών οπών
φτάσει τα ∼ 10M (σύστημα μονάδων στο οποίο G = c = 1). ΌπουM η ολική μάζα του
συστήματος. Επιπλέον, στην περίπτωση των μη-περιστρεφόμενων μελανών οπών, κατά τη
διάρκεια της σύγκρουσής τους, εκλύεται βαρυτική ακτινοβολία προς συγκεκριμένη κατεύ-
θυνση κι όχι ισοτροπικά και αυτό έχει ως αποτέλεσμα, για τη διατήρηση της ολικής ορμής
του συστήματος, η παραγόμενη μελανή οπή να αποκτά μια ταχύτητα ανάδρασης προς την
αντίθετη κατεύθυνση. Η ταχύτητα αυτή βρέθηκε πως μπορεί να είναι μέχρι και μερικές
εκατοντάδες kms−1 ? ].

Στην περίπτωση δύο περιστρεφόμενων μελανών οπών, βρέθηκε πως κατά τη σύγκρουση
περίπου το 2−8% της μάζας και μέχρι και το 40% της ολικής ορμής του συστήματος εκλύ-
ονται με τη μορφή βαρυτικών κυμάτων. Το ποσοστό της ορμής που εκλύεται ως βαρυτική
ακτινοβολία, εξαρτάται από το μέγεθος και την κατεύθυνση της ιδιοπεριστροφής των δύο
μελανών οπών. Η συνεισφορά της ολικής ορμής στα παραγόμενα βαρυτικά κύματα, είναι
κατευθυντική, προκαλώντας ανάδραση στην παραγόμενη μελανή οπή. Αυτό μπορεί να εξη-
γηθεί ώς εξής: και οι δύο μελανές οπές, λίγο πριν τη σύγκρουσή τους εκπέμπουν βαρυτική
ακτινοβολία εξαιτίας της ορμής τους, προς την κατεύθυνση της κίνησης της καθεμίας, όπως
φαίνεται στο Σχήμα 3.10. Αν οι μελανές οπές ήταν πανομοιότυπες, τότε, θα εξέπεμπαν ίδια
ποσά ακτινοβολίας προς αντίθετες διευθύνσεις, οπότε η συνολική ορμή που θα εκπέμπο-
νταν από τη σύστημα θα ήταν μηδέν. Επειδή, όμως υπάρχουν διαφορές, τόσο στις μάζες
όσο και στις ιδιοπεριστροφές των δύο μελανών οπών, καθεμία από αυτές εκπέμπει διαφο-
ρέτικες ποσότητες ακτινοβολίας, οπότε υπάρχει ένα ποσό ορμής που εκπέμπεται από το
σύστημα ως ακτινοβολία και μάλιστα προς ορισμένη κατεύθυνση, δηλαδή προς την κατεύ-
θυνσή στην οποία κινείται η μελανή οπή που εκπέμπει περισσότερο. Το φαινόμενο αυτό
γίνεται εντονότερο λίγο πριν την οριστική σύγκρουση των δύο μελανών οπών, οπότε το
σώμα που παράγεται αμέσως μετά από αυτήν, εκπέμπει αρκετή από την ορμή του διπλού



54 Κεφάλαιο3. Βαρυτική ακτινοβολία

Σχήμα 3.10: Σχηματική παράσταση της ασύμμετρης εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας από ένα
διπλό σύστημα μελανών οπών. Το αποτέλεσμα της εκπομπής αυτής, είναι η ανάδραση (recoil) της
μελανής οπής που προκύπτει από τη σύγκρουση στην οποία οδηγείται το σύστημα.

συστήματος προς ορισμένη κατεύθυνση, κάτι που έχει ως αποτέλεσμα την ανάδρασή του
προς την ακριβώς αντίθετη κατεύθυνση. Η ανάδραση αυτή γίνεται πιο έντονη, όσο πιο με-
γάλες ειναι οι ιδιοπεριστροφές των δύο μελανών οπών και όταν αυτές, πριν συγκρουστούν,
έχουν τις ιδιοπεριστροφές τους αντιπαράλληλες και επάνω στο επίπεδο της τροχίας τους
? ]. Στις περιπτώσεις αυτές η μέγιστη ταχύτητα ανάδρασης μπορεί να φτάσει και μερικές
χιλιάδες Kms−1!

Το φαινόμενο αυτό είναι ένα καθαρά σχετικιστικό, καθώς είναι το αποτέλεσμα της εκ-
πομπής βαρυτικής ακτινοβολίας και μάλιστα προς συγκεκριμένη κατεύθυνσή. Για την εκτί-
μηση της ταχύτητας ανάδρασης μιας παραγόμενης μελανής οπής από ένα ζεύγος μελανών
οπών, τα αποτελέσματα των προσομοιώσεων που χρησιμοποιούν τις εξισώσεις της ΓΘΣ
συσχετίστικαν με τις εξισώσεις του μετα-Νευτώνειου φορμαλισμού, κι έτσι αυτή τη στιγμή
υπάρχουν αναλυτικές εκφράσεις που δίνουν την ταχύτητα αυτή σε σχέση με τα χαρακτηρι-
στικά του συστήματος των δύο μελανών οπών, πριν γίνει η σύγκρουση. Επειδή υπάρχουν
διάφοροι τρόποι για το συσχετισμό, αλλά και διαφορετικά δεδομένα από τις προσομοιώ-
σεις, αυτή τη στιγμή υπάρχουν παραπάνω από μία εξισώσεις που να δίνουν την ταχύτητα
ανάδρασης. Σε όλες όμως τις εξισώσεις αυτές, το μέγεθος της ταχύτητας εξαρτάται από το
λόγο μαζών των δύο μελανών οπών q = m2/m1 μεm2 < m1, τα μέτρα των διανυσμάτων
των ιδιοπεριστροφών τους ~S1, ~S2, αλλά και την γωνία που σχηματίζουν αυτές, τόσο μεταξύ
τους, όσο και με το επίπεδο της σπειροειδούς τροχίας τους.

Οι Lusto et al ? ], χρησιμοποιώντας τον δικό τους κώδικα για την προσομοίωση της
σύγκρουσης μελανών οπών κατέληξαν στην εξίσωση

~v = (vm + v⊥ cos ξ)ê1 + v⊥ sin ξê2 + v‖ê3. (3.60)

Oι δείκτες ⊥ και ‖ αναφέρονται σε κάθετη και παράλληλη προς το διάνυσμα της στρο-
φορμής ~L του συστήματος. Το μοναδιαίο διάνυσμα ê1, βρίσκεται επάνω στο επίπεδο της
τροχιάς, συνδέοντας τις δύο μελανές οπές και με κατεύθυνση από αυτήν με τη μεγαλύτερη
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μάζα 1 προς αυτήν με τη μικρότερη 2. Το ê2 είναι κι αυτό επάνω στο επίπεδο της τροχιάς,
αλλά κάθετο προς το ê1, με κατεύθυνσή τέτοια, ώστε τα (ê1, ê2, ê3) να αποτελούν ένα ορθο-
κανονικό σύστημα. Τέλος, το ê3 είναι το μοναδιαίο διάνυσμα παράλληλο προς το διάνυσμα
της στροφορμής ~L. Η γωνία ξ είναι η γωνία μεταξύ των ανόμοιων συνεισφορών της μάζας
και της ιδιοπεριστροφής στην ταχύτητα ανάδρασης. Σύμφωνα με τους Gonzalez et al [32]
είναι ξ ∼ 145o για περίπου κυκλικές κινήσεις, ενώ ξ ∼ 90o στην περίπτωση που οι δύο
μελανές οπές συγκρούονται μετωπικά.

Οι επιμέρους όροι της εξίσωσης (3.60) δίνονται από τις σχέσεις

vm = (1+ e)Aη2
1− q

1+ q
(1+ Bη), (3.61)

όπου v⊥ είναι η κάθετη στο διάνυσμα ~L συνιστώσα της ταχύτητας ανάδρασης, δηλαδή η
ταχύτητα ανάδρασης επάνω στο επίδεδο της τροχιάς και δίνεται από τη σχέση:

v⊥ = (1+ e)Hη2
1

1+ q
(a

‖
1 − qa

‖
2) (3.62)

και v‖ είναι η παράλληλη προς το διάνυσμα~L συνιστώσα της ταχύτητας ανάδρασης, δηλαδή
η ταχύτητα ανάδρασης που είναι κάθετη στο επίπεδο της τροχιάς και δίνεται από τη σχέση:

v‖ = (1+ e)K
η2

1+ q
|a⊥1 − qa⊥2 | cos (Θ−Θ0). (3.63)

Είναι φανερό, πως η εξίσωση (3.61) δίνει την ταχύτητα ανάδρασης στην περίπτωση που οι
δύο μελανές οπές δεν είχαν ιδιοπεριστροφή. Αυτή είναι κατά τη διεύθυνση της ευθείας που
συνδέει τις δύο μελανές οπές πριν τη σύγκρουση και με κατεύθυνση προς το σώμα με τη
μικρότερη μάζα. Η βαρυτική ακτινοβολία εξαιτίας της ορμής, στην περιπτωση αυτή εκπέ-
μπεται προς την ακριβώς αντίθετη κατεύθυνση, σύμφωνα με όσα αναφέρθηκαν παραπάνω.

Στις παραπάνω εξισώσεις, η = q

(1+q)2
είναι ο συμμετρικός λόγος μαζών και e η εκ-

κεντρότητα της τροχιάς. Οι Gonzalez et al [32] υπολόγισαν τις τιμές των παραμέτρων
που υπεισέρχονται στις παραπάνω εξισώσεις: A = 1.2 × 104 kms−1, B = −0.93, H =
6.9× 103 kms−1, K = 6.072× 104 kms−1. Σε άλλες εργασίες μπορεί να βρει κανείς διαφο-
ρετικές προσεγγίσεις στις τιμές των παραπάνω παραμέτρων.

Τέλος, αν ορίσουμε ως

~ai =
~Si

m2
i

(3.64)

το διάνυσμα της αδιάστατης ιδιοπεριστροφής της καθεμιάς από τις δύο μελανές οπές, τότε
η γωνία Θ που υπεισέρχεται στη σχέση 3.63, είναι η γωνία μεταξύ του διανύσματος ~∆ και
του ê1, με το ~∆ να ορίζεται ως

~∆ = (m1 +m2)(
~S2
m2

−
~S1
m1

) (3.65)

Από την άλλη, οι Baker et al ? ] χρησιμοποιώντας τα δικά τους δεδομένα, κατάφεραν
να τα συσχετίσουν με τα αποτελέσματα της μετα-Νευτώνειας θεωρίας, δημιουργώντας, μια
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διαφορετική εξίσωση για την ταχύτητα ανάδρασής στην οποία η εξάρτηση από το η είναι
κυβική κι όχι τετραγωνική. Αυτό σημαίνει πως η επίδραση του λόγου μαζών στην τελική
ταχύτητα ανάδρασης είναι διαφορετική. Έτσι, οι δυο παραπάνω προσπάθειες συμφωνούν
μεταξύ τους στις περιπτώσεις που ο λόγος μαζών είναι μικρός, ενώ παρουσιάζουν διαφορές,
όταν ο λόγος μαζών είναι αρκετά μεγάλος. Προσπάθειες γίνονται να να βρεθεί μία εξίσωση
που να εξηγεί όλα τα δεδομένα και να αναφέρεται σε όλες τις περιπτώσεις, ενώ ακόμη δεν
έχουν αποσαφηνιστεί πλήρως οι τιμές όλων των σταθερών .

Από τις παραπάνω εξισώσεις, μπορεί κανείς να υπολογίσει τη συνέπεια ενός σχετικι-
στικού αίτιου, όπως είναι η ασύμμετρη εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας, σε ένα μη σχε-
τικιστικό αποτέλεσμα, όπως η ανάδραση της μελανής οπής. Το αποτέλεσμα είναι αρκετά
σημαντικό, γιατί οι μελανές οπές παίζουν κυρίαρχο ρόλο στις ιδιοτήτες του περιβάλλοντος
στο οποίο υπάρχουν, όπως για παράδειγμα στα κέντρα των γαλαξιών. Αν μέσω συγκρού-
σεων κάποιες μελανές οπές αποκτήσουν τόσο μεγάλη ταχύτητα ανάδρασης που να τις απο-
μακρύνει από το σύστημα, τότε αυτό θα είχε δραματικές συνέπειες στο σύστημα αυτό. Για
παράδειγμα, όταν δυο γαλαξίες συγκρούονται, μετά από μικρό σχετικά χρονικό διάστημα, οι
υπερμεγέθεις μελανές οπές που υπάρχουν στα κέντρα τους, θα συγκρουστούν, παράγοντας
μια μεγαλύτερη μελανή οπή. Αν η ταχύτητα ανάδρασης αυτής είναι μεγαλύτερη από την τα-
χύτητα διαφυγής του τελικού γαλαξία, τότε θα διαφύγει, αφήνοντας πίσω ένα γαλαξία χωρίς
υπερμεγέθη μελανή οπή στο κέντρο. Αυτό ίσως να εξηγεί το ότι δεν φαίνεται να έχουν όλοι
οι σπειροειδείς γαλαξίες υπερμεγέθεις μελανές οπές στα κέντρα τους. Ο ίδιος λόγος ίσως να
εξηγεί την μη ύπαρξη μεγάλων μελανών οπών στα κέντρα όλων των σφαιρωτών σμηνών.



Κεφάλαιο 4

Μελανές οπές μεσαίας μάζας

``...if the semi-diameter of a sphere of
the same density as the Sun were to
exceed that of the Sun in the proportion
of 500 to 1, a body falling from an
infinite height towards it would have
acquired at its surface greater velocity
than that of light, and consequently
supposing light to be attracted by the
same force in proportion to its vis
inertiae, with other bodies, all light
emitted from such a body would be
made to return towards it by its own
proper gravity.''
John Michell, 1783

Αν και ξεκάθαρες αλλά και σχετικά πρώιμες προβλέψεις της Γενικής Θεωρίας της Σχε-
τικότητας, οι μελανές οπές άργησαν να γίνουν αποδεκτές από την αστρονομική κοινό-
τητα, κυρίως λόγω της δυσκολίας στην ανίχνευσή τους. Η πρώτη πρόβλεψή για την ύπαρξή
τους τους ήρθε από τον Chandrasekhar το 1931, που λανθασμένα υπολόγισε πως ένας μη-
περιστρεφόμενος λευκός νάνος με μάζα μεγαλύτερη από 1.44M� θα κατέρρεε από την ίδια
του τη βαρύτητα του, καθώς δεν θα υπήρχε μηχανισμός για να ισορροπήσει τη δύναμη της
βαρύτητας. Η αλήθεια είναι πως ένας τέτοιος μηχανισμός υπάρχει και είναι η πίεση των εκ-
φυλισμένων νετρονίων που εμποδίζει τους αστέρες νετρονίων να καταρρεύσουν, όπως όμως
έδειξαν οι Tolman, Oppenheimer και Volkoff, 8 χρόνια αργότερα, η πίεση αυτή δε μπορεί
να εμποδίσει έναν αστέρα νετρονίων με μάζα μεγαλύτερη από περίπου τρεις ηλιακές μάζες
να καταρρεύσει κάτω από την ίδια του τη βαρύτητα δημιουργώντας μία μελανή οπή. Από
τότε, πέρασαν άλλα 16 χρόνια μέχρι την ανακάλυψη της ισχυρής πηγής ακτίνων Χ, Cygnus
X-1, όπου για πρώτη φορά η υπόθεση της ύπαρξης μιας μελανής οπής χρησιμοποιήθηκε για
την εξήγηση μιας αστρονομικής παρατήρησης [33]. Από τότε έχουν παρέλθει πολλά χρόνια
παρατηρήσεων και θεωρητικών μελετών κι έχουν γίνει εκατοντάδες έμμεσες παρατηρήσεις
μελανών οπών, τόσο στο κοντινό Σύμπαν, όσο και στα κέντρα απόμακρων γαλαξιών.

57
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Σχήμα 4.1: Τροχιές των αστέρων-γιγάντων που βρίσκονται πολύ κοντά στο κέντρο του Γαλαξία.
Όλοι οι αστέρες κινούνται σε κλειστές τροχιές γύρω από το σημείο Sgt. A∗ όπου βρίσκεται η υπερ-
μεγέθης μελανή οπή του Γαλαξία. Οι τροχιές έχουν αποκαλυφθεί έπειτα από σχεδόν 15 χρόνια πα-
ρατήρησης στα οποία ένας από τους αστέρες, o SO-2, έχει σχεδόν ολοκληρώσει μία περιστροφή.

Σήμερα υπάρχει απόδειξη μέσω παρατηρήσεων για την ύπαρξη δύο τύπων μελανών
οπών: (1) μελανών οπών ηλιακής μάζας (solar-mass Black Holes, BH) με μάζες που δεν ξε-
περνούν τις 20− 35�, αν και θεωρητικά θα μπορούσαν να φτάσουν και τις 80� [34] και (2)
υπερμεγέθων μελανών οπών (Super-Μassive Black Holes, SMBH) με μάζες 106−109�. Οι
πρώτες είναι τα κατάλοιπα αστέρων που κατά την παραμονή τους στην κύρια ακολουθία εί-
χαν μάζες αρκετές φορές μεγαλύτερες από την ηλιακή μάζα. Η πιο μεγάλη μελανή οπή αυτού
του τύπου έχει παρατηρηθεί στο γαλαξία IC10, ένα γαλαξία-νάνο μέσης περιεκτικότητας σε
μέταλλα. Η μάζα της μελανής οπής με κωδικό όνομα IC10 X-1 που έχει εντοπιστεί εκεί, έχει
προσδιοριστεί στις 23− 34M� [35]), ενώ νεότερες και πιο λεπτομερείς παρατηρήσεις της
πηγής Cygnus X-1 έχουν προσδιορίσει τη μάζα της μελανής οπής που βρίσκεται εκεί στις
10 − 25M� [36, 37]. Οι δεύτερες έχουν παρατηρηθεί στα κέντρα πολλών γαλαξιών. Είναι
γενικά αποδεκτό, πως τα κέντρα όλων των γαλαξιών φιλοξενούν μια τουλάχιστον SMBH
της οποίας η μάζα,M•, προσδιορίζεται από τη σχέσηM• − σ [38, 39, 40] όπου σ η μέση
ταχύτητα διασποράς του πυρήνα του γαλαξία. Εξάλλου, απευθείας και μακροχρόνιες παρα-
τηρήσεις, με τη χρήση των μεγαλύτερων διαθέσιμων τηλεσκοπίων, των τροχιών των αστέ-
ρων που βρίσκονται πολύ κοντά στο κέντρο του Γαλαξία, έκαναν δυνατό τον προσδιορισμό
της μάζας της μελανής οπής που βρίσκεται στο σημείο που είναι γνωστό ως Sgt. A∗ στις
4× 106M� [41]. Στο Σχήμα 4.1 παρουσιάζονται οι τροχιές των 21 αστέρων-γιγάντων που
είναι γνωστοί και ως αστέρες S (S-stars) γύρω από την κεντρική μελανή οπή που βρίσκεται
στο σημείο Sgt. A∗.
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Σχήμα 4.2: Γραφική απεικόνιση της σχέσης M• − σ που βρίσκει εφαρμογή στους γαλαξίες. Οι
μάζες των μελανών οπών των γαλαξιών που απεικονίζονται στο διάγραμμα έχουν υπολογιστεί με
διάφορες παρατηρησιακές μεθόδους. Επέκταση του γραφήματος προς τα αριστερά, δηλαδή προς
χαμηλότερες τιμές της ταχύτητας διασποράς σ, που παρατηρούνται σε ένα σφαιρωτό σμήνος, μπορεί
να προσδιορίσει τη μάζα της ΙΜΒΗ που βρίσκεται στο κέντρο του.

4.1 Ενδείξεις για την ύπαρξη μελανών οπών μεσαίας μάζας

Τα τελευταία χρόνια υπάρχουν ενδείξεις, αλλά όχι σαφείς παρατηρησιακές αποδείξεις,
για την ύπαρξη ενός άλλου τύπου μελανών οπών: των μελανών οπών ενδιάμεσης μάζας
(Intermediate-mass Black Holes, IMBH) σε διάφορες περιοχές του κοντινού σύμπαντος. Οι
μελανές οπές αυτές αρχικά είχαν προβλεφθεί θεωρητικά για να καλύψουν το κενό μεταξύ
των μελανών οπών ηλιακής μάζας και των υπερμεγέθων μελανών οπών, ενώ επίσης θεω-
ρητική ένδειξη της ύπαρξής τους προκύπτει από την επέκταση της σχέσης M• − σ (βλ.
Σχήμα 4.2) στα σφαιρωτά σμήνη που μπορούν να θεωρηθούν όμοια με τους πυρήνες των
γαλαξιών, αλλά με μικρότερη ταχύτητα διασποράς και συνολική μάζα. Οι μάζες που θεω-
ρητικά μπορούν να έχουν οι μελανές οπές της κατηγορίας αυτής είναι από 102M� έως και
105M� και τα μέρη στα οποία μπορούν να βρίσκονται είναι κυρίως τα κέντρα των σφαιρω-
τών σμηνών αλλά και μικρών γαλαξιών. Μέχρι σήμερα η παρατήρηση μιας μελανής οπής
μεσαίας μάζας και η ακριβής μέτρηση της μάζας της δεν έχει επιτευχθεί, ενώ ακόμη και οι
πιο λεπτομερείς παρατηρήσεις των κέντρων σφαιρωτών σμηνών έχουν προσδιορίσει μόνο
άνω όρια στη μάζα της υποθετικής μελανής οπής που υπάρχει εκεί.

Ο καλύτερος τρόπος για την παρατήρηση μιας IMBH είναι η παρατήρηση και ο προσ-
διορισμός των τροχιών των αστέρων που κινούνται υπό την επίδραση της βαρυτικής της
έλξης. Αυτό θα μπορούσε να οδηγήσει στη μέτρηση της μάζας της IMBH, όπως ακριβώς
έχει γίνει και στην περίπτωση της 15ετούς παρατήρησης των τροχιών των αστέρων που κι-
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νούνται υπό την επίδραση της SMBH στο κέντρο του Γαλαξία. Δυστυχώς, κάτι τέτοιο δεν
είναι δυνατό να γίνει με τα σημερινά τηλεσκόπια κι αυτό γιατί τα κέντρα των σφαιρωτών
σμηνών είναι πολύ πιο πυκνά από το κέντρο του Γαλαξία, οπότε η παρακολούθηση μίας-
προς-μίας των τροχιών των αστέρων είναι ενέφικτη με τα σημερινά όργανα παρατήρησης.
Επίσης, λόγω της σχετικά μικρής μάζας της υποθετικής IMBH, η ακτίνα επιρροής της εί-
ναι εξαιρετικά μικρότερη από την αντίστοιχη μιας SMBH, οπότε ο αριθμός των αστέρων
που κινούνται υπό την επίδρασή της είναι πολύ μικρός. Σε ένα τυπικό σφαιρωτό σμήνος, η
ακτίνα επιρροής της κεντρικής IMBH θα ήταν της τάξης των 10−2pc. Αν το σμήνος αυτό
ήταν ένα από τα κοντινά σφαιρωτά σμήνη, θα βρισκόταν σε απόσταση της τάξηςς του 1Kpc,
οπότε η γωνιακή απόσταση της ακτίνας επιρροής από τη γη θα ήταν της τάξης των 2arcsec.
Το Hubble Space Telescope (HST) έχει διακριτική ικανότητα μικρότερη από 2arcsec, οπότε
θα μπορούσε θεωρητικά να μελετήσει τους αστέρες μέσα στην ακτίνα επιρροής της IMBH.
Το πρόβλημα όμως που θα είχε να αντιμετωπίσει είναι πως μέσα στην ακτίνα αυτή, θα
υπήρχαν μόνο 10 − 100 αστέρες, οι περισσότεροι από τους οποίους, λόγω του λεγόμενου
διαχωρισμού μάζας (mass-segregation), θα ήταν αστέρες νετρονίων ή μελανές οπές, που
δεν εκπέμπουν ακτινοβολία. Επίσης, εξαιτίας της υψηλής πυκνότητας του πυρήνα του σμή-
νους, θα υπήρχαν πολλοί αστέρες επάνω στη διεύθυνση παρατήρησης, τόσο μπροστά όσο
και πίσω από την σφαίρα επιρροής που θα έπρεπε προσεκτικά να εξαιρεθούν από τις μετρή-
σεις. Για τον εντοπισμό των τροχιών των λιγοστών αστέρων που εκπέμπουν ακτινοβολία και
που κινούνται υπό την επίδραση της IMBH θα χρειαζόταν να δεσμευτεί το HST σε συνεχείς
παρατηρήσεις του πυρήνα του σμήνους για πολλά χρόνια, κάτι που δεν είναι εφικτό.

Κάτι τέτοιο θα μπορούσε να γίνει, όμως, εφικτό με τη χρήση της νέας γενιάς υπερ-
τηλεσκοπων, με διάμετρο 50 − 100m, που έχουν σχεδιαστεί και των οποίων η κατασκευή
θα ολοκληρωθεί την επόμενη δεκαετία. Τα τηλεσκόπια αυτά, σε συνδιασμό με νέας γενιάς
προσαρμόσιμα οπτικά συστήματα (adaptive optics), αναμένεται να έχουν τόσο καλή διακρι-
τική ικανότητα, που θα μπορούσαν να παρατηρήσουν με ακρίβεια τις τροχιές των αστέρων
που βρίσκονται βαθιά στα κέντρα των πιο πυκνών σφαιρωτών σμηνών του Γαλαξία, χωρίς
να είναι αναγκαίο να δεσμευτούν σε αυτές τις παρατηρήσεις για παράλογο χρονικό διά-
στημα. Εως τότε, οι παρατηρήσεις των κέντρων των σφαιρωτών σμηνών με τη βοήθεια των
διαθέσιμων τηλεσκοπίων είναι καταδικασμένες να περιορίζονται σε ενδείξεις της ύπαρξής
μιας IMBH και στον προσδιορισμό μόνο ανώτερων ορίων για τη μάζα της.

Οι ενδείξεις (παρατηρησιακές αλλά και θεωρητικές) για την ύπαρξη IMBH βασίζονται
σε διαφορετικές προσεγγίσεις στην ανίχνευσή τους, αλλά και σε υπολογιστικές προσομοιώ-
σεις. Αυτές είναι:

1. Παρατηρήσεις οξέως άκρου στην κεντρική πυκνότητα και την ταχύτητα διασποράς
σφαιρωτών σμηνών.

2. Εξαιρετικά φωτεινές πηγές ακτίνων Χ (Ultra-luminus X-ray sources, ULXs).

3. Αστροφυσικές προσομοιώσεις.

Παρακάτω εξετάζουμε μία-προς-μία τις ενδείξεις που οδήγησαν στο συμπέρασμα πως
IMBH υπάρχουν ή τουλάχιστον δημιουργήθηκαν στα κέντρα σφαιρωτών σμηνών.
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4.1.1 Παρατήρησεις οξέως άκρου στην κεντρική πυκνότητα και την ταχύ-
τητα διασποράς σφαιρωτών σμηνών

Σύμφωνα με θεωρητικές προβλέψεις [42, 43], η πυκνότητα αστέρων σε σμήνη που δια-
θέτουν ένα κεντρικό αντικείμενο μεγάλης μάζας, παρουσιάζει ραγδαία αύξηση πολύ κoντά
στο κέντρο. Επίσης, η ταχύτητα διασποράς κοντά στο κέντρο ενός τέτοιου σμήνους ανα-
μένεται να παρουσιάζει αντίστοιχη ραγδαία αύξηση. Προσομοιώσεις σε υπολογιστή χρη-
σιμοποιώντας διάφορες αριθμητικές μεθόδους (N-σωμάτων, Fokker-Planck, Monte-Carlo)
έχουν επιβεβαιώσει τις θεωρητικές αυτές προβλέψεις [44, 45, 45, 46, 47] και είναι γενικά
αποδεκτό πως η παρατήρηση οξέως άκρου στην πυκνότητα, αλλά και στην ταχύτητα δια-
σποράς στο κέντρο ενός σφαιρωτού σμήνους, υποδηλώνει την ύπαρξη μιας ΙΜΒΗ, αν και
υπάρχουν και άλλες φυσικές διεργασίες που θα μπορούσαν να εξηγήσουν μία τέτοια δομή.
Ένα οξύ άκρο στην πυκνότητα θα μπορούσε να οφείλεται στο γεγονός πως ο πυρήνας του
συγκεκριμένου σμήνους βρίσκεται υπό βαρυτική κατάρρευση, η οποία περιγράφεται στο
Κεφάλαιο 2 (Παρ. 2.1.3). Επίσης, όπως έχει δειχθεί με προσομοιώσειςN-σωμάτων [48, 49],
μια μεγάλη συγκέντρωση μεγάλης μάζας αστρικών πτωμάτων (μελανών οπών και αστέρων
νετρονίων) στο κέντρο κι όχι απαραίτητα η ύπαρξη μιας ΙΜΒΗ, θα μπορούσε να εξηγήσει
ένα παρατηρούμενο οξύ άκρο τόσο στην πυκνότητα, όσο και στην ταχύτητα διασποράς.
Η συγκέντρωση των μεγάλης μάζας αστρικών πτωμάτων είναι πιθανή εξαιτίας του διαχω-
ρισμού μάζας που αναμένεται να παρατηρείται ακόμη και σε νεαρά σμήνη που διαθέτουν
διαφορετικής μάζας αστέρες. Τέλος, σε ορισμένες περιπτώσεις είναι δύσκολος ο εντοπισμός
του ακριβούς κέντρου ενός σμήνους, οπότε οι μετρήσεις της πυκνότητας και τις ταχύτητας
διασποράς κόντα σε αυτό είναι δυνατόν να μην είναι ακριβείς.

Παρόλους τους περιορισμούς και τις αντικρουόμενες θεωρίες, τα τελευταία χρόνια έχει
γίνει δυνατή η παρατήρηση οξέος άκρου στα κέντρα διαφόρων σφαιρωτών σμηνών του Γα-
λαξία, κυρίως με τη χρήση του HST αλλά κι άλλων μεγάλων επίγειων τηλεσκοπίων. Με
την επιπλέον μέτρηση και της ταχύτητας διασποράς σε διάφορα σημεία κοντά στο κέντρο,
έγινε δυνατός ο προσδιορισμός της μάζας των ΙΜΒΗ σε διάφορα σφαιρωτά σμήνη. Παρα-
τηρήσεις με το HST με τη βοήθεια των οποίων μετρήθηκε η ταχύτητα διασποράς σε μια
σφαίρα 5arcsec γύρω από το κέντρο του σμήνους ω-Centauri, προσδιόρισαν τη μάζα της
υποθετικής ΙΜΒΗ που βρίσκεται εκεί στις 4 × 104M� [50, 51, 52]. Είναι απαραίτητο να
σημειωθεί εδώ πως για τον προσδιορισμό της παραπάνω μάζας, χρησιμοποιήθηκαν δεδο-
μένα από τις ακτινικές κι όχι τις ολικές ταχύτητες των αστέρων που βρίσκονται κοντά στο
κέντρο του σμήνους. Οι ολικές ταχύτητες δεν είναι παρατηρησιακά διαθέσιμές, κάτι που
εισάγει επιπλέον περιορισμούς στον ακριβή υπολογισμό της ενδεχόμενης ΙΜΒΗ. Χρησι-
μοποιώντας διαφορετικές προσεγγίσεις των παρατηρήσεων οι van der Marel & Anderson
(2010) [53], βρήκαν πως το άνω όριο της μάζας της ΙΜΒΗ που μπορεί να βρίσκεται στο κέ-
ντρο τουω-Centauri, είναι 1.2×104M�, ενώ εντόπισαν ένα σφάλμα της τάξης των 12arcsec
στον προσδιορισμό του κέντρου του σμήνους στους υπολογισμούς των [50]. Σύμφωνα με
ακόμη πιο πρόσφατες μελέτες [54], η μάζα της συγκεκριμένης υποθετικής ΙΜΒΗ είναι
4.7± 1.0× 104M�. Τέλος, παρατηρήσεις με τη βοήθεια των τηλεσκοπίων του Keck, αλλά
και του HST, χρησιμοποιήθηκαν από τους Gebhardt et al (2005) [55] για τον προσδιορι-
σμό της μάζας της υποθετικής ΙΜΒΗ που βρίσκεται στο κέντρο του G1, του μεγαλύτερου
σφαιρωτού σφαιρωτού σμήνους της τοπικής ομάδας γαλαξιών που ανήκει στο γαλαξία της
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Ανδρομέδας. Σύμφωνα με τους υπολογισμούς τους, η μάζα της κεντρικής ΙΜΒΗ που πιθα-
νότατα υπάρχει εκεί έχει μάζα 2× 104M�, όμως οι παρατηρήσεις της κεντρικής περιοχής
του G1, μπορούν να εξηγηθούν και με διαφορέτικες θεωρίες, που δεν περιλαμβάνουν την
ύπαρξη ΙΜΒΗ.

4.1.2 Εξαιρετικά Φωτεινές Πηγές ακτίνων Χ (ULXs)

Εξαιρετικό ενδιαφέρον έχει το γεγονός πως σε ορισμένες από τις προαναφερθείσες πε-
ριπτώσεις, κοντά στο σημείο που θα πρέπει να βρίσκεται η υποθετική ΙΜΒΗ, έχουν βρεθεί
εξαιρετικά φωτεινές πηγές ακτίνων Χ. Το γεγονός αυτό ενισχύει το σενάριο της ύπαρξης
ΙΜΒΗ, χωρίς όμως να αποκλείει εντελώς διαφορετικές ερμηνείες, τόσο της ισχυρής πη-
γής ακτίνων Χ, όσο και της μετρούμενης πυκνότητας και ταχύτητας διασποράς κόντα στο
κέντρο.

Τις τελευταίες δεκαετίες, έχουν σταλεί στο διάστημα μια σειρά από τηλεσκόπια ακτίνων
Χ (ROSAT, ASCA, Chandra, XMM-Newton) τα οποία έχουν κάνει πολλές και πολύ σημα-
ντικές ανακαλύψεις. Μία από αυτές, είναι οι εξαιρετικά φωτεινές πηγές ακτίνων Χ (Ultra-
luminus X-ray sources, ULXs) των οποίων οι φωτεινότητες κυμαίνονται από 1039erg s−1
ως και 1040.5erg s−1 και οι οποίες έχουν εντοπιστεί σε πολλούς γαλαξίες. Σύμφωνα με στα-
τιστικές, ένας στους πέντε γαλαξίες διαθέτει μια τουλάχιστον ULX [56], ενώ υπάρχουν
πολλοί γαλαξίες που φιλοξενούν πάνω από πέντε ULXs [57]. Είναι γενικά αποδεκτό, πως
ο μηχανισμός που βρίσκεται πίσω από τις ισχυρές πηγές ακτίνων Χ περιλαμβάνει μία με-
λανή οπή η οποία απορροφά υλικό που βρίσκεται γύρω της. Το υλικό αυτό, μπορεί να είναι
απλώς μεσοαστρικό αέριο ή και αέριο που προέρχεται από αστέρες που πέφτουν μέσα στην
μελανή οπή, όμως και στις δύο περιπτώσεις δημιουργεί ένα δίσκο προσαύξησης γύρω αυτή
και λίγο πριν από την πτώση του μέσα στη μελανή οπή, εκπέμπει ακτινοβολία.

Σύμφωνα με τη σχέση του Eddington, η φωτεινότητα μίας πηγής μάζαςM που εκπέμπει
ισοτροπικά δε μπορει να είναι μεγαλύτερη από:

LE = 1.3× 1038( M
M�

) erg s−1 (4.1)

Το όριο αυτό ονομάζεται όριο Eddington και προκύπτει υποθέτοντας επιπλέον πως η
ύλη γύρω από την πηγή είναι πλήρως ιονισμένη και πως η σκέδαση ηλεκτρονίων είναι ο
βασικότερος παράγοντας αδιαφάνειας, κάτι που ισχύει για την ύλη που πέφτει μέσα σε μία
μελανή οπή. Σύμφωνα με το όριο Eddington, μια μελανή οπή ηλιακής μάζας, που η μάζα της
δε μπορεί να υπερβαίνει τις 35M�, δε μπορεί σε καμία περίπτωση να εκπέμπει ισοτροπικά
με φωτεινότητα άνω των 4.5×1039erg s−1. Επειδή δεν υπάρχει γνωστός λόγος για τον οποίο
μια τέτοια πηγή μπορεί να εκπέμπει προς ορισμένη κατεύθυνση κι όχι ισοτροπικά, υποθέ-
τουμε πως όλες οι ULXs εκπέμπουν ισοτροπικά. Τότε, για την εξήγηση της τόσο μεγάλης
φωτεινότητάς τους στις ακτίνες Χ, θα πρέπει πολλές από αυτές να έχουν μάζες αρκετές φο-
ρές τη μέγιστη αποδεκτή μάζα των μελανών οπών ηλιακής μάζας, οπότε δε μπορεί παρά μια
ΙΜΒΗ να κρύβεται πίσω από το μηχανισμό παραγωγής τόσο ισχυρής ακτινοβολίας. Έχουν
εντοπιστεί αρκετές ULXs με Lx > 1040erg s−1 οι οποίες μπορούν να εξηγηθούν μόνο αν
η μάζα της ΙΜΒΗ που είναι υπεύθυνη για την εκπομπή των ακτίνων Χ είναι M > 70�.
Επίσης, στο γαλαξία Μ82 έχει εντοπιστεί μια από τις πιο φωτεινές πηγές ακτίνων Χ με φω-
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τεινότητα στις ακτίνες Χ περίπου Lx = 9 × 1040erg s−1 η οποία υποδεικνύει την ύπαρξη
μιας μελανής οπής μάζαςM > 700M� [58, 59]. Αυτή μελανή οπή σε καμία περίπτωση
δε θα μπορούσε να προέρχεται την εξέλιξη ενός και μόνου αστέρα, οπότε πρόκειται για μια
ΙΜΒΗ που δημιουργήθηκε με διαφορετική διαδικασία. Ακόμη κι αν υποτεθεί πως οι ULXs
είναι μη ισοτροπικές πηγές, οι πιο φωτεινές από αυτές, με φωτεινότητες που ξεπερνούν τα
5 × 1039erg s−1, δε θα μπορούσαν να εξηγηθούν με την απλή υπόθεση μιας μελανής οπής
ηλιακής μάζας. Φαίνεται λοιπόν αρκετά πιθανό οι ULXs να είναι ΙΜΒΗ, ενώ θα πρέπει να
αναφερθεί πως δεν αποτελούν όλες οι ΙΜΒΗ ULXs, καθώς για να εκμπέμπει μια ΙΜΒΗ
ακτίνες Χ, θα πρέπει να υπάρχει αρκετό υλικό γύρω της που να παράγει την ακτινοβολία.
Έτσι, οι ULXs, αν συνδέονται με ΙΜΒΗ, αποτελούν μόνο ένα ποσοστό του πληθυσμού τους.

Ενδιαφέρον αποτελεί επίσης το ότι οι περισσότερες από τις ULXs που έχουν παρατη-
ρηθεί έχουν βρεθεί σε σφαιρωτά σμήνη που είναι πιθανόν να φιλοξενούν ΙΜΒΗ στα κέντρα
τους, κάτι που κάνει το σενάριο της ΙΜΒΗ για την εξήγησή τους ακόμη πιο πιθανό. Πα-
ρατηρήσεις στις ακτίνες Χ, κυρίως ελλειπτικών γαλαξιών, με τα τηλεσκόπια Chandra και
XMM-Newton, σε συνδυασμό με οπτικές παρατηρήσεις με το HST έδειξαν πως πολλές από
τις ULXs εντοπίζονται σε σφαιρωτά σμήνη. Στη σύνδεση των ULXs με τα σφαιρωτά σμήνη
συμβάλει και η παρατήρηση πως οι ελλειπτικοί γαλαξίες διαθέτουν κατά μέσο όρο περισσό-
τερες ULXs σε σχέση με τους σπειροειδείς γαλαξίες. Στο Γαλαξία, αλλά και στον γαλαξία
της Ανδρομέδας (Μ31), υπάρχουν πολύ λίγες πηγές ακτίνων Χ με φωτεινότητες άνω των
1038erg s−1, ενώ στον ελειπτικό γαλαξία NGC1399 υπάρχουν δεκάδες τέτοιες πηγές. Αυτό
μπορεί να συνδέεται με το ότι στους σπειροειδείς γαλαξίες ο αριθμός των σφαιρωτών σμη-
νών είναι μικρός (150 στο Γαλαξία, 300−400 στονΜ31), ενώ στους ελλειπτικούς, ο αριθμός
των σμηνών ειναι ∼ 15 φορές μεγαλύτερος. Το ότι βρίσκονται πολλαπλάσιες ULXs στους
ελλειπτικούς γαλαξίες, λοιπόν, μπορεί να οφείλεται απλά στο ότι διαθέτουν περισσότερα
σφαιρωτά σμήνη που φιλοξενούν τέτοιες πηγές.

Βέβαια, δεν είναι ακόμη ξεκάθαρο το αν οι συγκεκριμένες πηγές ακτίνων Χ βρίσκονται
στα κέντρα των σφαιρωτών σμηνών, όπου αναμένεται να υπάρχει η ΙΜΒΗ, ή σε κάποιο
άλλο σημείο τους. Τα τελευταία χρόνια έχει γίνει σημαντική προσπάθεια για την εύρεση
της ακριβούς θέσης των ULXs, χωρίς όμως να έχει γίνει πλήρης ταύτισή της με τα ακριβή
κέντρα των σφαιρωτών σμηνών. Στο Σχήμα 4.3 παρουσιάζεται ο εντοπισμός της ULXs του
σμήνους G1, με τη βοήθεια του τηλεσκοπίου ακτίνων Χ Chandra. Είναι φανερό πως η πηγή
ακτίνων Χ βρίσκεται μέσα στον πυρήνα του σμήνους, αλλά δεν είναι σίγουρο αν ταυτίζεται
με το κέντρο του σμήνους, όπως αυτό έχει βρεθεί με παρατηρήσεις από το HST, αλλά και
από το Canada-France-Hawaii-Telescope (CFHT). Στο ίδιο σχήμα, σημειώνεται και η πηγή
των ραδιοσημάτων από το σμήνος G1, όπως αυτή προσδιορίστηκε με το Very Large Array
(VLT). Είναι φανερό πως ούτε στα ραδιοκύματα υπάρχει ένας σαφής προσδιορισμός και μια
πλήρης ταύτηση της πηγής με το οπτικό κέντρο του σμήνους. Σύμφωνα με τους [60], εκτός
από μια ΙΜΒΗ μάζας 2 × 104M�, η ULXs του σμήνους G1 θα μπορούσε να ερμηνευτεί
ως ένα ή περισσότερα χαμηλής μάζας δίπλά συστήματα που εκπέμπουν σε ακτίνες Χ (Low-
mass X-ray Binary, LMXB) και τα οποία βρίσκονται μέσα στον πυρήνα του σμήνους. Τέτοια
συστήματα θα μπορούσαν να είναι μελανές οπές ηλιακής μάζας με συνοδό έναν αστέρα
γίγαντα ή έναν αστέρα της κύριας ακολουθίας.

Τέλος, η μεταβλητότητα των ULXs, αν και δεν έχει μετρηθεί σχολαστικά σε πολλές
περιπτώσεις, παρουσιάζει ενδείξεις για την σύνδεσή τους με ΙΜΒΗ. Μία πηγή μπορεί να



64 Κεφάλαιο4. Μελανές οπές μεσαίας μάζας

Σχήμα 4.3:H πηγή ακτίνων Χ στο κέντρο του σμήνους G1. O κόκκινος κύκλος είναι ο κύκλος μέσα
στον οποίο εντοπίστηκε με πιθανότητα 95% η πηγή ακτίνων Χ από το Chandra, ενώ ο κόκκινος
σταυρός είναι το κέντρο του κύκλου αυτού. O λευκός κύκλος είναι ο κύκλος στον οποίο μέσα εντο-
πίστηκε με αντίστοιχη πιθανότητα η πηγή ραδιοκυμάτων από το VLA. Τέλος, ο λευκός διακεκομμέ-
νος κύκλος παριστάνει τον πυρήνα του σμήνους, όπως αυτός έχει προσδιοριστεί με παρατηρήσεις
στο οπτικό. Είναι φανερό πως η πηγή ακτίνων Χ βρίσκεται μέσα στα όρια του πυρήνα. Πηγή: [60].

μεταβάλλεται με περίοδο που δε μπορεί να υπερβαίνει το χρόνο που κάνει το φως για να
τη διαπεράσει. Έτσι, παρατηρώντας την περίοδο με την οποία μια πηγή μεταβάλει τη φω-
τεινότητά της, μπορεί κανείς να υπολογίσει άνω όρια στις διαστάσεις της πηγής. Κάποιες
από τις ULXs μεταβάλλουν τη φωτεινότητά τους με περίοδο εβδομάδων ή και ακόμη μι-
κρότερη, κάτι που σημαίνει πως η πηγή τους έχει μικρές διαστάσεις και σε συνδυασμό με
τη μεγάλη της μάζα, προκύπτει πως πρόκειται για ΙΜΒΗ. Βέβαια, η μεταβλητότητα των
ULXs δεν έχει μελετηθεί για πολλές από αυτές και περαιτέρω παρατηρήσεις είναι αναγκαίο
να γίνουν για να επιβεβαιωθεί η σύνδεσή τους με ΙΜΒΗ. Σε κάθε περίπτωση όμως, αν υπο-
θέσουμε πως δεν υπάρχει ΙΜΒΗ πίσω από κάθε ULXs, θα πρέπει να υποθέσουμε είτε τη
μη σφαιρικά συμμετρική εκπομπή ακτινοβολίας, είτε πως για κάποιο λόγο οι πηγές αυτές
εκπέμπουν πάνω από το όριο Eddington, αλλά θα πρέπει να βρεθεί ο ακριβής μηχανισμός
και λόγος για τον οποίο θα μπορούσε να συμβαίνει κάτι από τα δύο.

4.1.3 Αστροφυσικές προσομοιώσεις

Εκτός από τις παρατηρησιακές ενδείξεις, στοιχεία για την ύπαρξη ΙΜΒΗ σε σφαιρωτά
σμήνη και μικρούς γαλαξίες, έχουν προκύψει και από υπολογιστικές προσομοιώσεις σμη-
νών αστέρων που έχουν γίνει δυνατές τα τελευταία χρόνια εξαιτίας της ραγδαίας εξέλιξης
τόσο του λογισμικού, όσο και των υπολογιστικών συστημάτων. Σε αρκετές περιπτώσεις
έχουν γίνει προσομοιώσεις που προσπαθούν να ερμηνεύσουν τις παρατηρούμενες ιδιοτητές
και δομές ορισμένων σφαιρωτών σμηνών. Η ύπαρξη μιας ΙΜΒΗ επηρεάζει τη δομή ενός
σμήνους με πολλούς τρόπους, κι έτσι οι προσομοιώσεις με ή χωρίς την ύπαρξη ΙΜΒΗ κα-
ταλήγουν σε διαφορέτικά αποτελέσματα για την τελική μορφή του σμήνους. Σύγκριση των
αποτελεσμάτων των προσομοιώσεων με πραγματικές παρατηρήσεις, μπορεί να υποδείξει
την ύπαρξη η μη ΙΜΒΗ σε ένα σμήνος.

Στο παρελθόν ήταν γενικά αποδεκτό πως σμήνη που περιέχουν ΙΜΒΗ στο κέντρο τους,
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Σχήμα 4.4: Η κεντρική περιοχή του σμήνους Μ15. Σύμφωνα με προσομοιώσεις N-σωμάτων η ρα-
γδαία αύξηση της πυκνότητας στον πυρήνα είναι ένδειξη της μη υπαρξης ΙΜΒΗ στο κέντρο του. Η
έλλειψη ισχυρής πηγής ακτίνων Χ ενισχύει την ένδειξη αυτή. Πηγή [61].

παρουσιάζουν μια ραγδαία αύξηση της πυκότητας προς το κέντρο και πως η κατανομή πυ-
κνότητας τέτοιων σμηνών μοιάζει περισσότερο με την κατανομή πυκνότητας ενός σμήνους
υπό κατάρρευση. Την πεποίθηση αυτή κατέρριψαν οι Baumgardt et al (2005) [61] που με
προσομοιώσεις σμηνών με ΙΜΒΗστο κέντρο τους, τις οποίες ακολούθησαν για 12Gyr, έδει-
ξαν πως σμήνη με ΙΜΒΗ θα πρέπει να συμπεριλαμβάνονται ανάμεσα στα πιο αραιά σμήνη
που υπάρχουν, ακομή κι αν στο ξεκίνημα η πυκνότητα αστέρων στο κέντρο τους είναι από
τις μεγαλύτερες που υπάρχουν στο Σύμπαν. Σύμφωνα με την παρατήρηση αυτή, η αναζή-
τηση ΙΜΒΗ θα πρέπει να γίνεται στα κέντρα αραιών, παρά πυκνών σμηνών. Η εξήγηση
της παρατήρησης αυτής προκύπτει από το ότι η ΙΜΒΗ είναι πηγή θερμότητας του σμή-
νους δίνοντας μεγάλες ταχύτητες στους αστέρες του κέντρου με αποτέλεσμα το κέντρο του
σμήνους να διογκώνεται. Επίσης, η δημιουργία στενών διπλών συστημάτων με την ΙΜΒΗ
ως μέλος τους, συμβάλει επιπλέον στη θέρμανση και περαιτέρω διαστολή του κέντρου του
σμήνους. Σύμφωνα με τους Baumgardt et al (2005), η διαστολή δεν εξαρτάται από το αρχικό
μέγεθος του σμήνους, ούτε και από την αρχική κατανομή πυκνότητας, ενώ εξαρτάται από
τη μάζα της ΙΜΒΗ και από τον συνολικό αριθμό των αστέρων του σμήνους. Σύμφωνα με
τις προσομοιώσεις αυτές, το σμήνος Μ15, στου οποίου τον πυρήνα έχει παρατηρηθεί μια
απότομη αύξηση της πυκνότητας, είναι απίθανο να διαθέτει μια κεντρική ΙΜΒΗ. Αντίθετα,
η παρατηρούμενη πυκνότητα του θα μπορούσε να ερμηνευτεί με την ύπαρξη υψηλής συ-
γκέντρωσης αστρικών πτωμάτων (μελανών οπών ηλιακής μάζας, αστέρων νετρονίων και
λευκών νάνων) στον πυρήνα.

Επίσης, σύμφωνα με τις προσομοιώσεις των Baumgardt et al (2005), ο διαχωρισμός
μάζας δεν είναι τόσο έντονος σε σμήνη στα οποία υπάρχει ΙΜΒΗ, ενώ ταυτόχρονα οι πε-
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ρισσότερες από τις BHs του σμήνους σε μικρό χρονικό διάστημα φτάνουν στο κέντρο, όπου
αλληλεπιδρούν έντονα μεταξύ τους με αποτέλεσμα οι περισσότερες από αυτές να αποκτούν
μεγάλες γωνιακές ταχύτες και να διαφεύγουν από το σμήνος. Στις περισσότερες από τις
προσομοιώσεις μόνο μία από αυτές τις BHs παραμένει στο κέντρο του σμήνους ως και τα
12Gyr, παγιδευμένη σε κλειστή κοντινή τροχιά γύρω από την ΙΜΒΗ.

Η πιο ισχυρή ένδειξη, όμως, για την ύπαρξη ΙΜΒΗ σε σμήνη αστέρων, έρχεται από
την ανακάλυψη ενός νέου μηχανισμού δημιουργίας τους στα πολύ πυκνά κέντρα των νεα-
ρών αστρικών σμηνών. Ο μηχανισμός αυτός δεν μπορεί να εφαρμοστεί σε όλα τα σμήνη,
αλλά μόνο σε εκείνα στα οποία ο χρόνος μέσα στον οποίο οι γίγαντες του αρχικού αστρι-
κού πληθυσμού του σμήνους, λόγω του διαχωρισμού μάζας, συγκεντρώνονται κόντα στο
κέντρο, πριν τη μετατροπή τους σε μελανές οπές. Στα σμήνη αυτά, η υψηλή συγκέντρωση
αστέρων στο κέντρο, προκαλεί την ενεργοποίηση ενός μηχανισμού σύμφωνα με τον οποίο
οι αστέρες αρχίζουν να συγκρούονται διαδοχικά μεταξύ τους με αποτέλεσμα τη γρήγορη
δημιουργία ενός πολύ μεγάλου αστέρα. Το μέλλον του αστέρα αυτού δεν είναι γνωστό μέ-
χρι σήμερα, όμως θεωρείται βέβαιο πως μέσα σε σύντομο χρονικό διάστημα, θα καταλήξει
σε μια μελανή οπή με μάζα 250 − 500 M�. Προσομοιώσεις N-σωμάτων έχουν δείξει πως
είναι δυνατόν να είχε ενεργοποιηθεί ο μηχανισμός αυτός στα αρχικά στάδια της ζωής ορι-
σμένων σμηνών. Για παράδειγμα προσομοιώσεις του σμήνους MGG-11 του γαλαξία Μ82
έχουν δείξει πως μπορεί να έχει δημιουργηθεί εκεί μία μελανή οπή μάζας 800−1000M� με
το μηχανισμό αυτό, ενώ αντίστοιχες προσομοιώσεις του MGG-9, που ανήκει στον ίδιο γα-
λαξία, έδειξαν πως ο μηχανισμός δε μπορεί να έχει ενεργοποιηθεί σε αυτό το σμήνος [62].
Τα παραπάνω αποτελέσματα συμφωνούν με την παρατήρηση της ύπαρξης πηγής ακτίνων
Χ στο σμήνος MGG-11, κάτι που δεν έχει παρατηρηθεί, όμως στο σμήνος MGG-9. Τέλος,
συγκρίνοντας παρατηρήσεις με προσομοιώσειςN-σωμάτων οι Portegies-Zwart et al (2000)
[63] κατέληξαν σε ανάλογα συμπεράσματα τόσο για σμήνη του Γαλαξία, αλλά και άλλων
κοντινών γαλαξιών. Έτσι, είναι δυνατό να ενεργοποιηθεί ο μηχανισμός συγκρούσεων αστέ-
ρων στα νεαρά σμήνη Quintuplet, Arches και NGC-3603 που βρίσκονται κοντά στο κέντρο
του Γαλαξία, όμως τα σμήνη αυτά δε διαθέτουν αρκετούς μεγάλους αστέρες, ώστε το τε-
λικό αποτέλεσμα να είναι μια μελλοντική ΙΜΒΗ. Από την άλλη, το νεαρό υπερ-σμήνος
του Γαλαξία Westerlund 1 έχει την πυκνότητα, τη μάζα αλλά και την ηλικία ( 5Myr) για
τη δημιουργία μιας ΙΜΒΗ με το μηχανισμό των συγκρούσεων αστέρων, όμως μέχρι τώρα
αυτή η ένδειξη δεν έχει ενισχυθεί με την παρατήρηση μιας ισχυρής πηγής ακτίνων Χ. Τέ-
λος, πρόσφατα, στο νεαρό υπερ-σμήνος R136 του Μεγάλου Μαγγελανικού Νέφους, έχει
ανακαλυφθεί ο μεγαλύτερος σε μάζα αστέρας, R136a1, [64] με μάζα 265M� και ο οποίος
ίσως να είναι προϊόν συγκρούσεων πολλών αστέρων-γιγάντων και πιθανότατα σύντομα θα
καταρρεύσει σε μια μελανή οπή. Η μελανή οπή αυτή θα μπορούσε να είναι ο ``σπόρος''
για τη δημιουργία μιας ΙΜΒΗ. Η παρατήρηση αστέρων που διαφεύγουν από το σμήνος
αυτό με πολύ μεγάλες ταχύτητες (βλ. Σχήμα 4.5) είναι μια ακόμη ένδειξη των πολύ ισχυ-
ρών αλληλεπιδράσεων που πραγματοποιούνται στο κέντρο, στις οποίες είναι πιθανόν να
παίζει κυρίαρχο ρόλο μία ΙΜΒΗ που υπάρχει ή που δημιουργείται εκεί. Στην επόμενη πα-
ράγραφο παρουσιάζονται οι πιθανοί τρόποι δημιουργίας ΙΜΒΗ, συμπεριλαμβανομένου και
του σεναρίου των συγκρούσεων αστέρων, σύμφωνα με θεωρητικές μελέτες των τελευταίων
ετών.
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Σχήμα 4.5: Διαφεύγοντας αστέρας από το νεαρό υπερσμήνος R136 που βρίσκεται στο Μεγάλο
Μαγγελανικό Νέφος. Ο αστέρας διαφεύγει με μεγάλη ταχύτητα η οποία είναι αποτέλεσμα βίαιων
αλληλεπιδράσεων στο κέντρο του σμήνους. Πηγή www.spacetelescope.org/news/heic1008/
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Οι ΙΜΒΗ λόγω της μεγάλης τους μάζας, δεν είναι δυνατό να σχηματιστούν από αστέ-
ρες της κύριας ακολουθίας που υπάρχουν στο σημερινό Σύμπαν. Για να γίνει κάτι τέτοιο, θα
έπρεπε ο αστέρας που θα καταρρεύσει για να δώσει μια ΙΜΒΗ να έχει μάζα τουλάχιστον ίση
με τη μάζα της ΙΜΒΗ, δηλαδή μεγαλύτερη από 250 M�, κάτι που είναι αδύνατο σύμφωνα
με τις θεωρίες της αστρικής εξέλιξης, λόγω της υψηλής περιεκτικότητας του σημερινού
μεσοαστρικού αερίου σε μέταλλα [65]. Έτσι, αν ΙΜΒΗ έχουν σχηματιστεί από καταρρεύ-
σεις απλών αστέρων, τότε αυτό μπορεί να έχει γίνει μόνο στο παρελθόν, οπου η ύπαρξη
γιγαντιαίων αστέρων ήταν δυνατή, λόγω της χαμηλής περιεκτικότητας σε μέταλλα του με-
σοαστρικού νέφους [66]. Οι συγκεκριμένοι αστέρες ονομάζονται αστέρες του πληθυσμού
ΙΙΙ (Population III stars ή απλά Pop-III stars) έχουν προβλεφθεί θεωρητικά και αποτελούν
πιθανούς προγόνους ΙΜΒΗ.

Από την άλλη, θα μπορούσε να ισχυριστεί κάποιος πως μια μελανή οπή ηλιακής μάζας
θα μπορούσε να μεγαλώσει τη μάζα της στα επίπεδα των ΙΜΒΗ μέσω προσαύξησης μάζας
είτε από μεσοαστρικό αέριο, είτε από αστέρες και αστρικά κατάλοιπα (άλλες μελανές οπές,
αστέρες νετρονίων ή λευκούς νάνους) που συγκρούονται μαζί της. Η προσαύξηση μάζας
από μεσοαστρικό αέριο γίνεται με ρυθμό (βλ. [67, 68]):

Ṁ = 10−13
( M

10M�

)( ρ

10−24g cm−3

)( v

10cm s−1

)−1
M (4.2)

όπουM η αρχική μάζα της μελανής οπής, ρ η πυκνότητα του αερίου και v η θερμική του
ταχύτητα. Σύμφωνα με τον παραπάνω τύπο, μια ηλιακής μάζας μελανή οπή, αυξάνοντας τη
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μάζα της λόγω προσαύξησης μεσοαστρικού αερίου, ακόμη κι αν το αέριο ήταν πολύ πυκνό,
θα χρειαζόταν χρόνο μεγαλύτερο από την ηλικία του Σύμπαντος για να αυξήσει τη μάζα της
και να μετατραπεί σε ΙΜΒΗ. Έτσι, το σενάριο να προέρχονται οι ΙΜΒΗ από απλές αστρικές
μελανές οπές που προσαυξάνουν τη μάζα τους από αέριο, θα πρέπει να απορριφθεί.

Η μόνη φυσική διεργασία που απομένει, είναι η προσαύξηση της μάζας μιας αστρι-
κής μελανής οπής από συγκρούσεις με άλλους αστέρες ή αστρικά κατάλοιπα. Δύο είναι οι
πιθανές περιπτώσεις: (1) ο αστέρας που θα μετατραπεί σε ΙΜΒΗ συγκρούεται διαδοχικά
με άλλους αστέρες-γίγαντες, δίνοντας ένα συνεχώς μεγαλύτερο αστέρα που κάποια στιγμή
θα μετατραπεί σε ΙΜΒΗ, ή (2) δημιουργείται μια μεγάλης μάζας ηλιακή μελανή οπή της
οποίας η μάζα αυξάνει ραγδαία μέσω συγκρούσεων με άλλους αστέρες και μελανές οπές.
Είναι προφανές πως για την ενεργοποίηση των διαδοχικών συγκρούσεων που θα αυξήσουν
τη μάζα του τελικού προϊόντος στα επίπεδα μιας ΙΜΒΗ, είναι απαραίτητη η ύπαρξη υψηλής
συγκέντρωσης αστέρων στο περιβάλλον γύρω από το αρχικό σώμα. Τέτοια περιβάλλοντα
δεν υπάρχουν στο Σύμπαν, παρά μόνο στα κέντρα κάποιων αστρικών σμήνων. Ο πρώτος
μηχανισμός, που δημιουργεί πολύ μεγάλο αστέρα που θα καταλήξει σε ΙΜΒΗ, μπορεί να
ενεργοποιηθεί στα κέντρα των νεαρών υπέρπυκνων αστρικών σμηνών, ενώ ο δεύτερος στα
κέντρα μεγαλύτερων σε ηλικία σφαιρωτών σμήνων των οποίων ο πυρήνας έχει καταρρεύ-
σει.

Παρακάτω περιγράφουμε με περισσότερες λεπτομέρειες τους τρεις μηχανισμούς δη-
μιουργίας ΙΜΒΗ. Οι μηχανισμοί αυτοί μπορούν να παράγουν μια ΙΜΒΗ με μάζα από με-
ρικές εκαντοντάδες ως και μερικές χιλιάδεςM�, γι 'αυτό το λόγο μπορούν να ονομαστούν
και μηχανισμοί δημιουργίας ενός προγόνου ή ``σπόρου'' μιας ΙΜΒΗ. Ο ``σπόρος'' αυτός,
μέσω κάποιων άλλων διαδικασιών, που μπορεί να περιλαμβάνουν περαιτέρω συγκρούσεις
με αστέρες ή αστρικά κατάλοιπα, αλλά και προσαύξηση από το μεσοαστρικό αέριο που
συσσωρεύεται στο κέντρο του σμήνους, μπορεί να αυξήσει σταδιακά τη μάζα του αρκετές
φορές φτάνοντας σε μερικές περιπτώσεις τις μερικές δεκάδες χιλιάδεςM�.

4.2.1 Δημιουργία ΙΜΒΗ από αστέρες του πληθυσμού ΙΙΙ

Οι μάζες των αστέρων του τωρινού Σύμπαντος περιορίζονται από δύο φαινόμενα: Το
πρώτο είναι η ψύξη ενός μοριακού νέφους λόγω των γραμμών εκπομπής των μετάλλων,
που ακόμη κι αν η μάζα Jeans του νέφους είναι αρκετά μεγάλη, έχει ως αποτέλεσμα, μι-
κρότερα μέρη του νέφους, με μάζεςM . 100M�, να συμπυκνώνονται, δίνοντας αστέρες.
Το δεύτερο φαινόμενο που περιορίζει τη μάζα ένος αστέρα του τωρινού Σύμπαντος είναι
οι ισχυρές ταλαντώσεις, αλλά και οι δυνάμεις λόγω ακτινοβολίας που οδηγούν αστέρες με
μάζα M & 100M� να χάνουν γρηγορότερα μάζα από ότι κερδίζουν μέσω προσαύξησης
από το μεσοαστρικό αέριο [65]. Τέλος, ακόμη κι αν σήμερα μπορέσει να δημιουργηθεί
ένας αστέρας με μάζαM ∼ 100�, πριν την τελική του κατάρρευση σε μελανή οπή, ισχυροί
αστρικοί άνεμοι θα οδηγούσαν στην απώλεια του μεγαλύτερου μέρους της μάζας του και η
τελική μελανή οπή που θα δημιουργούνταν θα είχε πολυ μικρότερη μάζα [69].

Όλα τα παραπάνω φαινόμενα που καθιστούν αδύνατη τη δημιουργία μελανών οπών με
μάζες άνω των 100M�, από απλή κατάρρευση ενός αστέρα στο σημερινό Σύμπαν, εξαρτώ-
νται σε πολύ μεγάλο βαθμό από την περιεκτικότητα του σημερινού αερίου του Σύμπαντος
σε μέταλλα, ή αλλιώς από τη μεταλλικότητα του αερίου. Το γεγονός αυτό είναι σημαντικό
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αν αναλογιστεί κανείς πως το αέριο που υπήρχε στο Σύμπαν, δεν είχε πάντα την ίδια με-
ταλλικότητα, αλλά στο παρελθόν είχε πολύ μικρότερη από αυτή που παρατηρείται σήμερα.
Οι πρώτοι αστέρες και πιθανότατα οι πρώτες μελανές οπές, δημιουργήθηκαν σε ένα περι-
βάλλον πολύ πιο φτωχό σε μέταλλα από ότι είναι το σημερινό Σύμπαν, όπου πολλοί από
τους λόγους που περιορίζουν τη μάζα τόσο των αστέρων, όσο και των μελανών οπών, δεν
υφίσταντο. Σύμφωνα με αρκετές θεωρητικές μελέτες οι πρώτοι αστέρες, που ονομάζονται
αστέρες του πληθυσμού ΙΙΙ (Population III stars) μπορούσαν να έχουν εκατοντάδες ή ακόμη
και χιλιάδες ηλιακές μάζες τη στιγμή της δημιουργίας τους, επειδή η χαμηλή περιεκτικότητα
σε μέταλλα, καθιστούσε το μηχανισμό ψύξης του αρχικού μοριακού αερίου ουσιαστικά ανε-
νεργό, δίνοντας τη δυνατότητα σε μεγάλες ποσότητες αερίου να καταρρεύσουν βαρυτικά.
Επίσης, κατά τη διάρκεια της ζωής ένος τέτοιου αστέρα, οι μηχανισμοί απώλειας μάζας ήταν
μάλλον περιορισμένοι εξαιτίας της χαμηλής περιεκτικότητας σε μέταλλα, οπότε η μάζα του
αστέρα δεν άλλαζε ουσιαστικά κατά τη σύντομη διάρκεια παραμονής του στην κύρια ακο-
λουθία. Για τον ίδιο λόγο ακόμη και κατά τη διάρκεια της κατάρρευσής του αστέρα σε
μελανή οπή, δεν υπήρχε μεγάλη απώλεια μάζας από αστρικούς ανέμους και ταλαντώσεις.

Η μάζα της μελανής οπής που θα προέκυπτε από έναν αστέρα του πληθυσμού ΙΙΙ, λοιπόν
δεν περιορίζεται ουσιαστικά από αστρικούς ανέμους ή ταλαντώσεις. Παρόλα αυτά, όλοι οι
μεγάλης μάζας αστέρες του πληθυσμού ΙΙΙ δεν αφησαν πίσω τους μελανές οπές με μάζες
M & 100M�. Σύμφωνα με θεωρητικές μελέτες [70] για τις οποίες υπάρχει ακόμη αρκετή
αβεβαιότητα, οι μάζες των μελανών οπών, που προέκυψαν από τους πρώτους αστέρες, εξαρ-
τώνται από την αρχική μάζα του αστέρα, επειδή η μάζα αυτή είναι υπεύθυνη για τους διάφο-
ρετικούς μηχανισμούς που ενεργοποιούνται κατά τη διάρκεια της βαρυτικής κατάρρευσης.
Έτσι, αστέρες του πληθυσμού ΙΙΙ με μάζες 10M� .Minit . 40M� είναι πιο πιθανό έπειτα
από μία έκρηξη υπερκαινοφανούς να καταλήξουν σε μια μελανή οπή μάζας ∼ 5−10M�. Αν
η μάζα του αρχικού αστέρα είναι 40M� .Minit . 100M�, τότε η ενέργεια που μεταφέ-
ρεται κατά τη διάρκεια της βαρυτικής κατάρρευσης, από τον πυρήνα προς τους εξωτερικούς
φλοιούς του αστέρα, είναι μικρή για να τους αποκόψει από τον πυρήνα, κι έτσι, σχεδόν όλος
ο αστέρας καταρέει σε μελανή οπή, η οποία έχει σχεδόν όλη τη μάζα του αρχικού αστέρα.
Στην περίπτωση που η μάζα του αστέρα έιναι 100M� .Minit . 250M�, η κατάσταση πε-
ριπλέκεται καθώς σύμφωνα με μελέτες [71, 72] πριν τη βαρυτική κατάρρευση του πυρήνα,
το οξυγόνο που υπάρχει εκεί ``καίγεται'' σε θερμοκρασίες kT & me c

2/3. Στις θερμοκρα-
σίες όμως αυτές γίνεται παραγωγή ζεύγους σωματιδίων-αντισωματιδίων (pair production).
Τα ζεύγη είναι μη-σχετικιστικά κι έτσι δε συνεισφέρουν στην πίεση του πυρήνα, ο οποίος
οδηγείται σε περαιτέρω συρρίκνωση, αυξάνοντας επιπλέον τη θερμοκρασία κι ενισχύοντας
με τον τρόπο αυτό την παραγωγή ζευγών. Η διαδικασία γίνεται με τον τρόπο αυτό ανεξέ-
λεγκτη και οδηγεί στη σύντηξη οξυγόνου συνολικής μάζας ∼ 40M� η οποία γίνεται με τόσο
ραγδαίο τρόπο που στο τέλος, μέσω μιας ιδιαίτερης έκρηξης υπερκαινοφανούς που ονομά-
ζεται ``Pair-Instability SuperNova'' (PISN), διαλύεται τελείως ο αστέρας χωρίς να αφήσει
πίσω του κάποιο κατάλοιπο. Όταν η μάζα του αρχικού αστέρα του πληθυσμού ΙΙΙ είναι
M & 250M�, τότε και πάλι η κατάρρευση είναι τέτοια που να αφήνει πίσω της μια μελανή
οπή που διατηρεί σχεδόν όλη τη μάζα του αστέρα. Έτσι, είναι προφανές πως ο αριθμός των
ΙΜΒΗ που προέρχονται από κατάρρευση αστέρων του πληθυσμού ΙΙΙ εξαρτάται από πόσο
εύκολα και συχνά τέτοιοι αστέρες με μάζες άνω των 250M� μπορούσαν να δημιουργηθούν
από το πρωταρχικό αέριο, κάτι που δεν είναι σαφές μέχρι σήμερα.
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4.2.2 Δημιουργία ΙΜΒΗ από συγκρούσεις αστέρων

Τα περισσότερα, αν όχι όλα τα αστρικά σμήνη που παρατηρούμε σήμερα, έχουν περά-
σει στο παρελθόν από μια φάση στην οποία η πυκνότητα αστέρων στον πυρήνα τους είχε
ανέλθει σε πολύ μεγάλες τιμές. Η συνήθως σύντομη περίοδος αυτή της εξέλιξης των σμη-
νών ονομάζεται κατάρρευση του πυρήνα κι έχει αναλυθεί στο Κεφάλαιο 2. Σύμφωνα με
τη θεωρία, η κατάρρευση του πυρήνα ενός θεωρητικού σμήνους που αποτελείται από ίσης
μάζας αστέρες, γίνεται σε χρόνο [73]:

tcc ' 15trlx. (4.3)

Όπου trlx είναι ο χρόνος χαλάρωσης μισής μάζας (half-mass relaxation time) που αποτελεί
τη χαρακτηριστική κλίμακα χρόνου του σμήνους και δίνεται από τη σχέση (2.5). Η σχέση
4.3 έχει επιβεβαιωθεί τόσο από προσομοιώσεις N-σωμάτων, όσο και από προσομοιώσεις
Monte Carlo σμηνών που αποτελούνται από ίσης μάζας αστέρες.

Σε πιο ρεαλιστικά σμήνη, όπου οι αστέρες έχουν διαφορετικές μάζες μεταξύ τους, ο
χρόνος κατάρρευσης συρρικνώνεται, γιατί αστέρες με μεγάλη μάζα τείνουν να συγκεντρώ-
νονται γρήγορα κοντά στο κέντρο του σμήνους. Η χαρακτηριστική κλίμακα χρόνου κατά
την οποία ένας αστέρας μάζαςm θα φτάσει στο κέντρο του σμήνους υπολογίζεται προσεγ-
γίστικά από τη σχέση:

tf = 3.3
m̄

m
trlx. (4.4)

Όπου m̄ είναι η μέση μάζα του σμήνους. Σύμφωνα με την παραπάνω σχέση όσο πιο μεγάλη
είναι η μάζα του αστέρα τόσο πιο γρήγορα αυτός θα φτάσει στον πυρήνα. Έτσι σύντομα
κατά τη δυναμική εξέλιξη του σμήνους οι πιο μεγάλοι αστέρες του συγκεντρώνονται στο
κέντρο δημιουργώντας ένα πυκνό σε μεγάλους αστέρες πυρήνα. Αυτό έχει ως συνέπεια
ο χρόνος της κατάρρευσης του πυρήνα να είναι μικρότερος από ότι στην περίπτωση του
ιδεατού σμήνους με τους ίσης μάζας αστέρες. Ο χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα στην
ρεαλιστική αυτή περίπτωση έχει βρεθεί με προσομοιώσεις N-σωμάτων και είναι:

tcc ' 0.2trlx (4.5)

Η παραπάνω σχέση έχει επιβεβαιωθεί και με προσομοιώσεις N-σωμάτων που κάναμε στα
πλαίσια παρουσίασης του κώδικα Myriad [20] όπως αναφέρεται στο Κεφάλαιο 6.

Όταν σε ένα σμήνος ο χρόνος χαλάρωσης είναι μικρότερος από 25Myr, τότε ο χρόνος
κατάρρευσης του πυρήνα είναι μικρότερος από 5 Myr και στην περίπτωση αυτή, ακόμη
και οι μεγαλύτεροι αστέρες του σμήνους θα φτάσουν στον πυρήνα του πριν εξελιχθούν σε
μελανές οπές. Ο χρόνος που ένας αστέρας μάζας παραμένει στην κύρια ακολουθία δίνεται
από τη σχέση:

tms = 10
4
( M
M�

)−2.5
Myr. (4.6)

Σύμφωνα με τις παραπάνω σχέσεις, ένας αστέρας ενός σμήνους με μάζα μεγαλύτερη
από 50M� θα εξελιχθεί σε μελανή οπή σε ∼ 5 Myr, όμως θα έχει ήδη φτάσει, μαζί με
άλλους αστέρες-γίγαντες, στο κέντρο του σμήνους, αν αυτό έχει χρόνο χαλάρωσης μισής
μάζας (βλ. Κεφάλαιο 2, Παρ. 2.1.3) μικρότερο από 25 Myr. Σε τέτοια σμήνη λοιπόν εί-
ναι δυνατό να σχηματιστεί ένας πυκνός σε αστέρες-γίγαντες πυρήνας κάτι το οποίο μπορεί



4.2 Σενάρια δημιουργίας μελανών οπών μεσαίας μάζας 71

Σχήμα 4.6:Αύξηση της μάζας ενός αστέρα-γίγαντα μέσω του μηχανισμού των διαδοχικών συγκρού-
σεων στα κέντρα σμηνών με διάφορετικές αρχικές κατανομές, όπως αυτά έχουν προσομοιωθεί με
προσομοιώσεις N-σωμάτων. Για την επιβεβαίωση των αποτεσμάτων έχουν χρησιμοποιηθεί οι δύο
πιο διαδεδομένοι κώδικες N-σωμάτων, το Starlab (ανοιχτά αστέρια) και ο NBODY6 (γεμάτα αστέ-
ρια). Το αστεράκι σε κάθε γραφική παράσταση σημειώνει τη χρονική στιγμή της πρώτης έκρηξης
υπερκαινοφανούς στο σμήνος, που τυπικά συμβαίνει περί τα 3Μyr. Στο δεξί μέρος κάθε γραφικής
παράστασης δηλώνεται η κατανομή πυκνότητας του αρχικού σμήνους. Σε όλες τις περιπτώσεις πρό-
κειται για μοντέλα King (βλέπε Κεφάλαιο 2) με διαφορετικές τιμές της παραμέτρουW0. Επίσης, σε
όλες τις αρχικές συνθήκες η αρχική κατανομή μαζών είναι τύπου Salpeter (βλέπε Κεφάλαιο 2), εκτός
από μία στην οποία είναι Kroupa. Είναι σαφές πως σε όλες τις περιπτώσεις, με πολύ γρήγορο ρυθμό
και μόλις στα πρώτα ∼ 4 − 5Myr έχει δημιουργηθεί ένας αστέρας μάζας από μερικές εκατοντάδες
ως και μερικές χιλιάδεςM�. Μετά την έκρηξη υπερκαινοφανούς, η μάζα του αντικειμένου αυτού
δεν μεταβάλεται ουσιαστικά. Πηγή: [63].

να πυροδοτήσει μια σειρά από φυσικές συγκρούσεις μεταξύ τους, όπως έχει παρατηρηθεί
σε προσομοιώσεις N-σωμάτων. Οι συγκρούσεις αυτές ξεκινούν με το μεγαλύτερο σε μάζα
αστέρα να συγκρούεται με κάποιον επίσης μεγάλης μάζας αστέρα και συνεχίζονται με το
αποτέλεσμα της σύγκρουσης αυτής, που είναι ένας νέος ακόμη μεγαλύτερης μάζας αστέρας,
να συγκρούεται διαδοχικά με άλλους αστέρες μεγάλης μάζας. Ο μηχανισμός αυτός ονομά-
ζεται runawaymergers of stars (διαδοχικές και πολύ συχνές συγκρούσεις αστέρων) και είναι
δυνατόν να οδηγήσει στο σχηματισμό ενός πολύ μεγάλου αστέρα με μάζα 200−500M�. Το
μέλλον του αστέρα αυτού δεν είναι βέβαιο, όμως θεωρείται σίγουρο πως καταλήγει σε μια
μελανή οπή με μικρή ή καθόλου απώλεια μάζας. Η μελανή οπή που δημιουργείται έτσι έχει
μάζα εντός των ορίων της μάζας μιας ΙΜΒΗ και μπορεί να αυξήσει τη μάζα της περαιτέρω
με κάποιον άλλο μηχανισμό.

Η δημιουργία ΙΜΒΗ με το μηχανισμό των διαδοχικών συγκρούσεων αστέρων σε νε-
αρά αστρικά σμήνη, έχει παρατηρηθεί σε προσομοιώσεις N-σωμάτων (βλ. Σχήμα 4.6 και
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Σχήμα 4.7: Το ``δέντρο'' των συγκρούσεων μεταξύ αστέρων σε Monte-Carlo προσομοίωση ενός
σμήνους αστέρων με αρχική κατανομή μαζών Kroupa. Αρχικά το 10% των αστέρων βρίσκονται σε
διπλά συστήματα. Τρία διαφορετικά ``κανάλια'' συγκρούσεων δημιoυργούνται που οδηγούν σε τρεις
διαφορετικούς μεγάλους αστέρες. Τα χρώματα στο διάγραμμα υποδηλώνουν τα τρία διαφορετικά
``δέντρα'' συγκρούσεων, ενώ κάθε σημείο στο διάγραμμα δείχνει μια σύγκρουση. Στό τέλος της
προσομοίωσης (περί τα 2.5Myr) έχουν σχηματιστεί τρεις μελανές οπές με μάζες 500M�, 1.3 ×
103M� και 2.5× 103M�. Η ύπαρξη σημαντικού ποσοστού διπλών συστημάτων έχει ως συνέπεια
τη δημιουργία όχι μιας, αλλά τριών ΙΜΒΗ. Πηγή: [74].

σχετική επεξήγηση) στις οποίες, όμως, απουσιάζει ένα ρεαλιστικό ποσοστό πρωταρχικών
στενών διπλών συστημάτων αστέρων. Οι στενοί διπλοί αστέρες, μπορούν να επηρεάσουν
αισθητά το αποτέλεσμα των συγκρούσεων, είτε ενισχύοντας τη δημιουργία ενός πολύ μεγά-
λου αστέρα, είτε αποτρέποντας τις συγκρούσεις και τη δημιουργία της ΙΜΒΗ. Δυστυχώς,
είναι δύσκολο να γίνει λεπτομερής ρεαλιστική προσομοίωση N-σωμάτων με την ύπαρξη
ενός μεγάλου αριθμού διπλών συστημάτων, λόγω της υπολογιστικής ισχύος που θα χρεια-
ζόταν για να γίνει κάτι τέτοιο, όμως έχουν γίνει Monte Carlo προσομοιώσεις που προσπα-
θούν να παρατηρήσουν την επίδραση διπλών συστημάτων στο μηχανισμό αυτό. Σε μερικές
από τις προσομοιώσεις αυτές η ύπαρξη πρωταρχικών διπλών συστημάτων σε ένα σμήνος,
όχι μόνο δεν απέτρεψε τη δημιουργία ενός πολύ μεγάλου αστέρα μέσω συγκρούσεων, αλλά
οδήγησε στη δημιουργία δύο πολύ μεγάλων αστέρων μέσω δύο διαφορετικών μηχανισμών
συγκρούσεων που έλαβαν χώρα σε διαφορετικά σημεία του πυρήνα του σμήνους (βλ. Σχήμα
4.7 και σχετική επεξήγηση). Το αποτέλεσμα αυτό είναι εντυπωσιακό από πολλές απόψεις,
αλλά κυρίως από το γεγονός ότι, υπό προϋποθέσεις, προβλέπει τη δημιουργία δύο ΙΜΒΗ
και κατά συνέπεια ενός στενού ζεύγους ΙΜΒΗ στο κέντρο ορισμένων σμηνών [74]. Το
αποτέλεσμα αυτό βέβαια χρειάζεται να επιβεβαιωθεί από λεπτομερείς προσομοιώσεις N-
σωμάτων καθώς οι παραδοχές πάνω στις οποίες βασίζονται οι Monte Carlo προσομοιώσεις
είναι δυνατό να οδηγήσουν σε λανθασμένα αποτελέσματα.

Θεωρητικά η δημιουργία ενός πολύ μεγάλου αστέρα με το μηχανισμό των διαδοχικών
συγκρούσεων έχει προβλευθεί από τον Colgate [75, 52] που απέδειξε πως η μάζα ενός
αστέρα-γίγαντα σε ένα σμήνος, είναι δυνατό να αυξηθεί μέσω συγκρούσεων σε πεπερα-
σμένο χρονικό διάστημα. Η λογική της απόδειξης αυτής ξεκινάει με τον υπολογισμό της
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ενεργού διατομής σ των συγκρούσεων μεταξύ δύο αστέρων που είναι:

σ = π(R1 + R2)
(
1+

2G(M1 +M2)

(R1 + R2)V2∞
)
. (4.7)

ΌπουM1,M2 οι μάζες των δύο αστέρων, R1, R2 οι ακτίνες τους και V∞ η σχετική τους
ταχύτητα στο άπειρο. Η παραπάνω τιμή της ενεργού διατομής διαφέρει από την γεωμετρική
τιμή της, που είναι απλώς το άθροισμα των ακτίνων των δύο αστέρων, εξαιτίας του φαινομέ-
νου της βαρυτικής εστίασης. Το φαινόμενο αυτό συμβαίνει επειδή οι δύο αστέρες έλκονται
με τη βαρυτική δύναμη, γεγονός που κάνει την ενεργό διατομή της σύγκρουσής τους πιο
μεγάλη από τη γεωμετρική ενεργό διατομή, που δε λαμβάνει υπ' οψιν τη βαρυτική έλξη.
Ο λόγος της σχετικής ταχύτητας των δύο αστέρων στο άπειρο και της ταχύτητας διαφυγής
από την επιφάνεια ενός από τους δύο αστέρες είναι:

Ve =

√
2G(M1 +M2)

(R1 + R2)
. (4.8)

Ο λόγος αυτός καθορίζει το πόσο σημαντικό ρόλο παίζει η βαρυτική εστίαση στις συγκρού-
σεις των αστέρων. Με βάση τη σχέση (4.8) η σχέση (4.7) γίνεται:

σ = π(R1 + R2)
2
(
1+

V2e
V2∞
)
. (4.9)

Όπως είναι φανερό, μπορεί κανείς να διακρίνει δύο οριακές περιπτώσεις: την περίπτωση
Ve � V∞, στην οποία η βαρυτική εστίαση δεν παίζει κανένα σχεδόν ρόλο, και την περί-
πτωση Ve � V∞ στην οποία η βαρυτική εστίαση κυριαρχεί. Στην περίπτωση αλληλεπι-
δράσεων μεταξύ ενός μεγάλου σε μάζα αστέρα με μικρότερους αστέρες, ισχύει η δεύτερη
περίπτωση, καθώς η ταχύτητα διαφυγής στην επιφάνεια του μεγάλου αστέρα είναι πολύ με-
γάλη. Στην περίπτωση αυτή μπορούμε να κάνουμε κάποιες προσεγγίσεις στη σχέση (4.9).
Πρώτα από όλα το άθροισμα των μάζων των δύο αστέρων μπορεί να αντικατασταθεί με
τη μάζαM του μεγάλου αστέρα. Επισης, το ίδιο μπορεί να συμβεί και με το άθροισμα των
ακτίνων των δύο αστέρων, καθώς η ακτίνα ενός αστέρα αυξάνει με τη μάζα του σύμφωνα με
μία σχέση της μορφής R ∝Mβ. Τέλος, η ταχύτητα διαφυγής από την επιφάνεια ενός αστέρα
μεγάλης μάζας είναι Ve = M/R ∝ M1−β και επειδή β < 1, αυξάνει με τη μάζα. Λαμβά-
νοντας αυτές τις προσεγγίσεις υπ'οψιν η ενεργός διατομή της σύγκρουσης ενός μεγάλου σε
μάζα αστέρα με ένα μικρότερο γίνεται:

σ ≈ πR2 2GM
RV2∞ ≈ 2πGM1+β

V2∞ . (4.10)

Αν θεωρήσουμε πως η σχετική ταχύτητα των δύο αστέρων στο άπειρο προσεγγίζεται ικα-
νοποιητικά από την ταχύτητα διασποράς 〈v〉 του σμήνους, τότε η παραπάνω σχέση παίρνει
τη μορφή:

σ ≈ 2πGM1+β

〈v〉2
. (4.11)
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Ένας αστέρας σε ένα σμήνος θα συγκρουστεί με:

dN

dt
= nσ〈v〉 (4.12)

αστέρες ανά μονάδα χρόνου. Όπου n είναι η αριθμητική πυκνότητα των αστέρων στο σμή-
νος. Αν m̄ είναι η μέση μάζα του σμήνους, τότε η μάζαM του αστέρα θα αυξάνεται μέσω
των συγκρούσεων κατά:

d

dt
= nm̄σ〈v〉 (4.13)

ανά μονάδα χρόνου. Για την εξαγωγή της παραπάνω σχέσης θεωρήσαμε πως κατά τη σύ-
γκρουση δύο αστέρων δεν υπάρχει απώλεια μάζας και ο τελικός αστέρας που παράγεται
περιλαμβάνει το άθροισμα των μαζών των δύο αστέρων. Αν χρησιμοποιήσουμε τη σχέση
(4.11), η παραπάνω σχέση γίνεται:

dM

dt
= nm̄

2πGM1+β

〈v〉
, (4.14)

που δίνει το ρυθμό με τον οποίο αυξάνει η μάζα ενός αστέρα-γίγαντα μέσω συγκρούσεων με
άλλους, μικρότερης μάζας αστέρες ενός σμήνους. Αν ο αστέρας-γίγαντας είχε αρχικά μάζα
M0 και ακτίνα R0, τότε ο ρυθμός αύξησης της μάζας του μπορεί να γραφτεί ως:

dM

dt
=
M0

τ

( M
M0

)
, (4.15)

όπου
τ =

〈v〉
2πGnm̄R0

(4.16)

Ολοκλήρωση της σχέσης (4.15) δίνει:

()M(t) =M0

(
1−

βt

τ

)−1/β
. (4.17)

Η παραπάνω σχέση αποκλίνει για:
tDIV =

τ

β
. (4.18)

Μια ρεαλιστική τιμή για το β είναι 1/2, οπότε η σχέση (4.17) αποκλίνει σε πεπερασμένο
χρόνο. Αν ο χρόνος tDIV είναι μικρότερος από το χρόνο που χρειάζεται ένας αστέρας-
γίγαντας για να εξελιχθεί σε μελανή οπή που είναι ∼ 3 − 5Myr, τότε ο μηχανισμός μπορεί
να ενεργοποιηθεί στο σμήνος. Πιο συγκεκριμένα, ένα σμήνος μπορεί να ενεργοποιήσει το
μηχανισμό των διαδοχικών συγκρούσεων αν

tDIV ≡ τ

β
< 3Myr (4.19)

ή αλλιώς:
3

4π2GR0

〈v〉R3h
Mt

< 3Myr (4.20)
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όπου χρησιμοποιήσαμε τη σχέση (4.16) και αντικαταστήσαμε τη μέση μάζα των αστέρων
του σμήνους m̄ =Mt/N, όπουMt η συνολική μάζα καιN ο αριθμός των αστέρων του σμή-
νους, ενώ η αριθμητική πυκνότητα αντικαταστάθηκε με n = N

4
3
πR3h

, όπου Rh η ακτίνα μισής
μάζας του σμήνους. Με βάση τη σχέση (4.20) μπορεί να προσδιοριστεί από τα παρατηρη-
σιακά χαρακτηριστικά ενός νεαρού σμήνους, αν σε αυτό είναι σε θέση να ενεργοποιηθεί
ο μηχανισμός διαδοχικών συγκρούσεων αστέρων με αποτέλεσμα τη δημιουργία ενός πολύ
μεγάλου σε μάζα αστέρα που πιθανότατα θα δόσει μια ΙΜΒΗ.

Τέλος, παρατηρησιακά, είναι δύσκολο να εντοπιστεί σμήνος όπου ο μηχανισμός των
διαδοχικών συγκρούσεων λαμβάνει χώρα, τόσο γιατί τα περισσότερα σμήνη του Γαλαξία
έχουν ηλικίες της τάξης των Gyr κι όχι των λίγωνMyr μέσα στα οποία ο μηχανισμός ενεργο-
ποιείται και σταματά, όσο και λόγω της πολύ σύντομης χρονικής διάρκειας του μηχανισμού.
Παρόλα αυτά θεωρείται πιθανόν πως ορισμένοι μεγάλοι σε μάζα αστέρες που έχουν παρα-
τηρηθεί τόσο σε νεαρά σμήνη του Γαλαξία, όσο και σε νεαρά σμήνη κοντινών γαλαξιών
είναι αποτελέσματα διαδοχικών συγκρούσεων μεταξύ μικρότερων αστέρων. Χαρακτηρι-
στικό παράδειχμα είναι ο δεύτερος μεγαλύτερος αστέρας που έχει παρατηρηθεί, ο αστέρας
Pistol, που ανήκει στο νεαρό σμήνος μεγάλων αστέρων Quintuplet που βρίσκεται κοντά
στο κέντρο του Γαλαξία. Η ηλικία του σμήνους είναι ∼ 4Myr και η μάζα του αστέρα Pistol
είναι της τάξης των 150M�. Σύμφωνα με τα δεδομένα αυτά, καθώς από το γεγονός πως
στο τωρινό Σύμπαν είναι απίθανη η δημιουργία ενός τόσο μεγάλου αστέρα από βαρυτική
κατάρρευση ενός νέφους, είναι πιθανό ο αστέρας αυτός να είναι αποτέλεσμα μιας ή παρα-
πάνω συγκρούσεων άλλων μικρότερων αστέρων. Το ίδιο πιθανόν να ισχύει και στην περί-
πτωση του R136a1, του πιο μεγάλου σε μάζα αστέρα που έχει παρατηρηθεί μέχρι σήμερα, ο
οποίος βρίσκεται κοντά στο κέντρο του νεαρού υπερ-σμήνους R136, μέλους του Μεγάλου
Νέφους του Μαγγελάνου. Η ηλικία του σμήνους είναι 1 − 2Myr, ενώ η μάζα του R136a1
είναι 265M�, πολύ μεγαλύτερη από το θεωρητικό άνω όριο μάζας που μπορεί να έχει ένας
νεαρός αστέρας.

4.2.3 Δημιουργία ΙΜΒΗ από συγκρούσεις μελανών οπών ηλιακής μάζας

Αν σε ένα σμήνος ο χρόνος κατά τον οποίο οι μεγάλης μάζας αστέρες φτάνουν στον
πυρήνα είναι μεγαλύτερος από το χρόνο παραμονής τους στην κύρια ακολουθία, τότε δεν
είναι δυνατόν να δημιουργηθεί ένας πολύ μεγάλος αστέρας από διαδοχικές συγκρούσεις
αστέρων. Στην περίπτωση αυτή είναι δυνατό να δημιουργηθεί μια υψηλή συγκέντρωση
αστρικών καταλοίπων (λευκών νάνων, αστέρων νετρονίων και μελανών οπών) στον πυ-
ρήνα, όμως η ενεργός διατομή ενός τέτοιου σώματος είναι πολύ μικρή κι έτσι συγκρούσεις
μεταξύ αυτών είναι απίθανο να συμβούν, ακόμη κι αν η αριθμητική τους πυκνότητα φτά-
σει σε δραματικά υψηλά επίπεδα. Από την άλλη έχει προταθεί από πολλούς ερευνητές πως
διπλά συστήματα μεταξύ αυτών των αστρικών πτωμάτων είναι δυνατόν να οδηγηθούν σε
σύγκρουση μέσω της εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας. Όπως είναι γνωστό και όπως περι-
γράφεται στο Κεφάλαιο 3 (παρ. 3.2.1), στενά διπλά συστήματα μελανών οπών, ή αστέρων
νετρονίων ή στενά ζεύγη μελανής οπής-αστέρα νετρονίων εκπέμπουν βαρυτική ακτινοβο-
λία. Η ακτινοβολία αυτή αφαιρεί ενέργεια από το σύστημα με αποτέλεσμα τη συρρίκνωση
του μεγάλου ημιάξονα και την σταδιακή ελλάτωση της εκκεντρότητάς του. Αν το διπλό σύ-
στημα είναι αρχικά αρκετά στενό, τότε η συρρίκνωση του μεγάλου ημιάξονα είναι δυνατό
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να οδηγήσει σε σύγκρουση των δύο σωμάτων σε χρόνο μικρότερο από την ηλικία του Σύ-
μπαντος. Διαδοχικές τέτοιες συγκρούσεις σε μια χρονική περίοδο αρκετών Gyr μπορεί να
οδηγήσει στη δημιουργία μιας ΙΜΒΗ.

Οι ισχυρές αλληλεπιδράσεις ενός στενού ζεύγους μελανών οπών με άλλες ``μοναχικές''
μελανές οπές μπορεί να οδηγήσουν σε υψηλές ταχύτητες ανάδρασης, τόσο του διπλού συ-
στήματος, όσο και της μελανής οπής με την οποία αυτό αλληλεπιδρά. Οι ταχύτητες αυτές
είναι πολύ πιθανό να είναι μεγαλύτερες από την ταχύτητα διαφυγής από το κέντρο του σμή-
νους, μια τυπική τιμή της οποίας είναι 50km s−1. Με τον τρόπο αυτό, τα περισσότερα από τα
διπλά συστήματα μελανών οπών, αλλά και αστέρων νετρονίων είναι πιθανό να διαφύγουν
από το σμήνος, πριν οδηγηθούν σε σύγκρουση. Οι Miller & Hamilton (2002) [67] έδειξαν
πως αν υπάρχει στο σμήνος μία αρχική μελανή οπή με μάζα ≥ 50�, τότε η αδράνεια της
είναι ικανή να αποτρέψει την διαφυγή της από το σμήνος μέσω του μηχανισμού αυτού. Στην
περίπτωση αυτή, η μελανή οπή μπορεί να αυξήσει σταδιακά τη μάζα της και να μετατραπεί
σε ΙΜΒΗ, μέσω διαδοχικών συγκρούσεων με άλλες μελανές οπές.

Υπάρχει όμως ένας ακόμη παράγοντας που κάνει πιθανότατα το μηχανισμό αυτό να
μη μπορεί να δημιουργήσει ΙΜΒΗ σε αστρικά σμήνη. Αυτός είναι η ταχύτητα ανάδρασης
που δίνεται σε μια μελανή οπή που είναι το προϊόν σύγκρουσης μεταξύ δύο άλλων μελα-
νών οπών. Η ταχύτητα ανάδρασης αυτή περιγράφεται επίσης στο Κεφάλαιο 3 (παρ. 3.4) και
οφείλεται στην ασύμμετρη εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας κατά τη διάρκεια της σύγκρου-
σης μεταξύ δύο περιστρεφόμενων μελανών οπών. Η ταχύτητα ανάδρασης αυτή, ανάλογα
με το λόγω των μαζών και το βαθμό ιδιοπεριστροφής των δύο μελανών οπών, μπορεί να
πάρει τιμές έως και 4000km s−1 ? ? ] ενώ ακόμη και οι μικρότερες τιμές της μπορούν να
είναι μερικές φορές μεγαλύτερες από την ταχύτητα διαφυγής από το σμήνος. Έτσι, ακόμη
κι αν οι συνθήκες είναι ιδανικές σε ένα σμήνος για να γίνονται συγκρούσεις μεταξύ μελα-
νών οπών, τα αποτελέσματα των συγκρούσεων αυτών θα είναι μελανές οπές που γρήγορα
διαφεύγουν από το σύστημα, μην επιτρέποντας στο σμήνος να δημιουργήσει με τον τρόπο
αυτό μια μελανή οπή με μάζα αρκετών εκατοντάδων ή χιλιάδων ηλιακών μαζών.

4.3 Μελανές οπές μεσαίας μάζας και δομή σφαιρωτών σμηνών

Ακομή κι αν η ύπαρξη των ΙΜΒΗ δεν έχει επιβεβαιωθεί πλήρως μέχρι σήμερα, η επί-
δραση μιας ΙΜΒΗ στη δομή του σμήνους που αυτή ανήκει έχει μελετηθεί αρκετά κυρίως
μέσω προσομοιώσεων. Θεωρητικά μια ΙΜΒΗ με μάζα ∼ 0.1− 1% της μάζας του σμήνους,
θα έχει επίδραση κοντά στο κέντρο του, όπου κάποιοι, αλλά όχι πολλοί αστέρες θα κινού-
νται υπό την επίδραση της βαρύτητάς της. Έτσι, η επίδρασή της στη δομή του όλου σμήνους
αναμένεται να είναι μικρή. Το συμπέρασμα αυτό δεν είναι ακριβές γιατί διάφορες φυσικές
διεργασίες τις οποίες μια ΙΜΒΗ μπορεί να υποκινεί και ενισχύει, μπορούν να επηρεάσουν
τη δομή και τη σύσταση του σμήνους.

Η μεγάλη μάζα της ΙΜΒΗ σε όλους τους άλλους αστέρες και μελανές οπές που υπάρ-
χουν στο σμήνος, την καθιστά έναν παράγοντα ``θέρμανσης'' του σμήνους. Αστέρες που
αλληλεπιδρούν μαζί της αποκτούν μεγάλες ταχύτητες που είναι δυνατό να τους εκτοπίσουν
τόσο από τις κεντρικές περιοχές του σμήνους, όσο και από το ίδιο το σμήνος. Οι αστέρες
του πυρήνα αποκτούν σε γενικές γραμμες μεγαλύτερες ταχύτητες από ότι θα είχαν αν δεν
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υπήρχε η ΙΜΒΗ, με αποτέλεσμα ο πυρήνας του σμήνους να διογκώνεται. Το γεγονός αυτό
έχει παρατηρηθεί και σε προσομοιώσεις N-σωμάτων [61]. Έτσι, όπως έχει αναφερθεί και
προηγουμένως, σμήνη που διαθέτουν ΙΜΒΗ δεν θα πρέπει να εμφανίζονται ως σμήνη στα
οποία ο πυρήνας βρίσκεται υπό κατάρρευση, έχοντας μεγάλες πυκνότητες κόντα στο κέ-
ντρο, αλλά ως σμήνη με πυκνότητες που ακολουθούν ένα μοντέλο King [11] με παράμετρο
W0 περί το 7 ως 9. Σε αυτά, ο πυρήνας έχει κάποιο σαφές μέγεθος και η πυκνότητα δεν
μεγαλώνει ραγδαία κοντά στο κέντρο.

Στην ``θέρμανση'' του σμήνους αυτή μπορεί να συνεισφέρει και το γεγονός ότι η ΙΜΒΗ
στις προσομοιώσεις συνήθως εμφανίζεται να συνοδεύτεται από μια ακόμη μελανή οπή ηλια-
κής μάζας. Το δίπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ είναι δυνατό να ``θερμαίνει'' ακόμη περισσότερο
τον πυρήνα, οδηγώντας στη ακόμη μεγαλύτερη διόγκωσή του. Αυτό γίνεται μέσω αλληλε-
πιδράσεων μοναχικών αστέρων ή μελανών οπών με το διπλό σύστημα που έχουν ως απο-
τέλεσμα την αφαίρεση ενέργειας από το διπλό σύστημα, που γίνεται ακόμη πιο στενό, και
την προσθήκη ενέργειας με τη μορφή κινητικής ενέργειας στο διερχόμενο σώμα. Έτσι, τα
σώματα που αλληλεπιδρούν με το ζεύγος αποκτούν όλο και μεγαλύτερες ταχύτητες, οπότε
η ταχύτητα διασποράς του σμήνους μεγαλώνει. Από την άλλη, το δίπλό σύστημα γίνεται
όλο και πιο στενό κάτι που μπορεί να οδηγήσει σταδιακά στη σύγκρουση των δύο μελανών
οπών. Όσο πιο στενό γίνεται το διπλό σύστημα, τόσο πιο έντονες είναι οι αλληλεπιδράσεις
με το περιβάλλον του και τόσο πιο μεγάλες είναι οι ταχύτητες ανάδρασης που αποκτούν
αστέρες ή μελανές οπές που διέρχονται από τη γειτονία του. Το γεγονός αυτό έχει ως αποτέ-
λεσμα ένα μεγάλο μέρος των μελανών οπών, αλλά και των αστέρων νετρονίων του σμήνους
να διαφεύγει με μεγάλες ταχύτητες. Οι μελανές οπές και οι αστέρες νετρονίων, ως μεγάλης
μάζας σώματα, ωθούνται προς το κέντρο μέσω του μηχανισμού διαχωρισμού μάζας (mass
segregation), κι από εκει εκτοξεύονται προς τα εξωτερικά στρώματα του σμήνους λόγω
των αλληλεπιδράσεων με το κεντρικό ζεύγος ΙΜΒΗ-ΒΗ. Έτσι, αναμένεται σε σμήνη όπου
υπάρχει ΙΜΒΗ να υπάρχει περιορισμένος αριθμός μελανών οπών και αστέρων νετρονίων.

ΠροσομοιώσειςN-σωμάτων αστρικών σμηνών που διαθέτουν τόσο μια ΙΜΒΗ στο κέ-
τρο τους όσο και ένα πληθυσμό από πρωταρχικά στενά διπλά συστήματα αστέρων έδειξαν,
σε συμφωνία με άλλες μεθόδους, πως ο λόγος της ακτίνας του πυρήνα προς την ακτίνα μι-
σής μάζας σε τέτοια σμήνη γίνεται, ανεξάρτητα από την αρχική του τιμή, rc/rrmh ≈ 0.3

μετά από αρκετά Gyr εξέλιξης [76]. Επίσης, ο αριθμός των διπλών συστημάτων μειώνε-
ται στο σμήνος, καθώς αυτά αλληλεπιδρούν με την ΙΜΒΗ και διαλύονται, εκτοξεύοντας τα
μέλη τους με μεγάλες ταχύτητες εκτός του σμήνους.

4.4 Βαρυτική ακτινοβολία από μελανές οπές μεσαίας μάζας

Όπως αναφέραμε στο Κεφάλαιο 3 (παρ.3.2.1) διπλά συστήματα μελανών οπών εκπέ-
μπουν βαρυτική ακτινοβολία με συνέπεια να χάνουν συνεχώς ενέργεια και στροφορμή. Η
απώλεια της ενέργειας και της στροφορμής έχει ως αποτέλεσμα τη συνεχή συρρίκνωση του
μεγάλου ημιάξονα της τροχίας, αλλά και την ελλάτωση της εκκεντρότητας. Οι εξισώσεις
της μετα-Νευτώνειας θεωρίας περιγράφουν το φαινόμενο αυτό με καλή ακρίβεια στην πε-
ρίπτωση που η απόσταση των δύο μελανών οπών είναι σχετικά μεγάλη. Όταν η απόσταση
αυτή γίνει μικρή (τυπικά 10M, όπουM η συνολική μάζα του συστήματος καιG = c = 1),
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τότε τα πεδία γίνονται ισχυρά και μόνο οι πλήρεις μη-γραμμικές εξισώσεις του Einstein
μπορούν να περιγράψουν την εξελικτική πορεία του συστήματος.

Αν το διπλό σύστημα έχει τροχιακή συχνότητα forb, τότε η συχνότητα των εκμπεμπό-
μενων βαρυτικών κυμάτων θα είναι fGW = 2forb. Καθώς το διπλό σύστημα συρρικνώνεται,
η συχνότητα αυτή αυξάνει προσεγγίζοντας την ανώτερή τιμή της που είναι η συχνότητα
που εκπέμπει το σύστημα όταν βρεθεί στην τελευταία σταθερή κυκλική τροχια (Innermost
Stable Circular Orbit, ISCO) [77]

fGW,max(ISCO) = 4.4Hz
(103M�

M

)
. (4.21)

Η παραπάνω σχέση γράφτηκε για την περίπτωση που τουλάχιστον μία από τις δύο μελανές
οπές είναι ΙΜΒΗ. Όπως φαίνεται από τη σχέση (4.21) σχεδόν για όλο το πεδίο τιμών της
μάζας μιας ΙΜΒΗ ( ∼ 102 − 104M�) η βαρυτική ακτινοβολία που παράγεται από αυτές
είναι χαμηλής συχνότητας κι έτσι μπορεί να ανιχνευτεί μόνο από το συμβολόμετρο LISA.
Μόνο οι μικρής μάζας ΙΜΒΗs, με μάζες ως και ∼ 900M�, είναι δυνατόν να είναι πηγές
βαρυτικών κυμάτων που θα μπορούσαν να ανιχνεύσουν οι μελλοντικοί επίγειοι ανιχνευτές,
που θα είναι ευαίσθητοι σε κύματα συχνότητας άνω των 5− 10Hz.

To αδιάστατο πλάτος της βαρυτικής ακτινοβολίας που θα έφτανε στη Γή από διπλά
συστήματα με μέλη ΙΜΒΗs που βρίσκονται σε απόσταση r, δίνεται από τη σχέση

h ∼ 6× 10−21
(fGW
1Hz

)2/3( Mch
103M�

)5/3(1Gpc
r

)
. (4.22)

Όπου Mch = µM2/3 είναι η μάζα ``chirp'' του συστήματος και µ η ανηγμένη του μάζα.
Σύμφωνα με τη σχέση (4.22) και με την προβλεπόμενη ευαισθησία του συμβολομέτρου
LISA, ο ανιχνευτής αυτός θα είναι σε θέση να ανιχνεύσει σήματα από τα τελευτάια στάδια,
πριν τη σύγκρουση, ενός διπλού σύστήματος ΙΜΒΗ-ΒΗ, αν το ζεύγος αυτό βρίσκεται σε
απόσταση μικρότερη από 1Gpc. Ενδεικτικά, το σμήνος Virgo που διαθέτει πολλούς ελλει-
πτικούς γαλαξίες που μπορεί να διαθέτουν ΙΜΒΗ στα κέντρα τους, βρίσκεται σε απόσταση
18Μpc.

Με βάση τα τελευταία στοιχεία για το λόγο σήματος-θορύβου του LISA, έχει υπολογι-
στεί πως ο ρυθμός με τον οποίο το όργανο θα ανιχνεύει τα τελευταία στάδια της σπειροει-
δούς τροχίας ενός ζεύγους ΙΜΒΗ-ΒΗ με τη μάζα της ΙΜΒΗ να είναι της τάξης των 100M�
και τη μάζα της ΒΗ κοντά στις 10M�, είναι [78]:

R ∼ 1.0× 10−6
( h
0.7

)3( ftot
0.1

)( µ

10M�

)19/8( Mmax

100M�

)13/4
ln
(Mmax

Mmin

)−1
yr−1. (4.23)

Όπου h είναι η σταθερή του Hubble του σε μονάδες 100kms−1Mpc−1, όπου ftot είναι το
ποσοστό των αστρικών σμηνών που διαθέτουν ΙΜΒΗ, µ η ανηγμένη μάζα του διπλού συ-
στήματος,M η ολική του μάζα, ενώMmin καιMmax είναι η μέγιστή και η ελάχιστη μάζα
που μπορεί να έχει μια ΙΜΒΗ.

Σύμφωνα με τη σχέση (4.23), ο ανιχνευτής LISA μπορεί να ανιχνεύσει ένα διπλό σύ-
στημα ΙΜΒΗ-ΒΗ ανά ένα εκατομύριο χρόνια! Επίσης, ενώ θα μπορεί να ανιχνεύσει ένα
τέτοιο διπλό σύστημα μόλις 40 χρόνια πριν από την οριστική σύγκρουση των μελών του,
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αν αυτό βρίσκεται στην απόσταση του σμήνους Virgo. Ασφαλώς, αυτά τα δεδομένα δεν
είναι πολύ ενθαρρυντικά για την ανίχνευσή βαρυτικών κυμάτων από ΙΜΒΗ.

Υπάρχουν, όμως, κι άλλες περιπτώσεις διπλών συστημάτων στα οποία μια ΙΜΒΗ μπο-
ρεί να είναι μέλος. Μια από αυτές, για την οποία έχουν γίνει αρκετές εργασίες [79, 80,
81, 82, 77], είναι η περίπτωση ενός διπλού συστήματος ΙΜΒΗ-ΙΜΒΗ. Ένα τέτοιο σύστημα
μπορεί να δημιουργηθεί με δύο τρόπους. Ο ένας είναι η σύγκρουση μεταξύ αστρικών σμη-
νών, καθεμία από τις οποίες διαθέτει μια ΙΜΒΗ. Μια τέτοια σύγκρουση, μπορεί να είναι
απίθανο να γίνει τώρα στο Γαλαξία, όμως είναι πιθανό να έχει γίνει στο παρελθόν, οπότε και
πιθανότατα υπήρχαν περισσότερες ΙΜΒΗ. Επίσης, οι σφαιρωτοί γαλαξίες διαθέτουν ακόμη
και σήμερα χιλιάδες αστρικά σμήνη που σε ορισμένες περιπτώσεις είναι πολύ κοντά το ένα
στο άλλο. Εκεί η πιθανότητα σύγκρουσης των σμηνών είναι αρκέτά σημαντική. Ο άλλος
τρόπος δημιουργίας ενός ζεύγους ΙΜΒΗ-ΙΜΒΗ είναι το να δημιουργηθούν οι δύο ΙΜΒΗ
μέσα στο ίδιο αστρικό σμήνος. Όπως είδαμε παραπάνω, διάφορες Monte Carlo προσομοιώ-
σεις νεαρών αστρικών σμηνών έδειξαν πως κάτι τέτοιο είναι δυνατό, αν πάνω από το 10%
των αστέρων του σμήνους βρίσκεται σε διπλά συστήματα. Τα αποτελέσματα, όμως, αυτά
δεν έχουν επιβεβαιωθεί ακόμη με ρεαλιστικές προσομοιώσεις N-σωμάτων.

Σε κάθε περίπτωση, αν υπάρχουν δύο ΙΜΒΗ μέσα σε ένα σμήνος, αυτές σε αρκετά
σύντομο χρονικό διάστημα δημιουργούν ένα στενό ζεύγος το οποίο γίνεται όλο και στε-
νότερο εξαιτίας των αλληλεπιδράσεών του με τους γύρω αστέρες. Οι Fregeau et al (2006)
[79] υπολόγισαν πως το LISA θα μπορέσει να ανιχνεύσει τα κύματα που εκμπέμπει ένα
ζεύγος ΙΜΒΗ-ΙΜΒΗ με μάζες των δύο ΙΜΒΗ κοντά στις 1000M�, αν αυτό βρίσκεται σε
αποστάσεις μετατόπισης προς το ερυθρό z ∼ 1 που αντιστοιχεί σε απόσταση 4 − 6Gpc.
Στις αποστάσεις αυτές η δημιουργία αστέρων βρίσκεται σε έξαρση, οπότε πιθανότατα και
η δημιουργία αστρικών σμηνών και ΙΜΒΗ. Έτσι, παρατηρήσεις τέτοιων συμβάντων με το
LISA θα μπορούσαν να δώσουν σημαντικές πληροφορίες για τη δημιουργία αστέρων και
τη δυναμική των σμηνών.

ΠροσομοιώσειςN-σωμάτων σμηνών που διαθέτουν δύο ΙΜΒΗ [81, 82] επιβεβαίωσαν
πως το LISA θα μπορεί να ανιχνεύσει βαρυτικά κύματα από το ζεύγος των ΙΜΒΗ, όμως
οδήγησαν σε μια σειρά από σημαντικά συμπεράσματα. Ένα συμπέρασμα είναι πως οι δύο
ΙΜΒΗ φτάνουν στην σύγκρουση σε σύντομο χρονικό διάστημα, της τάξης των μερικών
δεκάδων Myr. Επίσης, η εκκεντρότητα με την οποία ξεκινάει το ζεύγος να εκπέμπει βα-
ρυτικά κύματα ανιχνεύσιμα από το LISA, είναι αρκετά μεγάλη. Η βαρυτική ακτινοβολία,
βέβαια, σταδιακά μειώνει την εκκεντρότητα, όμως αρχικά η εκκεντρότητα είναι συνήθως
e ∼ 0.1−0.3. Το γεγονός αυτό οφείλεται στο φαινόμενο που παρατήρησε πρώτος ο Quinlan,
σύμφωνα με το οποίο όταν ένα διπλό σύστημα σωμάτων μεγάλης μάζας, αλληλεπιδρά με
μικρότερης μάζας σώματα, τότε η εκκεντρότητα του διπλού συστήματος παρουσιάζει την
τάση να αυξάνει [83]. H τιμή της εκκεντρότητας είναι σημαντική στην ανίχνευσή σημά-
των βαρυτικής ακτινοβολίας ανάμεσα στα δεδομένα που συλλέγει ένας ανιχνευτής. Επειδή
η εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας μειώνει την εκκεντρότητα, στις περισότερες περιπτώ-
σεις, τα δεδομένα ελέγχονται σε σύγκριση με την αναμενόμενη ακτινοβολία για πλήρως
κυκλικές τροχιές, όμως στην περίπτωση των ΙΜΒΗ-ΙΜΒΗ διπλών συστήμάτων, σύμφωνα
με τουςAmaro-Seoane et al (2009) [81], θα πρέπει να ελεχθεί και η περίπτωση μη μηδενικής
εκκεντρότητας.

Τελευταία περίπτωση για την ανίχνευσή βαρυτικής ακτινοβολίας από διπλά συστήματα
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τα οποία διαθέτουν μια ΙΜΒΗ, είναι η περίπτωση που μια ΙΜΒΗ κάνει σπειροειδή τρο-
χιά γύρω από μια κατά πολύ μεγαλύτερη SMBH που μπορεί να βρίσκεται στο κέντρο ενός
γαλαξία. Η δημιουργία ενός τέτοιου ζεύγους είναι πιθανή, καθώς στα κέντρα των γαλα-
ξιών βρίσκονται αρκετά νεαρά σμήνη αστέρων και πιθανότατα κάποια από αυτά διαθέτουν
ΙΜΒΗ στα κέντρα τους. Αν μια ΙΜΒΗ ήταν απομονωμένη στον πυρήνα ενός γαλαξία, τότε
ο χρόνος που θα έκανε να φτάσει στο κέντρο, όπου βρίσκεται η SMBH θα ήταν υπερβο-
λικά μεγάλος και η δημιουργία διπλών συστημάτων SMBH-ΙΜΒΗ ένα εξαιρετικά σπάνιο
φαινόμενο. Όμως, οι ΙΜΒΗ βρίσκονται στα κέντρα σμηνών τα οποία έχουν πολύ μεγαλύ-
τερη μάζα από μια ΙΜΒΗ, κι έτσι φτάνουν στο κέντρο σχετικά γρήγορα, παρασέρνοντας
μαζί τους και την ΙΜΒΗ που έχουν στο κέντρο. Λίγο πριν φτάσουν κοντά στην SMBH,
τα σμήνη διαλύονται εξαιτίας των παλιρροιακών δυνάμεων κι έτσι απομένει η ΙΜΒΗ που
γρήγορα δημιουργεί διπλό σύστημα με την SMBH. Οι Portegies-Zwart et al (2006) [84],
υπολόγισαν πως μια ΙΜΒΗμπορεί να φτάνει κάθε 107yr κοντά στην SMBH, οπότε μέσω αλ-
ληλεπιδράσεων τριών σωμάτων, μπορεί να δημιουργηθεί ένα στένο ζεύγος SMBH-ΙΜΒΗ,
που εκπέμποντας βαρυτική ακτινοβολία θα οδηγηθεί στην σύγκρουση. Το LISA θα είναι
σε θέση να ανιχνεύσει τη σπειροειδή τροχιά ενός τέτοιου ζεύγους, όμως είναι δύσκολο να
υπολογιστεί ο ρυθμός ανίχνευσης τέτοιων φαινομένων, καθώς είναι δύσκολη η εκτίμηση
τόσο του αριθμού των ΙΜΒΗ που βρίσκονται μέσα στους πυρήνες των γαλαξιών, όσο και
του ρυθμού με τον οποίο αυτές φτάνουν στο κέντρο. Σύμφωνα με τους Portegies-Zwart et
al (2006), θα πρέπει να υπάρχουν περίπου 50 ΙΜΒΗs με μάζες περί τις 1000M� η καθεμιά,
σε ακτίνα 10pc από το κέντρο του Γαλαξία. Τέλος η ύπραξη ΙΜΒΗ κοντά στο κέντρο του
Γαλαξία, έχει χρησιμοποιηθεί με σχετική επιτυχία ως ο μηχανισμός που τροφοδοτεί το κέ-
ντρο του, αλλά και την SMBH με τους νεαρούς αστέρες S (S-stars) που έχουν παρατηρηθεί
να εκτελούν κλειστες τροχιές γύρω από το σημείο SgA∗ (βλ. Σχήμα 4.1) [85]. Αν ο ισχυ-
ρισμός αυτός ισχύει, τότε είναι δυνατόν να υπάρχει αρκετά μεγάλος αριθμός ΙΜΒΗ κοντά
στα κέντρα γαλαξιών.



Κεφάλαιο 5

Μέθοδοι προσομοίωσης αστρικών
σμηνών

5.1 Προσομοιώσεις N-σωμάτων

Οι κώδικες N-σωμάτων προσφέρουν έναν λεπτομερή και ακριβή τρόπο με τον οποίο
μπορούμε να προσομοιώσουμε τη δυναμική εξέλιξη ενός σμήνους αστέρων. Οι κώδικες
αυτοί απαιτούν τον υπολογισμό όλων των δυνάμεων μεταξύ των αστέρων-μελών ενός σμή-
νους σε κάθε χρονικό βήμα εξέλιξης. Το γεγονός αυτό σημαίνει πως σε κάθε χρονικό βήμα,
πρέπει να γίνουνN(N−1) ≈ N2 υπολογισμοί των δυνάμεων, μεN τον αριθμό των αστέρων
του σμήνους. Από αυτό είναι εύκολο να συμπεράνουμε πως η χρονική πολυπλοκότητα ενός
κώδικαN-σωμάτων είναι (2), με αποτέλεσμα να είναι απαραίτητη η χρήση πολύ γρήγορων
υπολογιστών ή ακόμη και υπολογιστών ειδικού σκοπού, όπως τα υπολογιστικά συστήματα
GRAPE, για να είναι δυνατή η προσομοίωση σμηνών με αριθμό αστέρων που να προσεγ-
γίζει τους αριθμούς ενός πραγματικού σφαιρωτού σμήνους. Για το λόγο αυτό και η εξέλιξη
των κωδίκωνN-σωμάτων που μπορούν να εξελίξουν ένα τέτοιο σύστημα σε λογικό χρόνο,
συνδέεται στενά με την εξέλιξη των υπολογιστών.

Η πρώτη προσπάθεια για προσομοίωση τέτοιου είδους, χωρίς όμως τη χρήση υπολο-
γιστών, αλλά με τη χρήση ενός συστήματος από 37 λαμπτήρες που αναπαριστούσαν την
αλληλεπίδραση δύο μοντέλων γαλαξιών, έγινε από τον Holmberg το 1941 [86]. Στο πεί-
ραμα αυτό, οι λαμπτήρες μετακινούνταν στο επίπεδο του εργαστηρίου, ανάλογα με τη δύ-
ναμη που ασκούνταν επάνω τους. Η δύναμη αυτή υπολογιζόταν από την ένταση του φωτός
στο σημείο που υπήρχε ο κάθε λαμπτήρας, προσομοιώνοντας έτσι τη Νευτώνεια δύναμη,
καθώς αυτή και η ένταση του φωτός ακολουθούν τον ίδιο νόμο αντιστρόφου τετραγώνου.
Οι πρώτες προσομοιώσεις που χρησιμοποιούσαν υπολογιστές έγιναν από τον von Hoerner
το 1960 [87, 88]. Στις προσομοιώσεις αυτές αρχικά χρησιμοποιήθηκαν 16 σωματίδια και
αργότερα 25. Αργότερα, καθώς οι υπολογιστικές μέθοδοι και οι υπολογιστές έγιναν πιο γρή-
γοροι, ο αριθμός των σωματιδίων σε μια προσομοίωση αυξήθηκε σε 100 [89] και 250 [90].
Ακόμη και στις πρώιμες αυτές προσπάθειες, ορισμένες από τις φυσικές διεργασίες που πα-
ρατηρούνται σε πραγματικά αστρικά σμήνη, όπως ο διαχωρισμός μάζας και η δημιουργία
στενών διπλών συστημάτων, παρατηρήθηκαν, όμως η προσομοίωση συστημάτων με αριθ-
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μούς αστέρων πλησιέστερα στους πραγματικούς, απαιτούσε επιπλέον βελτίωση τόσο στο
λογισμικό, με την ανάπτυξη ειδικών αλγορίθμων, όσο και στους υπολογιστές.

Ένα σημαντικό βήμα στην εξέλιξη των αλγορίθμων που χρησιμοποιούνται για προσο-
μοιώσεις N-σωμάτων ήταν η εισαγωγή ξεχωριστού χρονικού βήματος εξέλιξης για κάθε
σωματίδιο της προσομοίωσης. Τα σωματίδια δεν μοιράζονται το ίδιο χρονικό βήμα εξέλι-
ξης, αλλά το καθένα από αυτά έχει το δικό του, που εξαρτάται από τα χαρακτηριστικά της
κίνησής του. Στους αλγόριθμους ομαδοποιημένου χρονικού βήματος [91], ομάδες σωματι-
δίων μιας προσομοίωσης μοιράζονται το ίδιο χρονικό βήμα εξέλιξης, κάτι που είναι πολύ
χρήσιμο, καθώς οι ομάδες αυτές μπορούν να ανανεώνουν τις θέσεις και ταχύτητές τους
ταυτόχρονα. Η ιδέα αυτή έκανε τους αλγόριθμους πιο γρήγορους, καθώς μόνο οι απαραίτη-
τοι υπολογισμοί χρειαζόταν να γίνουν για την επίτευξη συγκεκριμένης ακρίβειας. Σήμερα,
όλοι οι κώδικεςN-σωμάτων, όπως το υπολογιστικό πακέτο Starlab1 [92, 93], οφGRAPE
[94], και η σειρά λογισμικού nbody2 του Sverre Aarseth (nbody4, nbody6, nbody6++
[95, 96, 97]), χρησιμοποιούν ομαδοποιημένα χρονικά βήματα.

Ένα ακόμη σημαντικό βήμα στην εξέλιξη των προσομοιώσεων N-σωμάτων ήταν η ει-
σαγωγή υπολογιστών ειδικού σκοπού που ήταν σχεδιασμένοι μόνο για τέτοιου είδους προ-
σομοιώσεις. Οι υπολογιστές της σειράς GRAPE [98, 99] σχεδιάστηκαν για να μπορούν να
παρέχουν στους αλγορίθμους N-σωμάτων τον υπολογισμό των δυνάμεων μεταξύ των N
σωμάτων με πολύ γρήγορο τρόπο. Η ταχύτητα με την οποία ο υπολογιστής GRAPE-6 Pro
μπορεί να κάνει αυτόν τον υπολογισμό φτάνει το 1Tflops. Το επόμενο βήμα στους υπολογι-
στές αυτούς είναι ο υπολογιστής GRAPE-DR3 [100], που είναι ένας γρήγορος υπολογιστής
που μπορεί να επαναπρογραμματιστεί, ώστε να χρησιμοποιηθεί και για άλλου είδους υπο-
λογισμους. Προσομοιώσεις ρεαλιστικά μεγάλων μοντέλων αστρικών συστημάτων μπορούν
να πραγματοποιηθούν σήμερα με τη χρήση ενός υπολογιστή GRAPE που είναι συνδεμέ-
νος με ένα γρήγορο κεντρικό υπολογιστή. Τέλος, τα τελευταία χρόνια οι κάρτες γραφικών
(Graphical Processing Units; GPUs) σταδιακά αντικαθιστούν τόσο της Κεντρικές Μονά-
δες Επεξεργασίας (CPUs) όσο και τους παλαιότερους υπολογιστές GRAPE σε προσομοιώ-
σειςN-σωμάτων, αλλά και σε άλλες αστροφυσικές προσομοιώσεις [101, 102, 103], κι αυτό
επειδή οι GPUs είναι πιο γρήγορες και σημαντικά φθηνότερες από τις CPUs ή τους υπολο-
γιστές GRAPE.

Παρακάτω παρουσιάζουμε τις λεπτομέρειες των πιο συχνά χρησιμοποιούμενων αλγο-
ρίθμων σε προσομοιώσεις N-σωμάτων, καθώς και ορισμένες λεπτομέρειες για τον υπολο-
γιστή ειδικού σκοπού GRAPE-6 Pro.

5.1.1 O αλγόριθμος 4ης τάξης Hermite

Ο πιο διαδεδομένος αλγόριθμος ολοκλήρωσης που χρησιμοποιείται από όλους τους κώ-
δικες N-σωμάτων, είναι ο αλγόριθμος 4ης τάξης του Hermite (H4) [104] που δημιουργή-
θηκε από τους Makino και Aarseth το 1992. Εδώ θα δώσουμε μια συνοπτική περιγραφή του
αλγορίθμου αυτού, ενώ στο Κεφάλαιο 6 θα δείξουμε πώς αυτός μπορεί να χρησιμοποιηθεί
από έναν κώδικα N-σωμάτων.

1http://www.ids.ias.edu/~starlab/
2http://www.ast.cam.ac.uk/~sverre/web/pages/nbody.htm
3http://www.kfcr.jp/index-e.html
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Η πιο σημαντική ιδιότητα του αλγορίθμου αυτού, που τον κάνει να υπερτερεί από όλες
τις άλλες αριθμητικές μεθόδους της ίδιας τάξης που μπορούν να χρησιμοποιηθούν στο υπο-
λογιστικό πρόβλημα των N-σωμάτων, είναι το γεγονός ότι απαιτεί μόνο έναν υπολογισμό
των δυνάμεων μεταξύ των σωμάτων σε κάθε χρονικό βήμα. Ενδεικτικά αναφέρουμε πως
ο ευρύτατα διαδεδομένος αλγόριθμος Runge-Kutta 4ης τάξης, απαιτεί 3 υπολογισμούς των
δυνάμεων μεταξύ των N σωμάτων σε κάθε χρονικό βήμα, κάτι που τον κάνει πολύ πιο
αργό από τον αλγόριθμο Η4, κι έτσι ακατάλληλο για προσομοιώσεις N-σωμάτων με με-
γάλο αριθμόN. Υπάρχουν, βέβαια και ανώτερης τάξης αλγόριθμοι της οικογένειας Hermite
[105], όμως απαιτούν περισσότερους υπολογισμούς που είναι πολύ χρονοβόροι και τους κα-
θιστούν προς το παρόν αργούς για προσομοιώσεις N-σωμάτων.

Παρακάτω παρουσιάζονται τα βήματα για την χρονική εξέλιξη της θέσης και της ταχύ-
τητας ενός σωματιδίου με τη βοήθεια του αλγορίθμου Η4.

Θεωρούμε πως ti,0 είναι ο χρόνος του σωματιδίου, ti,1 = ti,0+∆ti,0 είναι ο χρόνος του
μετά από το επόμενο χρονικό βήμα, και ∆ti,0 είναι το χρονικό βήμα αυτό.

1. Κάνουμε πρόβλεψη για την θέση και ταχύτητα του σωματιδίου χρησιμοποιώντας τις
ήδη γνωστές τιμές των χαρακτηριστικών του οι οποίες σημειώνονται με τον δείκτη
``0''

xi,pred = xi,0 + ∆ti,0vi,0 +
1

2
∆t2i,0ai,0 +

1

6
∆t3ȧi,0 (5.1)

vi,pred = vi,0 + ∆ti,0ai,0 +
1

2
∆t2i,0ȧi,0 (5.2)

Η πράξη αυτή έχει χρονική πολυπλοκότητα O(1).

2. Υπολογίζουμε την επιτάχυνση ai και την πρώτη της παράγωγο ȧi του σωματιδίου.
Για να το επιτύχουμε αυτό, θα πρέπει πρώτα να κάνουμε την ίδια πρόβλεψη, στον
ίδιο χρόνο tf με το σωματίδιο αυτό, και για τα άλλα σωματίδια. Η επιτάχυνση και η
παράγωγός της υπολογίζονται είτε από έναν υπολογιστή ειδικού σκοπού (GRAPE-
6), είτε από την Μονάδα Κεντρικής Επεξεργασίας (CPU) του κεντρικού υπολογιστή,
χρησιμοποιώντας τις σχέσεις

ai,1 =
∑
j6=i
Gmj

rij
r3ij
, (5.3)

ȧi,1 =
∑
j6=i
Gmj

[
vij
r3ij

−
3(vij· rij)rij

r5ij

]
, (5.4)

όπου
rij = xj,pred − xi,pred, (5.5)

vij = vj,pred − vi,pred. (5.6)

Ο δείκτης ``1'' σημαίνει πως η τιμή της ποσότητας είναι μετά τη λήψη του χρονι-
κού βήματος, δηλαδή στον χρόνο tf. Αν υπάρχει ο παράγοντας ε ομαλοποίησης του
βαρυτικού δυναμικού (για την περίπτωση των προσομοιώσεων άνευ-συγκρούσεων
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(collisionless simulations)), τότε οι παρονομαστές των εξισώσεων (5.3) και (6.39)
αντικαθίστανται από (r2ij + ε

2)(3/2) και (r2ij + ε
2)(5/2), αντίστοιχα.

Επίσης, υπολογίζουμε αριθμητικά ανώτερης τάξης παραγώγους της επιτάχυνσης στην
αρχή του χρονικου βήματος, χρησιμοποιώντας

äi,0 =
−6(ai,0 − ai,1) − ∆ti(4ȧi,0 + 2ȧi,1)

∆t2i
, (5.7)

äi,0 =
12(ai,0 − ai,1) + 6∆ti(ȧi,0 + ȧi,1)

∆t3i
. (5.8)

Ο υπολογισμός των ai,1 και ȧi,1 έχει χρονική πολυπλοκότητα O(N), όταν γίνεται
με τη χρήστη της CPU και O(logN), όταν γίνεται με το GRAPE-6. Οι υπόλοιποι
υπολογισμοί έχουν πολυπλοκότητα O(1).

3. Διορθώνουμε τη θέση και την ταχύτητα του σωματιδίου χρησιμοποιώντας τους όρους
ανώτερης τάξης

xi,cor = xi,pred +
∆t4i
24

äi,0 +
∆t5i
120

äi,0, (5.9)

vi,cor = vi,pred +
∆t3i
6
äi,0 +

∆t4i
24

äi,0. (5.10)

Η πολυπλοκότητα της πράξης αυτής είναι O(1).

Από τα παραπάνω μπορεί να συμπεράνει κανείς πως η χρονική πολυπλοκότητα του αλ-
γορίθμου είναι ίση με τη χρονική πολυπλοκότητα του υπολογισμού των επιταχύνσεων και
των παραγώγων τους. Έτσι, αν χρησιμοποιείται για το σκοπό αυτό η CPU, η πολυπλοκό-
τητα του αλγορίθμου είναι O(N), ενώ αν χρησιμοποιηθεί ο υπολογιστής GRAPE-6, είναι
O(logN). Η παραπάνω διαδικασία, βέβαια, γίνεται σε κάθε χρονικό βήμα για όλα τα N
σωματίδια, εφόσον δεχτούμε πως όλα έχουν το ίδιο χρονικό βήμα, κι έτσι η χρονική πο-
λυπλοκότητα του αλγορίθμου για το συνολικό σύστημα είναι O(N2) αν χρησιμοποιείται η
CPU και O( logN), αν χρησιμοποιείται το GRAPE-6 για τον υπολογισμό των δυνάμεων.

Από τα αγγλικά αρχικά των ονομάτων των επιμέρους βημάτων του αλγορίθμου Η4, δη-
λαδή πρόβλεψη-υπολογισμός δύναμης-διόρθωση (Prediction-Evalulation-Correction), προ-
κύπτει η συντομογραφία PEC που πολλές φορές χρησιμοποιείται και αναφέρεται σε αυτόν.

5.1.2 O χρονικά συμμετρικός αλγόριθμος 4ης τάξης Hermite

Ο χρονικά συμμετρικός αλγόριθμος 4ης τάξης Hermite P(EC)n [106], είναι μια πα-
ραλλαγή του αλγορίθμου PEC που χρησιμοποιείται αρκετές φορές όταν είναι απαραίτητη
μεγαλύτερη ακρίβεια. Το κύριο χαρακτηριστικό του χρονικά συμμετρικού αλγορίθμου, εί-
ναι το γεγονός πως το αριθμητικό σφάλμα που εισάγει στους υπολογισμούς, δεν αυξάνει με
το χρόνο, αλλά παραμένει περιορισμένο ανάμεσα σε κάποια όρια. Έτσι, ο αλγόριθμος αυ-
τός, απαιτεί τον υπολογισμό των επιταχύνσεων των σωματιδίων παραπάνω από μια φορές
ανά χρονικό βήμα, κάτι που τον κάνει ιδιαίτερα αργό, γι' αυτό και χρησιμοποιείται συνή-
θως για τη χρονική εξέλιξη συστημάτων μικρού αριθμού N. Η συμμετρία του αλγορίθμου
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Σχήμα 5.1: Σύγκριση της εξέλιξης του σφάλματος στην ενέργεια των δύο αλγορίθμων PEC και
P(EC)n. Το σύστημα που χρησιμοποιήθηκε είναι ένα διπλό σύστημα αστέρων με λόγο μαζών 1000.
Η σχετική τους κίνηση ήταν ελλειπτική με εκκεντρότητα e = 0.99 και το σύστημα εξελίχθηκε
και χρονικό διάστημα ίσο προς 240000 περιόδους του (Τ). Η διαφορά στην εξέλιξη του σχετικού
σφάλματος dE/E ανάμεσα στους δύο αλγορίθμους είναι προφανής.

ως προς το χρόνο επιτυγχάνεται με την εφαρμογή των δύο τελευταίων βημάτων του αλγο-
ρίθμου PEC, δηλαδή του βήματος του υπολογισμού των δυνάμεων (Evalulation) και αυτού
της διόρθωσης (Correction), n φορές με το n να είναι συνήθως 3. Από τη διαδικασία αυτή
προκύπτει και η συντομογραφία P(EC)n με την οποία αναφερόμαστε συνήθως στον αλγό-
ριθμο αυτό. Επίσης, το χρονικό βήμα που χρησιμοποιεί κάθε χρονική στιγμή ο αλγόριθμος,
θα πρέπει να είναι χρονικά συμμετρικό, δηλαδή θα πρέπει να είναι το ίδιο, είτε το σωματί-
διο μετακινείται μπροστά στο χρόνο, είτε προς τα πίσω. Οι λεπτομέρειες για τον τρόπο που
μπορεί να επιτευχθεί κάτι τέτοιο παρουσιάζονται στο Κεφάλαιο 6 (παρ. 6.1.4).

Όπως προκύπτει από τα παραπάνω, η χρονική πολυπλοκότητα του αλγορίθμου P(EC)n
είναιO(nN2), ενώ θα πρέπει να προστεθεί και η πολυπλοκότητα για τη συμμετρικοποίηση
του χρονικού βήματος. Ο αλγόριθμος είναι αργός, σε σχέση με τον απλό PEC αλγόριθμο,
όμως η συμμετρικότητά του τον κάνει να έχει τη συμπεριφορά των συμπλεκτικών αλγορίθ-
μων [107] που είναι κατασκευασμένοι έτσι ώστε τα σφάλματα στα χαρακτηριστικά των
τροχιών των σωματιδίων να μην αυξάνουν μονότονα με το χρόνο, αλλά να ταλαντώνονται
μεταξύ μιας ανώτερης και μιας κατώτερης τιμής. Ο αλγόριθμος P(EC)n χρησιμοποιείται
ιδιαίτερα σε προσομοιώσεις στενών διπλών συστημάτων, όπου η ικανότητά του αυτή εί-
ναι πολύ σημαντική, αλλά και η απώλεια ταχύτητας δεν είναι τέτοια που να απαγορεύει
τη χρήση του. Στο Σχήμα 5.2 παρουσιάζουμε μια σύγκριση μεταξύ των σφαλμάτων των
δύο αλγορίθμων, P(EC)n και PEC στην περίπτωση της εξέλιξης στο χρόνο ενός διπλού συ-
στήματος μεγάλης εκκεντρότητας. Οι δύο αλγόριθμοι χρησιμοποιούσαν αντίστοιχα χρονικά
βήματα. Όπως προκύπτει από το σχήμα, το σφάλμα του PEC αυξάνει γρήγορα με το χρόνο,
ενώ το σφάλμα του P(EC)n παραμένει συνεχώς πολλές τάξεις μεγέθους μικρότερο.
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Σχήμα 5.2: Ο υπολογιστής ειδικού σκοπού GRAPE-6 Pro.

5.1.3 Ο υπολογιστής ειδικού σκοπού GRAPE-6 Pro

Ο υπολογιστής ειδικού σκοπού GRAPE-6 Pro είναι ένας υπολογιστής σχεδιασμένος για
τον αλγόριθμο Η4. Ο υπολογιστής αυτός μπορεί να υπολογίζει με μεγάλη ταχύτητα και με
την απαιτούμενη ακρίβεια τις επιταχύνσεις των σωμάτων μιας προσομοίωσης, καθώς και
τις παραγώγους αυτών. Η λειτουργία του GRAPE-6 Pro μαζί με μια λεπτομερή περιγραφή
της ακρίβειας με την οποία γίνονται οι υπολογισμοί από αυτόν, παρουσιάζεται στην ερ-
γασία [108]. Ο GRAPE-6 Pro δε μπορεί να λειτουργήσει αυτόνομα, καθώς χρειάζεται να
συνδεθεί μέσω ειδικής κάρτας, με έναν κεντρικό υπολογιστή (host computer). O κεντρικός
υπολογιστής αναλαμβάνει την επικοινωνία με τον GRAPE-6 Pro, ενώ σε αυτόν γίνονται
όλοι οι άλλοι απαραίτητοι υπολογισμοί ενός αλγορίθμου προσομοίωσης N-σωμάτων.

Η γενική λειτουργία του υπολογιστή GRAPE-6 Pro έχει ώς εξής: Οι αρχικές θέσεις και
ταχύτητες των σωματιδίων φορτώνονται στη μνήμη του μαζί με τον χρόνο στον οποίο αυτά
βρίσκονται. Έπειτα, κάθε φορά που ο κεντρικός υπολογιστής χρειάζεται τις επιταχύνσεις και
τις παραγώγους αυτών για ορισμένα σωματίδια, στέλνει τα σωματίδια αυτά στον GRAPE-
6 Pro. Ο GRAPE-6 Pro υπολογίζει τις ποσότητες αυτές και τις επιστρέφει στον κεντρικό
υπολογιστή, μαζί με τις ταυτότητες των σωματιδίων που βρίσκονται κοντά στα σωματίδια
αυτά. Τέλος, ο κεντρικός υπολογιστής στέλνει τις νέες θέσεις και ταχύτητες όσων σωματι-
δίων τις έχουν ανανεώσει, μαζί με το χρόνο των σωματιδίων αυτών, πίσω στη μνήμη του
GRAPE-6 Pro. Η διαδικασία αυτή επαναλαμβάνεται μέχρι να προχωρήσουν στο χρόνο όλα
τα σωματίδια και μέχρι το χρόνο ολοκλήρωσης της προσομοίωσης. Στο Κεφάλαιο 6 θα
παρουσιάσουμε με μεγαλύτερη λεπτομέρεια τη λειτουργία του GRAPE-6 Pro, καθώς θα
παρουσιάσουμε τον τρόπο με τον οποίο χρησιμοποιείται από τον κώδικα Myriad που κα-
τασκευάσαμε για την προσομοίωση αστρικών σμηνών.



Κεφάλαιο 6

Myriad: ένας νέος κώδικας
προσομοίωσης αστρικών
συστημάτων

Θέλοντας να μελετήσουμε λεπτομερώς την εξέλιξη αστρικών σμηνών, δημιουργήσαμε
ένα νέο κώδικα N-σωμάτων. Ο κώδικας αυτός που ονομάζεται Myriad1, ξεκίνησε να δη-
μιουργείται επάνω στη λογική της σειράς βιβλίων ``TheArt of Computational Science''[109],
αλλά δεν περιορίστηκε από αυτή. Έχει αρκετά από τα στοιχεία άλλων κωδίκων που χρησι-
μοποιούνται γι'αυτό το σκοπό, όπως για παράδειγμα τον αλγόριθμο 4ης τάξης του Hermite
για την ολοκλήρωση των εξισώσεων κίνησης και τη χρήση του υπολογιστή ειδικού σκο-
πού GRAPE-6 Pro, όμως εισάγει αρκετές καινοτομίες, τόσο στη δομή, όσο και στον τρόπο
με τον οποίο διαπραγματεύεται ορισμένες καταστάσεις που μπορεί να εμφανιστούν σε μια
προσομοίωση. Ειδικό βάρος έχει δοθεί τόσο στην άρτια και ευδιάκριτη δομή του κώδικα,
όσο και στην αντιμετώπιση προβλημάτων που έχουν κυρίως να κάνουν με τα στενά διπλά
συστήματα αστέρων που βρίσκονται ή δημιουργούνται δυναμικά σε μια προσομοίωση. Τέ-
λος, εκτός από τις εξισώσεις της Νευτώνειας μηχανικής, ο κώδικας Myriad περιλαμβάνει
και εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας, ώστε να είναι σε θέση να προσομοιώσει την
εξέλιξη στενών διπλών συστημάτων μελανών οπών ή/και αστέρων νετρονίων και να υπο-
λογίσει την ενέργεια που εκλύεται από αυτά μέσω της βαρυτικής ακτινοβολίας. Εκτός από
αυτά ο κώδικας Myriad μπορεί να υπολογίσει τα χαρακτηριστικά του προϊόντος της σύ-
γκρουσης μεταξύ δύο μελανών οπών με ιδιοπεριστροφή, εφαρμόζοντας τις εξισώσεις που
προέκυψαν από την πρόοδο των τελευταίων ετών που σημείωσε ο τομέας της Αριθμητικής
Σχετικότητας. Στην τελική του μορφή ο κώδικας θα είναι ελεύθερα διαθέσιμος στο διαδύ-
κτιο προς χρήση από οποιoνδήποτε, ενώ ένα εγχειρίδιο χρήσης θα μπορεί να καθοδηγήσει
τους πιθανούς χρήστες του.

Σε αυτό το κεφάλαιο, παρουσιάζουμε μια λεπτομερή περιγραφή των χαρακτηριστικών
του κώδικα Myriad, καθώς και μια σειρά από αποτελέσματα δοκιμών που επιβεβαιώνουν
τη σωστή λειτουργία του και το γεγονός πως μπορεί να χρησιμοποιηθεί για την εξέλιξη ρεα-

1Από το ελληνικό ``Μυριάδα'' που σημαίνει 10.000. Το όνομα αυτό δόθηκε στον κώδικα, γιατί είναι σε θέση
να εξελίσει δυναμικά συστήματα από δεκάδες χιλιάδες αστέρες.
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λιστικών μοντέλων αστρικών σμηνών. Όλα όσα αναφέρονται στο κεφάλαιο αυτό συμπερι-
λαμβάνονται στην εργασία [20] που δημοσιεύσαμε στο επιστημονικό περιοδικό Astronomy
& Astrophysics.

6.1 Περιγραφή του κώδικά

6.1.1 Τα υπολογιστικά χαρακτηριστικά του κώδικα

Όπως και κάθε κώδικαςN-σωμάτων, έτσι και ο Myriad προσομοιώνει τις κινήσεις των
αστέρων-μελών ενός συστήματος, αντιμετωπίζοντάς τους ως σημειακά σωματίδια (point-
particles) που κουβαλούν πληροφορίες για τη μάζα τους, τη θέση τους και την ταχύτητά
τους. Οι αστέρες παύουν να αντιμετωπίζονται ως σημειακά σωματίδια στις περιπτώσεις
που οι διαστάσεις τους είναι σημαντικές για τις μεταξύ τους αλληλεπιδράσεις, δηλαδή όταν
οι αποστάσεις τους από τουλάχιστον έναν από τους υπόλοιπους αστέρες γίνουν συγκρίσιμες
με την ακτίνα τους.

Κάθε σημειακό σωματίδιο αποτελεί και μια κλάση particle μέσα στον κώδικα. Οι κλά-
σεις της γλώσσας C++ είναι ειδικές δομές μέσα στις οποίες μπορούν να ομαδοποιηθούν
διάφορα χαρακτηριστικά, αλλά και συναρτήσεις που δρουν επάνω σε αυτά. Για παράδειγμα
μια κλάση particle περιέχει όλα τα χαρακτηριστικά ενός σημειακού σωματιδίου (δηλαδή
αστέρα), όπως τη μάζα του, το διάνυσμα θέσης και ταχύτητας του, την ακτίνα του, την
επιτάχυνσή του και άλλα πολλά. Συναρτήσεις της κλάσης particle δρουν επάνω σε αυτά
τα χαρακτηριστικά και υπολογίζουν ποσότητες όπως το χρονικό βήμα της εξέλιξης κάθε
σημειακού σωματιδίου, την επόμενη τιμή του διανύσματος θέσης και ταχύτητας κ.α.

Ένα επιπλέον χαρακτηριστικό των κλάσεων της γλώσσας C++, είναι το γεγονός πως
μπορούν να περιλαμβάνουν άλλες κλάσεις. Έτσι, ομαδοποιώντας πολλές κλάσεις particle
που μοιράζονται το ίδιο χαρακτηριστικό, ο κώδικας Myriad, δημιουργεί νέες κλάσεις. Μια
τέτοια κλάση είναι η κλάση block που περιλαμβάνει όλες εκείνες τις κλάσεις particle (δη-
λαδή όλους εκείνους τους αστέρες, μιλώντας στη γλώσσα της Αστρονομίας κι όχι του προ-
γραμματισμου) που έχουν ως κοινό χαρακτηριστικό το ίδιο χρονικό βήμα εξέλιξης. Όπως θα
δείξουμε παρακάτω, σε μια προσομοίωση δεν έχουν όλοι οι αστέρες το ίδιο χρονικό βήμα
εξέλιξης, αλλά υπάρχουν ομάδες αστέρων που μοιράζονται το ίδιο χρονικό βήμα. Με τον
τρόπο αυτό μπορούν ομάδες αστέρων να βρίσκουν την επόμενη θέση και ταχύτητά τους
ταυτόχρονα. Όλοι αυτοί οι αστέρες, δηλαδή όλες αυτές οι κλάσεις particle που ανενεώνουν
ταυτόχρονα τις θέσεις και ταχύτητές τους, αποτελούν μια κλάση block. Είναι φανερό, πως
υπάρχουν τόσες κλάσεις αυτού του είδους, όσα είναι και τα διαφορετικά χρονικά βήματα
που μπορούν να έχουν οι αστέρες μιας προσομοίωσης. Οι συναρτήσεις που υπάρχουν μέσα
σε μια κλάση block, δίνουν πληροφορίες για τα μέλη του, προσθέτουν ή αφαιρούν μέλη, αν
αυτό είναι αναγκαίο και κυρίως, βρίσκουν τις καινουργιες θέσεις και ταχύτητές τους στο
επόμενο χρονικό βήμα.

Τέλος, όλες οι κλάσεις block μαζί ορίζουν την κλάση cluster. Η κλάση αυτή περιλαμ-
βάνει όλο το σύστημα, ενώ οι συναρτήσεις της είναι τέτοιες που βρίσκουν πληροφορίες για
τα χαρακτηριστικά ολόκληρου του σμήνους. Οι συναρτήσεις αυτές βρίσκουν το κέντρο μά-
ζας του συστήματος, την ολική του ενέργεια, την ακτίνα μισής μάζας, το χρόνο χαλάρωσης,
την ολική μάζα και άλλα χαρακτηριστικά που έχουν να κάνουν με το σμήνος και που σε
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Σχήμα 6.1: Η ιεραρχία των κλάσεων στον κώδικα Myriad. Μια κλάση cluster είναι μία ομάδα από
αρκετές κλάσεις block. Καθεμια από τις κλάσεις block διαθέτει έναν αριθμό από κλάσεις particle που
μπορεί όμως να αλλάζει. Μια κλάση binary είναι μια μικρή ομάδα από κλάσεις particle, καθεμιά από
τις οποίες περιέχει πληροφορίες (μάζα, θέση, ταχύτητα κ.α.) για έναν αστέρα, αλλά και συναρτήσεις
που δρουν σε αυτές. Η κλάση cluster περιέχει πληροφορίες για το σύστημα σαν σύνολο (συνολική
μάζα, ενέργεια, ακτίνα μισής μάζας, ακτίνα του πυρήνα κ.α), καθώς και τις απαραίτητες συναρτήσεις
για να τις υπολογίσει.

ένα πραγματικό σμήνος θα μπορούσαν να παρατηρηθούν. Στο Σχήμα 6.1 παρουσιάζεται με
απλοποιημένο τρόπο η ``ιεραρχία'' των κλάσεων του κώδικα Myriad. Εκτός από τις κλάσεις
που περιγράψαμε παραπάνω, υπάρχει και άλλη μία, η κλάση binary της οποίας μέλη είναι
κλάσεις particle που περιγράφουν σημειακά σωματίδια που βρίσκονται τόσο κοντά μεταξύ
τους, που έχουν δημιουργήσει στενά διπλά ή πολλαπλά συστήματα. Ο αριθμός των κλάσεων
particle που σχηματίζουν μια κλάση binary μπορεί να είναι από δύο ως και μερικές δεκάδες.
Η χρονική εξέλιξη των μελών μιας κλάσης binary γίνεται με διαφορετικό τρόπο, σε σχέση
με τις υπόλοιπες κλάσεις, γιατί η κοντινή απόσταση μεταξύ των σημειακών σωματιδίων που
περιγράφονται από αυτά, απαιτεί μεγαλύτερη προσοχή και ακρίβεια.

Πέρα από τις κλάσεις της C++ που αποτελούν τους δομικούς λίθους του κώδικα Myriad,
υπάρχουν και οι βασικές δομές που θα μπορούσαν να χαρακτηριστούν ως τα θεμέλιά του.
Η λειτουργία ενός κώδικα N-σωμάτων απαιτεί σωστό συγχρονισμό και τάξη, ώστε να μη
γίνονται λειτουργίες προτύτερα ή αργότερα από όσο πρέπει. Η σωστή οργάνωση όλων των
συναρτήσεων γίνεται μέσω ενός οργανωτή. Η όλη διαδικασία είναι ανάλογη με τη λειτουρ-
γία μιας ορχήστρας, στην οποία για την παραγωγή ενός αρμονικού αποτελέσματος, κάθε
όργανο θα πρέπει να εκτελέσει κατά γράμμα τις εντολές του διευθυντή ορχήστρας. Το ρόλο
του ``διευθυντή'' των λειτουργιών του κώδικα Myriad, τον παίζει μια πολύπλοκη υπολογι-
στική συνάρτηση (Scheduler) που έχει κεντρική θέση στο διάγραμμα του Σχήματος 6.2. Στο
σχήμα αυτό παρουσιάζεται ο τρόπος λειτουργίας και ανταλλαγής πληροφοριών των διαφό-
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Σχήμα 6.2: Απλοποιημένη γραφική αναπαράσταση του κώδικα Myriad. Τα βέλη δείχνουν τη ροή
δεδομένων μεταξύ των διαφόρων δομών του κώδικα. Τα τετράγωνα αναπαριστούν αρχεία εισό-
δου/εσόδου ή άλλα προγρμαμματα, ενώ οι κύκλοι αναπαριστούν ομάδες από συναρτήσεις του κώ-
δικα. Οι λειτουργίες του κώδικα Myriad περικλειονται από το μεγάλο παραληλόγραμμο με τη δια-
κεκομένη γραμμή.

ρων τμημάτων του κώδικα. Όπως είναι φανερό, κύριο ρόλο παίζει ο οργανωτής (Scheduler)
που εξασφαλίζει την επικοινωνία μεταξύ των τμημάτων του κώδικα, αλλά και τη σωστή και
συγχρονισμένη λειτουργία τους. Ο ``εναρκτής'' (Initializer) είναι επίσης σημαντικός, καθώς
λαμβάνει δεδομένα από την είσοδο του προγράμματος που είναι κάποιο αρχείο αρχικών
συνθηκών, δημιουργεί τις δομές του προγράμματος και δίνει τη σκυτάλη στον οργανωτή.
Τέλος, όπως φαίνεται στο Σχήμα 6.1, ο κώδικας Myriad, δε μπορεί να δημιουργήσει αρχικές
συνθήκες, παρά μόνο να τις πάρει έτοιμες, με τη μορφή κάποιου αρχείου εισόδου. Για την
παραγωγή τους, θα πρέπει να χρησιμοποιθεί κάποιο άλλο προγραμμα. Επίσης, ο κώδικας
δε μπορεί να παράγει κάποιας μορφής οπτικοποιημένου αποτελέσματος, οπως στατικές ή
κινούμενες εικόνες, τις οποιές όμως μπορούν να δημιουργήσουν, από δεδομένα της εξόδου
του κώδικα, άλλα ειδικά προγράμματα.

Αν και οι παραπάνω λεπτομέρειες της λειτουργίας του κώδικα είναι πολύ σημαντι-
κές, κάποιος απλός χρήστης που δεν ενδιαφέρεται γι'αυτές μπορεί να θεωρήσει τον κώδικα
Myriad ώς το μαύρο κουτί2 που αν το τροφοδοτήσει με τις αρχικές μάζες, θέσεις και τα-
χύτητες των αστέρων ενός αστρικού σμήνους, τότε θα παράγει στην έξοδό του τις θέσεις
και τις ταχύτητες των αστέρων αυτών, ανά τακτά χρονικά διαστήματα και μέχρι το χρονικό
όριο που θα ορίσει ο χρήστης. Εκτός από αυτά, ο κώδικας Myriad δίνει και πληροφορίες για

2Στον υπολογιστικό προγραμματισμό, ένα μαύρο κουτί είναι μια συνάρτηση ή ένα λογισμικό που χρησιμο-
ποιεί κανείς χωρίς να γνωρίζει τίποτα για τον τρόπο λειτουργίας του.
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τα χαρακτηριστικά του σμήνους, αλλά και για γεγονότα που συμβαίνουν σε αυτό, όπως για
παράδειγμα τη δημιουργία ενός στενού διπλού συστήματος, ή τη σύγκρουση δύο αστέρων,
ανά πάσα στιγμή.

6.1.2 Αλγόριθμος ολοκλήρωσης

O αλγόριθμος ολοκλήρωσης που χρησιμοποιεί ο Myriad για να εξελίσει τους αστέρες
στο χρόνο (δηλαδή για να βρίσκει κάθε χρονική στιγμή τις θέσεις και τις ταχύτητές τους)
είναι ο αλγόριθμος 4ης τάξης του Hermite H4 ή (PEC) [104] που δημιουργήθηκε από τους
Makino και Aarseth το 1992 και περιγράφεται στο Κεφάλαιο 5 (παρ. 5.3.1). Ο αλγόριθμος
αυτός χρησιμοποιεί τα βήματα πρόβλεψη - υπολογισμός δύνάμεων - διόρθωση (Prediction-
Evaluation-Correction; PEC) για την επίτευξη της απαραίτητης ακρίβειας στον υπολογισμό
των θέσεων και ταχυτήτων των σωματιδίων3 στο επόμενο χρονικό βήμα. Τα χρονικά βή-
ματα που μπορούν να πάρουν τα σωματίδια είναι κβαντισμένα σε δυνάμεις του 2. Έτσι,
ανά πάσα στιγμή, υπάρχουν ομάδες σωματιδίων που ανανεώνουν τις θέσεις και ταχύτη-
τές τους ταυτόχρονα. Ο υπολογισμός των δυνάμεων, που στην ουσία είναι ο υπολογισμός
των επιταχύνσεων και των παραγώγων τους για κάθε σωματίδιο, γίνεται με τη χρήση του
υπολογιστή ειδικού σκοπού GRAPE-6 [98, 99] στον οποίο γίνεται αναφορά στο Κεφάλαιο
5 (παρ. 5.3.3). Τα στενά διπλά και πολλαπλά συστήματα που απαιτούν μικρά χρονικά βή-
ματα εξέλιξης, εντοπίζονται με ειδικό τρόπο από το GRAPE-6 και εξελίσονται στο χρόνο με
τη χρήση του χρονικά συμμετρικού αλγορίθμου 4ης τάξης του Hermite (P(EC)n) [106] που
επίσης περιγράφεται στο Κεφάλαιο 5 (παρ. 5.3.2). Σύμφωνα με τον αλγόριθμο αυτό, για την
εύρεση της επόμενης θέσης και ταχύτητας ενός σωματιδίου, ακολουθούνται τα ίδια βήματα
όπως και στον απλό PEC αλγόριθμο, μόνο που τα δύο τελευταία βήματα επαναλαμβάνονται
3 φορές. Έτσι ο αλγόριθμος αυτός θα ονομάζεται στο εξής P(EC)3.

Ας υποθέσουμε πως μία ομάδα i από σωματίδια που μοιράζονται το ίδιο χρονικό βήμα
εξέλιξης dti, βρίσκεται στο χρονικό σημείο tic. Ο χρόνος της ομάδας μετά από την επόμενη
εξέλιξή της θα είναι tif = tic + dti. Η εξέλιξη αυτή γίνεται με βάση τον παρακάτω αλγό-
ριθμο, που είναι μια εφαρμογή του αλγορίθμου PEC. Μέσα στις παρενθέσεις σημειώνεται
η χρονική πολυπλοκότητα του κάθε βήματος.

1. Ορίζουμε τον παρόντα χρόνο για όλα τα σωματίδια tc και το χρόνο αφού ολοκλη-
ρωθεί το επόμενο χρονικό βήμα tf να είναι ίσοι με τα αντίστοιχα μεγέθη της ομάδας
σωματιδίων i = 0 που διαθέτει το μικρότερο χρονικό βήμα.

tc = t0c, (6.1)

tf = t0f. (6.2)

2. Βρίσκουμε πόσες και ποιές από τις ομάδες σωματιδίων έχουν χρόνο tif ίσο προς tf.
Αυτές είναι και οι ομάδες σωματιδίων που θα ανανεώσουν τις θέσεις και ταχύτητές
τους στο επόμενο χρονικό βήμα.

3Ως σωματίδιο χαρακτήρίζεται ένας αστέρας που στις προσομοιώσεις N-σωμάτων θεωρείται ως σημειακό
σωματίδιο.
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3. Εξελίσουμε κάθε ομάδα σωματιδίων που πρέπει να εξελιχθεί. Για την εξέλιξη μιας
από αυτές που περιέχειm σωματίδια (N είναι ο συνολικός αριθμός σωματιδίων στο
σύστημα):

(α�) Aν υπάρχουν στενά διπλά ή πολλαπλά συστήματα, τα εξελίσουμε στο χρόνο tf.
Για την εξέλιξη ενός από αυτά που διαθέτει k σωματίδια:

i. Βρίσκουμε το χρονικό βήμα dtb για τον P(EC)3 αλγόριθμο.
ii. Κάνουμε πρόβλεψη των θέσεων και ταχυτήτων για κάθενα από τα k μέλη

του συστήματος με βάση τις σχέσεις πρόβλεψης τουΗ4 αλγόριθμου
(
O(k)

)
.

iii. Υπολογίζουμε τις δυνάμεις μεταξύ των k μελών του συστήματος
(
O(k2)

)
.

iv. Υπολογίζουμε τις δυνάμεις επάνω στα μέλη του συστήματος, από τα p κο-
ντινά σωματίδια που ασκούν δυνάμεις σε αυτό, χωρίς να είναι μέλη του.
Τα p σωματίδια αυτά είναι υπεύθυνα για τις διαταραχές που ασκούνται στο
σύστημα

(
O(kp)

)
.

v. Διορθώνουμε τις τιμές της θέσης και της ταχύτητας κάθε μέλους του συ-
στήματος χρησιμοποιώντας τις εξισώσεις του αλγορίθμου Η4

(
O(k)

)
.

Οι διαδικασίες (iii) ως (v) επαναλαμβάνονται n = 3 φορές.
vi. Αλάζουμε τον παρόντα χρόνο για το σύστημα tc = tc + dtb.
vii. Συνεχίζουμε από το σημείο (i) έως ότου ο χρόνος του συστήματος tc γίνει

ίσος προς το χρόνο tf.

Αφού τελειώσουμε με όλα τα πιθανά διπλά ή πολλαπλά συστήματα που υπάρ-
χουν στο σύστημα, συνεχίζουμε:

(β�) Κάνουμε πρόβλεψη για τις θέσεις και τις ταχύτητες όλων των m μελών μιας
ομάδας, σύμφωνα με τους τύπους πρόβλεψης του Η4 αλγορίθμου. Μέλη μιας
ομάδας μπορεί να είναι απλά σωματίδια (δηλαδή αστέρες), ή σωματίδια που
αναπαριστούν τα κέντρα μάζας διπλών ή πολλαπλών συστημάτων

(
O(m)

)
.

(γ�) Υπολογίζουμε τις επιταχύνσεις και τις παραγώγους τους για όλα ταm σωματί-
δια χρησιμοποιώντας τον GRAPE-6

(
O(m logN)

)
.

(δ�) Βρίσκουμε το επόμενο χρονικό βήμα εξέλιξης για όλα ταm σωματίδια
(
O(m)

)
.

(ε�) Ελέχγουμε για κοντινές διελεύσεις ή δημιουργία στενών διπλών ή πολλαπλών
συστημάτων.

(��) Κάνουμε διόρθωση των θέσεων και ταχυτήτων των m σωματιδίων χρησιμο-
ποιώντας τους τύπους της διόρθωσης του Η4 αλγορίθμου

(
O(m)

)
.

(ζ�) Αν έχουν εντοπιστεί κοντινές διελεύσεις στο βήμα (ε'), δημιουργούμε τις απα-
ραίτητες δομές, αφαιρώντας από το σύστημα τα δύο ή παραπάνω σωματίδια που
μετέχουν σε καθεμιά από αυτές και αντικαταστώντας τα με το κέντρο μάζας τους
που αποτελεί ένα εικονικό σωματίδιο στο σύστημα.
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(η�) Ελέγχουμε όλα τα διπλά και πολλαπλά συστήματα. Αν κάποια από αυτά πρέ-
πει να διαλυθούν, τότε αφαιρουμε τα κέντρα μάζας τους από σύστημα των N-
σωμάτων αντικαταστώντας το με τα μέλη του αντίστοιχου διπλού ή πολλαπλού
συστήματος.

(θ�) Στέλνουμε τις διορθωμένες τιμές θέσης και ταχύτητας των m σωματιδίων στη
μνήμη του GRAPE-6.

4. Μετακινούμε τα σωματίδια που έχουν εξελιχθεί μεταξύ των διαφόρων ομάδων τους,
ανάλογα με το νέο χρονικό τους βήμα.

5. Ανανεώνουμε τους χρόνους tc και tf για κάθε ομάδα.

6. Συνεχίζουμε από το βήμα 1.

Από τα παραπάνω είναι προφανές πως η ταχύτητα του κώδικα εξαρτάται από τους εξής
παράγοντες:

1. Τον συνολικό αριθμό αστέρων N.

2. Τον αριθμό ομαδοποιήσεων των αστέρων με βάση το χρονικό τους βήμα και το μέσο
αριθμό αστέρων που μετέχουν σε αυτές.

3. Τον μέσο αριθμό από αστέρες που ασκούν σημαντικές διαταραχές σε ένα διπλό ή
πολλαπλό σύστημα. Τα σωματίδια αυτά στο εξής θα ονομάζονται διαταρακτές.

Στο Σχήμα 6.3 φαίνεται ο τρόπος ροής δεδομένων μεταξύ της Μονάδας Κεντρικής Επε-
ξεργασίας (CPU) του κεντρικού υπολογιστή, και του GRAPE-6, καθώς και ποιά από τα
κομάτια του αλγορίθμου που περιγράφηκε παραπάνω εκτελούνται σε καθεμιά από αυτές
τις υπολογιστικές μονάδες. Αρχικά οι θέσεις και οι ταχύτητες, καθώς και εκτιμήσεις για τις
επιταχύνσεις και τις παραγώγους τους για όλα τα σωματίδια αποθηκεύονται στη μνήμη του
GRAPE-6. Έπειτα, γίνεται μια πρόβλεψη για τις θέσεις και ταχύτητες για μια ομάδα από
i−σωματίδια χρησιμοποιώντας τη CPU. Οι τιμές που προκύπτουν από το παραπάνω βήμα
μαζί με το κοινό χρονικό βήμα των σωματιδίων στέλνονται στο GRAPE-6 που τις προω-
θεί στο τμήμα του που κάνει την εσωτερική πρόβλεψη (Predictor). Εκεί, γίνεται πρόβλεψη
των θέσεων και ταχυτήτων κάθε άλλου από τα σωματίδια που βρίσκονται στη μνήμη του
GRAPE-6 και είναι διαφορετικό από τα i−σωματίδια. Έτσι, όλα τα σωματίδια που βρίσκο-
νται στη μνήμη είναι συγχρονισμένα στο χρόνο των i−σωματιδίων. Έπειτα το GRAPE-6
υπολογίζει τις επιταχύνσεις των i−σωματιδίων καθώς και τις παραγώγους αυτών. Επίσης,
υπολογίζει τους κοντινότερους γείτονες καθενός από τα σωματίδια αυτά. Όλα αυτά τα δεδο-
μένα επιστρέφονται στον κεντρικό υπολογιστή με τον οποιο είναι συνδεμένο το GRAPE-6.
Εκεί γίνεται το τελευταίο στάδιο της εξέλιξης των i−σωματιδίων με τη διόρθωση των θέ-
σεων και ταχυτήτων τους, για την οποία χρησιμοποιούνται τα δεδομένα της πρόβλεψης και
οι τιμές των επιταχύνσεων και παραγώγων που έχουν υπολογιστεί στο GRAPE-6. Οι νέες τι-
μές των θέσεων και ταχυτήτων των i−σωματιδίων, μαζί με τον νέο χρόνο στον οποίο αυτά
έχουν εξελιχθεί, στέλνονται στη μνήμη του GRAPE-6. Μια νέα ομάδα από i−σωματίδια
στέλνεται για πρόβλεψη και η διαδικασία συνεχίζεται έως ότου όλα τα σωματίδια εξελι-
χθούν στο χρόνο που πρέπει.
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Σχήμα 6.3: Σχηματική αναπαράσταση της ροής δεδομένων μεταξύ της CPU του κεντρικού υπολο-
γιστή και του GRAPE-6 για τον αλγόριθμο 4ης τάξης Hermite.

Ανταλλαγή δεδομένων μεταξύ του κεντρικού υπολογιστή και του GRAPE-6 γίνεται
τρείς φορές σε κάθε χρονικό βήμα. Η διαδικασία που απαιτεί τον περισότερο χρόνο, γιατί
διαθέτει τους περισότερους υπολογισμους, είναι ο υπολογισμός των επιταχύνσεων και των
παραγώγων τους που γίνεται στο GRAPE-6. Η διαδικασία αυτή ανάγεται στον υπολογισμό
των δυνάμεων που ασκούν τα σωματίδια που βρίσκονται στη μνήμη του GRAPE-6 επάνω
στα i−σωματίδια που σταλθηκαν σε αυτό και έχει χρονική πολυπλοκότητα (O(N log(N))).
Οι υπόλοιποι υπολογισμοί έχουν χρονική πολυπλοκότητα (O(N)). Αν ο υπολογισμός των
δυνάμεων γινόταν στη CPU του κεντρικού υπολογιστή κι όχι στο GRAPE-6, που έχει κα-
τασκευαστεί ειδικά γι'αυτόν το σκοπό, τότε θα είχε χρονική πολυπλοκότητα (O(N2)) και
θα ήταν σαφώς πιο αργός.

6.1.3 Ομαδοποιημένα χρονικά βήματα

Η χρήση ομαδοποιημένων χρονικών βημάτων (block time steps) έχει αποδειχθεί μια
ιδανική λύση για προσομοιώσεις N-σωμάτων. Το πλεονέκτημα της μεθόδου σε σύγκριση
με το να μοιράζονται όλα τα σωματίδια το ίδιο χρονικό βήμα (shared time step) είναι το ότι
χρειάζεται ένας μικρός αριθμός υπολογισμών για την επίτευξη συγκεκριμένης ακρίβειας.
Επίσης το πλεονέκτημα της μεθόδου έναντι της περίπτωσης στην οποία το κάθε σωματίδιο
έχει το δικό του χρονικό βήμα (individual time step) είναι το γεγονός ότι τα σωματίδια
ανανεώνουν τις θέσεις και ταχύτητές τους σε ομάδες, κάνοντας τη διαδικασία πιο γρήγορη.
Με τον τρόπο αυτό, είναι δυνατόν να στέλνονται ομάδες από σωματίδια στο GRAPE-6 κι
όχι τα σωματίδια ένα προς ένα. Έτσι μειώνεται ο χρόνος επικοινωνίας μεταξύ του κεντρικού
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Σχήμα 6.4: Κατανομή ίσης μάζας 16000 σωματιδίων σε διαφορετικά χρονικά βήματα που είναι δυ-
νάμεις του 2. Το κριτήριο τουAarseth έχει χρησιμοποιηθεί για τον υπολογισμό του χρονικού βήματος
με τιμή της παραμέτρου η = 0.01. Ένας μικρός αριθμός σωματιδίων έχουν χρονικό βήμα 2−14. Αυτό
είναι και το μικρότερο χρονικό βήμα που επιτρέπει ο κώδικας Myriad για ελεύθερα σωματίδια.

υπολογιστή και του GRAPE-6.
Στη χρονική στιγμή t = 0, όλα τα σωματίδια, εκτός αν υπάρχουν κάποια που έχουν ήδη

σχηματίσει διπλά ή πολλαπλά συστήματα, μοιράζονται το ίδιο χρονικό βήμα, που είναι και
το μικρότερο που μπορεί να επιτραπεί σε ελεύθερα σωματίδια από τον κώδικα. Το χρονικό
αυτό βήμα βρίσκεται από την εμπειρική σχέση του Aarseth [3]:

Dtmin = 0.04
( ηI

0.02

)1/2(R3cl
m̄

)1/2
, (6.3)

όπου m̄ είναι η μέση μάζα του συστήματος, ηI η αρχική παράμετρος που καθορίζει την
ακρίβεια, με τυπική τιμή 0.01, και Rcl η ακτίνα κοντινών διελεύσεων που δίνεται από τη
σχέση

Rcl =
2Gm̄

σ2
, (6.4)

όπου G είναι η σταθερά της βαρύτητας, σ η rms ταχύτητα διασποράς που, σε κατάσταση
ισορροπίας του συστήματος, δίνεται από τον τύπο

σ2 =
GNm̄

2Rv
. (6.5)

Στην παραπάνω σχέση N είναι ο συνολικός αριθμός των αστέρων και RV είναι η ακτίνα
virial του σμήνους. Η ακτίνα αυτή ορίζεται από τη σχέση

RV = G
N2m̄

|2U|
, (6.6)
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όπου U είναι η ολική δυναμική ενέργεια του συστήματος.
Το χρονικό βήμαDtmin στρογγυλοποιείται στην πλησιέστερη σε αυτό δύναμη του 2 και

το αποτέλεσμα ∆tmin είναι το μικρότερο χρονικό βήμα που μπορεί να δόσει ο κώδικας σε
ελεύθερα σωματίδια, αλλά και το χρονικό βήμα που έχουν όλα τα σωματίδια που ανήκουν
στην πρώτη ομάδα σωματιδίων.

Σε κάθε χρονική στιγμή που ένα σωματίδιο ανανεώνει τη θέση και την ταχύτητά του,
υπολογίζεται το επόμενο χρονικό του βήμα, σύμφωνα με το κριτήριο του Aarseth [3]:

dti,1 =

√
η
|ai,1||äi,1|+ |ȧi,1|2
|ȧi,1||äi,1|+ |äi,1|2

, (6.7)

όπου η είναι η παράμετρος ακρίβειας με τυπική τιμή 0.01, ενώ ai,1, ȧi,1, äi,1 και äi,1 είναι
η επιτάχυνσή του σωματιδίου i και η χρονικές της παράγωγοι όπως υπολογίζονται στο Κε-
φάλαιο 5 (παρ. 5.3.1). Ο δείκτης ``1'' αναφέρεται σε τιμές των παραμέτρων στο τέλος του
χρονικού βήματος (τελικές τιμές), ενώ ο δείκτης ``0'' σε τιμές στην αρχή του (αρχικές τιμές).
Η δεύτερη και τρίτη χρονικές παράγωγοι στο τέλος του χρονικού βήματος, προσεγγίζοντια
από τις σχέσεις

äi,1 = äi,0 + ∆ti,0äi,0 (6.8)

και
äi,1 = äi,0, (6.9)

όπου ∆ti,0 είναι το προηγούμενο χρονικό βήμα του σωματιδίου i. Τα χρονικά βήματα κβα-
ντίζονται σύμφωνα με τον κανόνα ∆ti,1 = 2n, όπου ο n είναι ένας αρνητικός ακέραιος που
ορίζεται κατά τέτοιο τρόπο ώστε

2n ≤ dti,1 < 2n+1. (6.10)

Με τη μέθοδο αυτή όλα τα σωματίδια έχουν χρονικά βήματα που είναι δυνάμεις του 2.
Όλα τα σωματίδια που έχουν το ίδιο χρονικό βήμα ομαδοποιούνται (έτσι ορίζεται ένα block)
και ανανεώνονται ταυτόχρονα. Το χρονικό βήμα των εικονικών σωματιδίων που αντικαθι-
στούν διπλά ή πολλαπλά συστήματα (βλέπε παρακάτω) είναι πάντοτε ίσο με ∆tmin. Το ίδιο
χρονικό βήμα είναι και εκείνο όσων σωματιδίων βρίσκονται κοντά μεταξύ τους. Για την
βελτίωση της αποδοτικότητας του κώδικα, κάθε νέο χρονικό βήμα δε μπορεί να είναι πα-
ραπάνω από 2 φορές μεγαλύτερο από την προηγούμενη τιμή του. Στο Σχήμα 6.4 φαίνεται
ένα παράδειγμα κατανομής σωματιδίων ενός συστήματος σε ομάδες ανάλογα με το χρονικό
τους βήμα. Το σύστημα αποτελείται από 16384 (=214) σωματίδια.

Στο Σχήμα 6.5 φαίνεται ο τρόπος με τον οποίο 7 σωματίδια μοιράζονται σε 3 ομάδες
διαφορέτικού χρονικού βήματος και ανανεώνουν τις θέσεις και ταχύτητές τους με τη βοή-
θεια του αλγορίθμου Η4. Σημειώνουμε πως σε ένα τυπικό σμήνος από αστέρες, ο αριθμός
των ομάδων είναι 10-15. Όλα τα σωματίδια βρίσκονται στο κάτω μέρος του διαγράμματος
τη χρονική στιγμή t = 0. Αρχικά η πρώτη ομάδα (Block 0) διαθέτει 3 σωματίδια, ενώ η δεύ-
τερη (Block 1) και η τρίτη (Block 2) από 2. Μια μαύρη κουκίδα αναπαριστά ένα σωματίδιο
μετά από το βήμα της διόρθωσης (Correction) του αλγορίθμου Η4, με το μπλε ευθύ βέλος
να αναπαριστά το βήμα αυτό. Μια κόκκινη κουκίδα αναπαριστά ένα σωματίδιο μετά από το
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Σχήμα 6.5: Αναπαράσταση του πως λειτουργεί ο αλγόριθμος 4ης τάξης Hermite με ομαδοποιημένα
χρονικά βήματα. Στο σχήμα, ένα σύνολο από 7 σωματίδια μοιράζονται σε 3 ομάδες από της οποίες
κάθε επόμενη έχει διπλάσιο χρονικό βήμα από την προηγούμενή της. Βλέπε κείμενο για περιγραφή.

βήμα της πρόβλεψης (Prediction), με το κόκκινο κυρτό βέλος να αναπαριστά το βήμα αυτό.
Ο υπολογισμός των επιταχύνσεων και των παραγώγων τους γίνεται για κάθε σωματίδιο πριν
από το βήμα της διόρθωσής του, δηλαδή μόνο όταν ένα σωματίδιο εμφανίζεται ως μαύρο
στο διάγραμμα. Για τον υπολογισμό της επιτάχυνσης θα πρέπει όλα τα υπόλοιπα σωματίδια
να κάνουν πρόβλεψη της θέσης τους, ώστε να συγχρονιστούν με το σωματίδιο αυτό. Είναι
προφανές πως τα σωματίδια της πρώτης ομάδας (Block 0), θα πρέπει να κάνουν όλα τα
βήματα του αλγορίθμου (prediction-evaluation-correction) σε κάθε χρονικό διάστημα dt.
Από την αλλή τα σωματίδια που ανά πάσα στιγμή ανήκουν στη δεύτερη ομάδα (Block 1),
θα πρέπει να κάνουν το βήμα της πρόβλεψης κάθε χρονικό διάστημα dt, όμως τα υπόλοιπα
δύο βήματα μόνο κάθε 2dt. Τέλος, τα σωματίδια της τρίτης ομάδας (Block 2), κάνουν το
βήμα της πρόβλεψης ανά χρόνο dt, και τα υπόλοιπα δύο βήματα ανά χρόνο 4dt. Τα κυρτά
καφέ βέλη δείχνουν τον τρόπο με τον οποίο επιτρέπεται σε σωματίδια να μετακινούνται με-
ταξυ των διαφόρων ομάδων, ανάλογα με το χρονικό βήμα που αυτά αποκτούν από τη σχέση
6.7. Ένα άλμα σε ομάδα με μεγαλύτερο χρονικό βήμα επιτρέπεται μόνο αν διπλασιάζει το
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χρονικό βήμα του σωματιδίου (το σωματίδιο 3 μεταπηδά από την πρώτη ομάδα στη δεύ-
τερη). Αντίθετα, ένα άλμα σε ομάδες με μικρότερα χρονικά βήματα επιτρέπεται, αν είναι
αναγκαίο (το σωματίδιο 6 μεταπηδά αμέσως από την τρίτη ομάδα στην πρώτη).

6.1.4 Στενά διπλά και πολλαπλά συστήματα

Κατά τη δυναμική εξέλιξη ενός συστήματος, μπορεί να συμβούν κοντινές διελεύσεις
μεταξύ αστέρων. Επίσης, στενά διπλά συστήματα μπορεί να δημιουργηθούν δυναμικά, ως
αποτέλεσμα αλληλεπιδράσεων τριών σωμάτων. Αυτά τα υποσυστήματα που μπορεί να δη-
μιουργηθούν, θα πρέπει να εξελιχθούν με ακρίβεια στο χρόνο, κάτι που απαιτεί τη χρήση
μικρού χρονικού βήματος, το οποίο μπορεί να είναι κατά πολύ μικρότερο από το ελάχιστο
χρονικό βήμα ∆tmin που επιτρέπει ο κώδικας. Αυτό σημαίνει πως ένα τέτοιο υποσύστημα
θα πρέπει να αντιμετωπιστεί με κάποιον ιδιαίτερο τρόπο, ώστε να ολοκληρωθεί στο χρόνο
με την απαιτούμενη ακρίβεια, αλλά και ταχύτητα. Ο ιδιαίτερος αυτός τρόπος είναι ο συμ-
μετρικός αλγόριθμος 4ης τάξης Hermite (P(EC)3) που περιγράφεται στο Κεφάλαιο 5 (παρ.
5.3.2).

Εφαρμόζουμε τον αλγόριθμο (P(EC)3) χρησιμοποιώντας για χρονικό βήμα εξέλιξης των
μελών i ενός διπλού ή πολλαπλού συστήματος, το μικρότερο από τα χρονικά βήματα dtbi
που προκύπτουν από τη σχέση

dtbi = ηb
|ai|
|ȧi|
, (6.11)

όπου ηb είναι η παράμετρος που ελέγχει την ακρίβεια, ενώ ai και ȧi είναι η επιτάχυνσή και
η παράγωγός της για το σωματίδιο i, αντιστοιχα.

Σε κάθε χρονική στιγμή t, ξεκινάμε βρίσκοντας αν ο χρόνος t, είναι άρτιος ή περιττός,
σε σχέση με το προηγούμενο χρονικό βήμα, ∆told, που είχε χρησιμοποιηθεί. Αν ο χρόνος t
είναι περιττός, τότε κρατάμε το ίδιο χρονικό βήμα και χρησιμοποιώντας το∆told, βρίσκουμε
το χρονικό βήμα στην αρχή dt0 και στο τέλος dt1 αυτού, αλλά και το μέσο όρο τους

dt =
dt0 + dt1

2
. (6.12)

Έπειτα, ελέγχουμε αν το∆told είναι μικρότερο από dt και μεγαλύτερο από dt/2 κι αν ισχύει
αυτό, τότε το ∆told είναι το χρονικό βήμα που θα χρησιμοποιηθεί στην ολοκλήρωση, ενώ
αν δεν ισχύει, τότε το βήμα αυτό θα πρέπει να υποδιπλασιαστεί. Στην περίπτωση του άρτιου
χρόνου t, ακολουθούμε την ίδια διαδικασία, ελεγχοντας αν ο διπλασιασμός του χρονικού
βήματος ∆told δίνει αποτέλεσμα που να είναι μεταξύ dt και dt/2, όπου το dt δίνεται πάλι
από τη σχέση (6.12). Αν το κριτήριο ικανοποιείται, τότε το 2∆told είναι το χρονικό βήμα
που πρέπει να χρησιμοποιηθεί. Αν το κριτήριο δεν ικανοποιείται, τότε εφαρμόζουμε ακριβώς
την ίδια λογική, χρησιμοποιώντας το∆told σαν εναρκτήριο χρονικό βήμα και ακολουθώντας
ακριβώς τα ίδια βήματα όπως και στην περίπτωση του περιττού t.

Για να λειτουργήσει σωστά ο αλγόριθμος αυτός θα πρέπει να γίνει κατάλληλη επιλογή
της παραμέτρου ακρίβειας ηb. Η επιλογή αυτή θα πρέπει να είναι αρκετά μικρή, ώστε το dt
να μην αλλάζει κατά έναν παράγοντα μεγαλύτερο από 2 σε σχέση με την προηγούμενη του
τιμή. Επιπλέον, το ηb είναι υπεύθυνο, ώστε να γίνεται μια όσο το δυνατό ομαλή μετάβαση
από τα χρονικά βήματα του κώδικα N-σωμάτων προς τα βήματα που χρησιμοποιούνται
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από μέλη διπλών ή πολλαπλών υποσυστημάτων. Η μετάβαση αυτή θα πρέπει να γίνεται
έτσι, ώστε όταν ένα σωματίδιο γίνεται μέλος ενός διπλού ή πολλαπλού συστήματος ή όταν
φευγεί από αυτό, το χρονικό του βήμα να μην αλλάζει κατά παράγοντα μεγαλύτερο από 2.
Αυτό είναι απαραίτητο καθώς μεγάλες και απότομες μεταβολές στο χρονικό βήμα, συνήθως
εισάγουν σφάλματα στους υπολογισμούς.

Για την εξασφάλιση της ομαλής μετάβασης, η παράμετρος ηb δεν έχει μια σταθερή τιμή,
αλλά η τιμή της υπολογίζεται για κάθε διπλό ή πολλαπλό σύστημα τη στιγμή της δημιουρ-
γίας του. Έτσι, τη στιγμή της δημιουργίας ενός τέτοιου συστήματος, βρίσκουμε το μέλος
του i με τη μικρότερη τιμή |ai|/|ȧi| και χρησιμοποιώντας την εξίσωση (6.11), ορίζουμε το ηb
απαιτώντας να ισχύειdt = Dtmin/2. ΤοDtmin δίνεται από τη σχέση (6.3) και είναι το μικρό-
τερο επιτρεπτό χρονικό βήμα του συστήματος τωνN-σωμάτων, καθώς και το προηγούμενο
χρονικό βήμα που χρησιμοποιήθηκε από τα μέλη του διπλού ή πολλαπλού συστήματος ή το
επόμενο χρονικό βήμα σωμάτων που αποχωρούν από ένα τέτοιο σύστημα. Στην περίπτωση
πολλαπλών συστημάτων, χρησιμοποιείται κοινό χρονικό βήμα για όλα τα μέλη τους.

Ο εντοπισμός των διπλών συστημάτων μέσα σε ένα σύστημα από N σώματα είναι μια
αργή διαδικασία με χρονική πολυπλοκότηταO(N2), εκτός αν όλα τα σωματίδια του συστή-
ματος συνδέονται με κάποιον ειδικό τρόπο, ώστε το καθένα από αυτά να γνωρίζει άμεσα
τους κοντινότερούς του γείτονες. Κάτι τέτοιο μπορεί να γίνει με τη χρήση ενός δυαδικού
δέντρου (binary tree), κάτι που απαιτεί ιδιαίτερη προσπάθεια και χρήση εξειδικευμένων
υπολογιστικών τεχνικών. Στον κώδικα Myriad ο υπολογισμός των γειτόνων γίνεται με τη
βοήθεια του GRAPE-6, που με προσεκτική χρήση, μπορεί να εντοπίσει σωστά και με με-
γάλη ταχύτητα τους γείτονες. Κάθε σωματίδιο i με μάζαmi συνοδεύεται από μια απόσταση

Rhi = 5

√
N

2
(mi +mg)Rcl, (6.13)

όπουmg είναι η μάζα του σώματος με τη μεγαλύτερη μάζα στο σύστημα,N είναι ο συνολι-
κός αριθμός των σωματιδίων-αστέρων, ενώ το Rcl δίνεται από την εξίσωση (6.4). Κατά τον
υπολογισμό της δύναμης επάνω στον αστέρα i, η απόσταση αυτή στέλνεται στο GRAPE-6,
το οποίο επιστρέφει τις ``ταυτότητες'' των αστέρων που βρίσκονται σε απόσταση r ≤ Rhi
από τον αστέρα i. Οι αστέρες αυτοί θεωρούνται ``γείτονες'' του αστέρα i. Έπειτα, γίνεται
ελεγχος μεταξύ των γειτόνων για την εύρεση ενός ή περισοτέρων από αυτούς που πρόκειται
να έχουν μια κοντινή επαφή ή να δημιουργήσουν ένα στενό διπλό σύστημα με τον αστέρα i.
Το κριτήριο για κοντινή επαφή μεταξύ ενός αστέρα i και του γειτονικού του αστέρα j είναι

Rij ≤ Rcritij =
√
N

2
(mi +mj)Rcl, (6.14)

Vij < 0, (6.15)

όπου Rij είναι η απόσταση μεταξύ των αστέρων i και j,mi, καιmj οι μάζες τους,N είναι ο
συνολικός αριθμός των αστέρων, και Vij η σχετική ταχύτητα των δύο αστέρων. Η επιλογή
της απόστασης Rcritij προέρχεται από το γεγονός πως σε ένα σύστημα από αστέρες ίσης
μάζας, αν η απόσταση μεταξύ δύο αστέρων είναι μεγαλύτερη από Rcl, τότε αυτά μπορούν
να εξελιχθούν στο χρόνο με ακρίβεια χρησιμοποιώντας τον αλγόριθμο H4 με χρονικό βήμα
μεγαλύτερο από ή ίσο με Dtmin, που δίνεται από την εξίσωση (6.3), και το οποίο είναι το
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μικρότερο χρονικό βήμα που επιτρέπει ο αλγόριθμος να έχουν ελεύθερα σωματίδια. Αν η
απόσταση γίνει μικρότερη από Rcl, τότε απαιτείται μικρότερο χρονικό βήμα, οπότε τα δύο
σωματίδια για να προχωρήσουν στο χρόνο με αποδεκτή ακρίβεια, χρειάζονται ειδική μετα-
χείρηση. Ο παράγοντας

√
N
2
(mi +mj) στην εξίσωση (6.14) χρησιμοποιείται για τη γενί-

κευση αυτού του κριτηρίου για την περίπτωση ενός συστήματος με αστέρες διαφορετικών
μαζών. Τέλος, η απόσταση Rhi που στέλνεται στο GRAPE-6 κατά τον υπολογισμό της δύ-
ναμης που ασκείται σε έναν αστέρα i, είναι απλώς 5 φορές η κρίσιμη απόσταση μεταξύ του
αστέρα αυτού και του πιο μεγάλου σε μάζα αστέρα του συστήματος, κι έτσι εξασφαλίζεται
η ανίχνευση κάθε κοντινής διέλευσης μεταξύ δύο αστέρων στο σύστημα.

Αν τα παραπάνω κριτήρια ικανοποιούνται, τότε, επιστρέφοντας στους υπολογιστικούς
όρους, μια κλάση binary δημιουργείται με μέλη της τις δύο κλάσεις particle. Οι δυο κλάσεις
particle αφαιρούνται από το σύστημα των N-σωμάτων και αντικαθίστανται από μια νέα
κλάση particle που αντιστοιχεί σε ένα εικονικό σωματίδιο που αντιπροσωπεύει το κέντρο
μάζας των αφαιρούμενων σωματιδίων. Αυτό το εικονικό σωματίδιο έχει μάζα

M = mi +mj, (6.16)

τοποθετείται στη θέση
rcm =

miri +mjrj
mi +mj

(6.17)

με ταχύτητα
vcm =

mivi +mjvj
mi +mj

, (6.18)

ενώ συμπεριφέρεται σαν να ήταν ένα απλό σωματίδιο στο σύστημα των N-σωματιδίων.
Ένας τρίτος αστέρας k σε απόσταση Rk από το κέντρο μάζας του διπλού συστήματος,

γίνεται μέλος του, μετατρέποντάς το σε ένα τριπλό σύστημα, αν ένα από τα παρακάτω κρί-
τήρια ικανοποιείται:

1. Σε όλες τις περιπτώσεις, αν η απόσταση του αστέρα k από τουλάχιστον ένα από τα
μέλη του διπλού συστήματος γίνει μικρότερη από 2/3Rcl.

2. Αν η σχετική κίνηση των δύο αστέρων είναι υπερβολική (e > 1, όπου e είναι η
εκκεντρότητα του συστήματος), όταν

Rk ≤
√
N

2
(M+mk)Rcl, (6.19)

όπουM είναι η ολική μάζα του διπλού συστήματος καιmk η μάζα του τρίτου αστέρα-
εισβολέα.

3. Αν η σχετική κίνηση των δύο αστέρων είναι ελλειπτική (e < 1), τότε όταν η αδιά-
στατη διαταραχή γk, ασκούμενη στο διπλό σύστημα από τον αστέρα k

γk =M2

(Rb
Rk

)3
, (6.20)

γίνεται μεγαλύτερη από μια κρίσιμη τιμή, δηλαδή, όταν

γk ≥ γcrit. (6.21)
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Στην εξίσωση (6.20), είναι M2 = 2m̄/M, ενώ ο παράγοντας M δίνεται από τη σχέση
(6.16), όπου m̄ είναι η μέση μάζα του συστήματος, Rb είναι το μέγεθος του διπλού συστή-
ματος ορισμένο να είναι είτε ο μεγάλος ημιάξονας του στην περίπτωση των στενών διπλών
συστημάτων (δηλαδή συστημάτων με ενέργεια σύνδεσης μεγαλύτερη από τη μέση ενέργεια
ενός σωματιδίου) ή η απόσταση R μεταξύ των μελών του στην περίπτωση των ``χαλαρών''
διπλών συστημάτων (δηλαδή συστημάτων με ενέργεια σύνδεσης μικρότερη από τη μέση
ενέργεια ενός σωματιδίου).

Τα ίδια κριτήρια χρησιμοποιούνται όταν ένα τέταρτο σωματίδιο πλησιάζει το τριπλό σύ-
στημα. Η κρίσιμη τιμή του γ για ``χαλαρά'' διπλά συστήματα είναι γcrit = 0.125. Για στενά
διπλά συστήματα, χρησιμοποιούμε την τιμή γcrit = 0.015625. Σε ένα σύστημα αστέρων
ίσης μάζας αστέρων, σύμφωνα με την εξίσωση (6.20), η πρώτη τιμή αντιστοιχεί σε από-
σταση Rk = 2Rb για τον τρίτο αστέρα, ενώ η δεύτερη τιμή σε απόσταση Rk = 4Rb. Αυτό
σημαίνει πως σε ένα σύστημα με αστέρες ίσης μάζας, ένας τρίτος αστέρας γίνεται μέλος
ενός ``χαλαρού'' διπλού συστήματος όταν βρίσκεται σε απόσταση διπλάσια του μεγέθους
του διπλού συστήματος. Αν αυτό είναι ένα στενό διπλό σύστημα, η κρίσιμη απόσταση είναι
4 φορές το μέγεθός του.

Ένας άλλος τρόπος για τη δημιουργία πολλαπλών υποσυστημάτων με αριθμό μελών
n ≥ 4 είναι η περίπτωση στην οποία δύο διπλά ή πολλαπλά συστήματα πλησιάζουν το
ένα το άλλο. Όταν η απόσταση μεταξύ των κέντρων μάζας τους γίνει μικρότερη από τρεις
φορές το άθροισμα των μαζών τους, τότε τα δύο συστήματα συνδέονται μεταξύ τους δη-
μιουργώντας ένα μεγαλύτερο υποσύστημα. Το μέγεθος ενός διπλού συστήματος ορίζεται
ως ο μεγάλος του ημιάξονας στην περίπτωση στενών διπλών συστημάτων, ή αλλιώς η από-
σταση μεταξύ των μελών του, σε κάθε άλλη περίπτωση

Τερματισμός και διάλυση ενός τριπλού, τετραπλού ή ακόμη μεγαλύτερου υποσυστήμα-
τος, γίνεται όταν ικανοποιούνται όλα τα παρακάτω κριτήρια:

1. Η αδιάστατη παράμετρος διαταραχών γj που ασκείται από ένα μέλος j του συστήμα-
τος επάνω στο εσωτερικό διπλό σύστημα, γίνει μικρότερη από

γj < γcrit. (6.22)

2. Η σχετική ταχύτητα του σωματιδίου j, vj, ως προς το εσωτερικό διπλό σύστημα είναι
θετική, δηλαδή όταν το σωματίδιο j κινείται προς τα έξω.

3. Η απόσταση του σωματιδίου j από καθένα από τα μέλη του συστήματος είναι μεγα-
λύτερη από Rcl.

Το εσωτερικό διπλό σύστημα ενός συστήματος μεn ≥ 3 σωματίδια είναι το πιο στενό διπλό
υποσύστημα του συστήματος αυτού.

Τερματισμός και διάλυση ενός απλού διπλού συστήματος γίνεται όταν η απόσταση με-
ταξύ των μελών του γίνεται μεγαλύτερη από Rcl. Στενά διπλά συστήματα δεν τερματίζονται,
εκτός αν κάποιο τρίτο σωματίδιο γίνει μέλος τους αλληλεπιδρώντας έντονα με υπόλοιπα
μέλη. Το αποτέλεσμα τέτοιων αλληλεπιδράσεων μπορεί να είναι ένα χαλαρότερο ή ακόμη
πιο στενό διπλό σύστημα, ενώ υπάρχει πιθανότητα της οριστικής διάλυσής του.
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Συγκρούσεις: Μια ακόμη σπάνια περίπτωση για τον τερματισμό ενός διπλού συστήματος
είναι η σύγκρουση μεταξύ των μελών του. Σύγκρουση μεταξύ δύο αστέρων μπορεί να γίνει
όταν η σχετική τους αποσταση rij γίνει

rij ≤ Ri + Rj, (6.23)

όπου Ri, Rj είναι οι ακτίνες των δύο αστέρων.
Η αστρική ακτίνα για έναν αστέρα της κύριας ακολουθίας δίνεται από τη σχέση

Ri = R�

( mi

M�

)a
, (6.24)

όπουmi είναι η μάζα του αστέρα, R� η ακτίνα η ακτίνα του καιM� η μάζα του Ήλιου. Η
παράμετρος a εξαρτάται από τη μάζαmi [2] και παίρνει τις τιμές:

a =

{
1 (mi ≤ 0.5M�)
0.73 (mi > 0.5M�)

(6.25)

Αν ένας αστέρας είναι μελανή οπή, τότε η Ri αντιστοιχεί στην ακτίνα Schwarchild

Ri =
2mi

c2
, (6.26)

όπου c είναι η ταχύτητα του φωτός.

Διαταρακτές: Η εσωτερική κίνηση ενός διπλού ή πολλαπλού συστήματος καθορίζεται
από τις εσωτερικές δυνάμεις που ασκούνται μεταξύ των μελών του. Εξωτερικές διαταρα-
χές από αστέρες που διέρχονται κοντά από το κέντρο μάζας του συστήματος θα πρέπει να
συνυπολογιστούν. Ένας αστέρας k θεωρείται ``διαταρακτής'' ενός διπλού συστήματος αν η
αδιάστατη παράμετρος διαταραχής γk, που ασκείται από τον αστέρα στο διπλό σύστημα,
είναι μεγαλύτερη από μια κρίσιμη τιμή

γk ≥ γpert. (6.27)

Μια τυπική τιμή της τάξης του 10−7 χρησιμοποιείται για το γpert, αλλά αυτή η τιμή συ-
χνά αλλάζει για τον περιορισμό του αριθμού των ``διαταρακτών'' ανάλογα με τον συνολικό
αριθμό των αστέρων. Κατά τη διάρκεια του υπολογισμού των δυνάμεων, υπολογίζονται και
οι εξωτερικές διαταραχές για κάθε αστέρα-μέλους ενός διπλού συστήματος και προστίθε-
νται στις εσωτερικές δυνάμεις του συστήματος. Η διαταραχή στην επιτάχυνση ai και την
πρώτη παράγωγο αυτής ȧi που ασκείται σε έναν αστέρα i, μέλος ενός διπλού ή πολλαπλού
συστήματος, προερχόμενη από έναν εξωτερικό αστέρα j, υπολογίζονται χρησιμοποιώντας
τις σχέσεις

ai,pert = ai,j − acm,j, (6.28)

ȧi,pert = ȧi,j − ȧcm,j, (6.29)

όπου acm,j είναι η συνεισφορά του σωματιδίου j στην επιτάχυνση του κέντρου μάζας, ȧcm,j
είναι η συνεισφορά του στην πρώτη παράγωγο της επιτάχυνσης του κέντρου μάζας, ενώ ai,j
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Σχήμα 6.6: Διαταράκτες. Αστέρες με γ ≥ γpert θεωρούνται διαταρακτές ενός διπλού συστήματος.
Αυτοί είναι οι αστέρες που αναπαριστώνται με κενούς (κόκκινους) κύκλους. Οι γεμάτοι, μαύροι
κύκλοι αναπαριστούν τα μέλη ενός διπλού ή πολλαπλού συστήματος. Αν η αδιάστατη παράμετρος
διαταραχής γ, που δίνεται από τη σχέση (6.20), γίνει μεγαλύτερη από γcrit, τότε ο αστέρας συμπερι-
λαμβάνεται στο διπλό ή πολλαπλό σύστημα. Μπορούν να ενταχθούν σε αυτό περισότεροι αστέρες,
δημιουργώντας ένα πολλαπλό σύστημα με ως και ∼ 10 αστέρες. Αυτά τα συστήματα διαλύονται
γρήγορα συνήθως. Αντίθετα, ένας αστέρας με το γ του να γίνεται μικρότερο από γpert δεν συνυ-
πολογίζεται στους διαταρακτές του συστήματος. Αυτοί είναι οι αστέρες που αναπαριστώνται με
γεμάτα (μπλε) τετράγωνα. Για ένα σύστημα με αστέρες ίσης μάζας, είναι τυπικά γpert ∼ 10−7 και
γcrit = 0.125 αν το διπλό σύστημα είναι ``χαλαρό'', ενώ γcrit = 0.015625 αν αυτό είναι στενό.

και ȧi,j είναι οι απευθείας συνεισφορά του αστέρα j στην ολική επιτάχυνσή του αστέρα i
και στην παράγωγό αυτής, αντίστοιχα.

Ο προσδιορισμός των ``διαταρακτών'' ενός διπλού ή πολλαπλού συστήματος γίνεται με
τη χρήση της ειδικής συνάρτησης του GRAPE-6. Κατά τη διάρκεια του υπολογισμού της
δύναμης επάνω σε ένα εικονικό σωματίδιο, μια απόσταση

Rpi = γ
1/3
pert

(2mg

mi

)1/3
d (6.30)

στέλνεται στη συνάρτηση των γειτόνων του GRAPE-6. Όπουmg είναι η μάζα του αστέρα
με τη μεγαλύτερη μάζα του συστήματος, mi είναι η μάζα του εικονικού σωματιδίου, δη-
λαδή η ολική μάζα του διπλού ή πολλαπλού συστήματος, και d το μέγεθος του συστήματος
αυτού. Για την αποφυγή υπερφόρτωσης των λιστών που περιλαμβάνουν τους γείτονες που
επιστρέφει ο GRAPE-6, κάθε εικονικό σωματίδιο στέλνεται μόνο του στον GRAPE-6. Η
απόσταση Rpi περιορίζεται επιπλέον, ώστε το GRAPE-6 να μην επιστρέφει παραπάνω από
∼ 100 γείτονες για κάθε σωματίδιο.

Με τους παραπάνω περιορισμούς, η μνήμη του GRAPE-6 δεν υπερφορτώνεται και το
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σύστημα επιστρέφει τους γείτονες ενός εικονικού σωματιδίου i που είναι και οι ``διαταρα-
κτές'' του διπλού συστήματος που αντιστοιχεί σε αυτό. Παρόλα αυτά, αν γίνει υπερχείλιση
της μνήμης του GRAPE-6, οι διαταρακτές βρίσκονται ελέγχοντας τις αποστάσεις από όλους
τους αστέρες του συστήματος, μια διαδικασία που απαιτεί αρκετό χρόνο.

Στο Σχήμα 6.6 φαίνεται η κατανομή των ``διαταρακτών'' και των υπόλοιπων σωματιδίων
για ένα στενό διπλό σύστημα που βρίσκεται στο κέντρο ορισμένων ομόκεντρων κύκλων.

Σημειώνουμε εδώ μερικούς επιπλέον ορισμούς που χρησιμοποιούνται στο υπόλοιπο
του κεφαλαίου. Σε όλες τις προσομοιώσεις, αναφέρονται ως διαφεύγοντες οι αστέρες εκεί-
νοι που απέχουν από το κέντρο του συστήματος απόσταση δύο φορές μεγαλύτερη από
την αρχική του ακτίνα και ταυτόχρονα κινούνται απομακρυνόμενοι από αυτό. Όταν ένας
αστέρας διαφεύγει, η ενέργεια του συστήματος επαναπροσδιορίζεται για τα επόμενα έτη.
Επιπλέον, ορίζουμε ως στενά διπλά συστήματα, τα συστήματα εκείνα των οποίων η ενέρ-
γεια ανά μονάδα μάζας είναι h < −1 ή εκείνα των οποίων ο μεγάλος ημιάξονας είναι
a < Rh(mi+mj)/2, όπουmi καιmj είναι οι μάζες των μελών του διπλού συστήματος και
Rh η ακτίνα μισής μάζας του σμήνους. Σε ένα σμήνος από ίσης μάζας αστέρες, το παραπάνω
όριο για το τον μεγάλο ημιάξονα γίνεται a < Rh/N, όπουN είναι ο συνολικός αριθμός των
αστέρων του σμήνους.

6.1.5 Eξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας

Σε όλα τα παραπάνω θεωρήσαμε πως οι δυνάμεις μεταξύ των αστέρων ενός σμήνους
του οποίου η χρονική εξέλιξη πρόκειται να προσομοιωθεί από τον κώδικα Myriad, είναι
αυτές της νευτώνειας θεωρίας. Κάτι τέτοιο όμως δεν είναι ακριβές σε ένα πραγματικό σμή-
νος αστέρων, στο οποίο υπάρχουν μελανές οπές ή αστέρες νετρονίων. Για την εξήγηση της
κίνησης των στενών διπλών συστημάτων μελανών οπών ή/και αστέρων νετρονίων απαι-
τείται η χρήση της Γενικής Θεωρίας της Σχετικότητας ή κάποιας άλλης προσεγγιστικής
θεωρίας. Ο κώδικας Myriad χρησιμοποιεί τις εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας για
την προσομοίωση στενών διπλών συστημάτων μελανών οπών ή αστέρων νετρονίων. Οι εξι-
σώσεις αυτές έχουν γραφτεί με τέτοιο τρόπο, ώστε να παρουσιάζονται ως απλές διορθώσεις
στην επιτάχυνση και την παράγωγο αυτής, για κάθε μέλος ενός τέτοιου διπλού συστήμα-
τος. Στην παρακάτω περιγραφή, ακολουθήσαμε τη μέθοδο που παρουσιάζεται στις εργασίες
[110, 111, 112] για την έκφραση των διορθώσεων της μετα-Νευτώνειας θεωρίας στην επι-
τάχυνση, ενώ υπολογίσαμε τις αντίστοιχες διορθώσεις στην παράγωγο της επιτάχυνσης, για
να τις χρησιμοποιήσουμε στον P(EC)3 αλγόριθμο εξέλιξης διπλών συστημάτων.

Ας ονομάσουμε τα μέλη ενός απομονωμένου στενού διπλού συστήματος ``1'' και ``2''.
Στη μετα-Νευτώνεια θεωρία, η ολική επιτάχυνση του σωματιδίου ``1'' θα δίνεται από τη
σχέση

a1 = ~a0 +
1

c2
~a2 +

1

c4
~a4 +

1

c5
~a5 +O(

1

c6
) (6.31)

όπου:
~a0 = −G

m2

r2
~n (6.32)

είναι η επιτάχυνση όπως υπολογίζεται στην νευτώνεια θεωρία με G την παγκόσμια στα-
θερή της βαρύτητας. Όπουm1 καιm2 είναι οι μάζες των δύο σωματιδίων, r η μεταξύ τους
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απόσταση και ~n το μοναδιαίο διάνυσμα επάνω στην ευθεία που ενώνει τα σωματίδια με
κατεύθυνση από το σωματίδιο ``2'' στο σωματίδιο ``1''. Στη σχέση 6.31, όπου ~a2 είναι η
1PN, όπου ~a4 η 2PN και όπου ~a5 η λεγόμενη 2.5PN διόρθωση, με τη συντομογραφία PN
να προέρχεται από το όρο ``post-Newtonian'' του οποίου μετάφραση είναι ο ελληνικός όρος
``μετα-Νευτώνειο''. Οι πρώτες δύο διορθώσεις είναι υπεύθυνες για την μετακίνηση του πε-
ρικέντρου της τροχιάς, ενώ η τελευταία είναι ο όρος που αφαιρεί ενέργεια από το σύστημα
και περιγράφει την εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας από αυτό. Σαν αποτέλεσμα της ύπαρ-
ξης, λοιπόν των παραπάνω όρων στην επιτάχυνση, η τροχιά των δύο σωματιδίων, αλλάζει
συνεχώς περίκεντρο, ενώ ο μεγάλος ημιάξονάς της μειώνεται, εξαιτίας της εκπομπής βα-
ρυτικής ακτινοβολίας, και κατά συνέπεια, της απώλειας ενέργειας από το διπλό σύστημα.
Το τελευταίο γεγονός, σημαίνει πως αργά η γρήγορα το δίπλό σύστημα θα οδηγηθεί σε
σύγκρουση.

Οι αναλυτικές εξισώσεις για τους μετα-Νευτώνειους όρους δίνονται παρακάτω. Σε όλες
τις εξισώσεις χρησιμοποιήσαμε:

~r12 = ~r1 −~r2, r = |~r12|, ~n12 = ~r12/r,

~v12 = ~v1 −~v2, v12 = |~v12|,

~aAB = ~aA − ~aB, aAB = |~aAB|.

(6.33)

Το εσωτερικό γινόμενο δύο διανυσμάτων~x1 και~x2 σημειώνεται ως x1x2 (δηλαδήn12v1 =
~n12 · ~v1). Σημειώνουμε εδώ τη διαφορά μεταξύ ai, που είναι η ολική επιτάχυνση ενός σω-
ματιδίου i, και ~ai, που είναι η i-ιοστή μετα-Νευτώνεια διόρθωση στην επιτάχυνση του σω-
ματιδίου ``1''. Οι εξισώσεις για τις διορθώσεις του σωματιδίου ``2'' προκύπτουν αν κάνουμε
την αλλαγή 1↔ 2 προσέχοντας ότι:

~n21 = −~n12

~v21 = −~v21.
(6.34)

Με βάση τα παραπάνω, η διόρθωση 1PN είναι

~a2 =
Gm2

r2

{
~n12

[
− v21 − 2v

2
2 + 4v1v2 +

3

2
(n12v2)

2 + 5
Gm1

r

+ 4
Gm2

r

]
+~v12(4n12v1 − 3n12v2)

}
.

(6.35)
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Η διόρθωση 2PN είναι

~a4 =
Gm2

r2

{
~n12

[
− 2v22 + 4v

2
2(v1v2) − 2(v1v2)

2 +
3

2
v21(n12v2)

2

+
9

2
v22(n12v2)

2 − 6(v1v2)(n12v2)
2 −

15

8
(n12v2)

4

+
Gm1

r

(
−
15

4
v21 +

5

4
v22 −

5

2
v1v2 +

39

2
(n12v1)

2

− 39(n12v1)(nv2) +
17

2
(n12v2)

2
)

+
Gm2

r
(4v22 − 8v1v2 + 2(n12v1)

2 − 4(n12v1)(n12v2)

− 6(n12v2)
2)

]

+~v12

[
v21(n12v2) + 4v

2
2(n12v1) − 5v

2
2(n12v2)

− 4(v1v2)(n12v1) + 4(v1v2)(n12v2) − 6(n12v1)(n12v2)
2

+
9

2
(n12v2)

3 +
Gm1

r
(−
63

4
n12v1+

55

4
n12v2) +

Gm2

r
(−2n12v1 − 2n12v2)

]}
G3m2

r4
~n
[
−
57

4
m2
1 − 9m

2
2 −

69

2
m1m2

]
.

(6.36)

Τέλος, η διόρθωση 2.5PN είναι

~a5 =
4

5

G2m1m2

r3

{
~v12

[
− (~v1 −~v2)

2 + 2
Gm1

r
− 8

Gm2

r

]
+ ~n12(n12v1 − n12v2)

[
3(~v1 −~v2)

2 − 6
Gm1

r
+
52

3

Gm2

r

]}
.

(6.37)

Με παρόμοιο τρόπο με την εξίσωση (6.31) μπορούμε να γράψουμε πως η παράγωγος
της επιτάχυνσής του σωματιδίου ``1'' μπορεί να γραφεί ως:

ȧ1 = ~̇a0 +
1

c2
~̇a2 +

1

c4
~̇a4 +

1

c5
~̇a5 +O(

1

c6
), (6.38)

όπου
~̇a0 =

Gm2

r3
[~v12 − 3(~v12· ~n12)~n12] (6.39)

είναι ηΝευτώνεια τιμή της παραγώγου της επιτάχυνσης. Υπολογίσαμε τους όρους ανώτερης
τάξης της εξίσωσης (6.38) οι οποίοι παρουσιάζονται παρακάτω. Η 1PN διόρθωση γράφεται
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ως

~̇a2 = −2
n12v1 − n12v2

r
~a2

+
Gm2

r2

{
1

r

[
~v12 − ~n12(n12v1 − n12v2)

]

×

[
− v21 − 2v

2
2 + 4v1v2 +

3

2
(n12v1)

2 +
5Gm1

r
+
4Gm2

r

]

+ ~n12

[
− 2v1aA − 4v2aB + 4v1aB + 4v2aA

+ 3(n12v2)

(
1

r
~v2

[
~v12 − ~n12(n12v1 − n12v2)

]
+ n12aB

)
+ ~aAB

(
4n12v1 − 3n12v2

)
+~v12

[
1

r

(
~v12 − ~n12(n12v1 − n12v2)

)
(4v1 − 3v2)

+ ~n12(4~aA − 3~aB)

]}
.

(6.40)

Η 2PN είναι

~̇a4 =
Gm2

r2

{
~n12I1 +~v12I2

}
+
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και

I3 = −
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4
m2
1 − 9m

2
2 −

69

2
m1m2. (6.44)

Τέλος η 2.5PN διόρθωση της παραγώγου της επιτάχυνσης είναι
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Όπου

I4 = −v212 + 2
Gm1

r
− 8

Gm2

r
, (6.46)

και

I5 = 3v
2
12 − 6

Gm1

r
+
52

3

Gm2

r
. (6.47)

Οι παραπάνω εξισώσεις συμπεριλήφθηκαν στον κώδικα Myriad, ενώ εκτεταμένοι έλεγ-
χοι επιβεβαίωσαν τη σωστή τους λειτουργία.

Σύμφωνα με τα παραπάνω, ο κώδικας Myriad μπορεί να προσομοιώσει στενά διπλά
συστήματα μελανών οπών, εφαρμόζοντας σωστά τους νόμους της Φυσικής. Τα συστήματα
αυτά, εξαιτίας της εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας, οδηγούνται σε σύγκρουση που θα
δημιουργήσει μια νέα μελανή οπή. Όπως αναφέρθηκε στο Κεφάλαιο 3 (παρ. 3.4) ένα σύ-
στημα μελανών οπών που έχουν ιδιοπεριστροφή, λίγο πριν αυτές συγκρουστούν, εκπέμπει
βαρυτική ακτινοβολία προς συγκεκριμένη κατεύθυνση κι αυτό έχει ως αποτέλεσμα την ανά-
δραση της μελανής οπής που δημιουργείται από τη σύγκρουση. Οι ημι-εμπειρικές σχέσεις
της ταχύτητας ανάδρασης που είναι προϊόντα των πρόσφατης προόδου στον τομέα τηςΑριθ-
μητικής Σχετικότητας, περιγράφονται στο Κεφάλαιο 3 (εξισώσεις (3.60)-(3.63)) και περι-
λαμβάνονται στον Myriad, ώστε και αυτό το φαινόμενο να μπορεί να μελετηθεί σε αστρικά
σμήνη που περιέχουν μελανές οπές.
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6.2 Αποτελέσματα πρώτων προσομοιώσεων και σύγκριση με άλ-
λους κώδικες

Ένας κώδικας όπως ο Myriad, πριν ακόμη ξεκινήσει να χρησιμοποιείται για την παρα-
γωγή αποτελεσμάτων αστροφυσικού ενδιαφέροντος, θα πρέπει να ελεγθεί με λεπτομέρεια,
ώστε να εξασφαλιστεί η σωστή λειτουργία του. Τα απότελέσματά του θα πρέπει να συ-
γκριθούν με τα αποτελέσματα άλλων κωδίκων, αλλά και με θεωρητικές προβλέψεις. Στο
υπόλοιπο μέρος του κεφαλαίου αυτού παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα εκτεταμένων ελέγ-
χων της ακρίβειας και της ταχύτητας του κώδικα χρησιμοποιώντας διαφορετικές τιμές της
παραμέτρου η που χρησιμοποιείται στον καθορισμό του χρονικού βήματος (εξίσωση 6.7),
αλλά και του αριθμού των αστέρωνN. Έπειτα, παρουσιάζουμε αποτελέσματα ελέγχων της
λειτουργίας του μέρους εκείνου του κώδικα που εξελίσει διπλά και πολλαπλά συστήματα,
καθώς η λειτουργία του είναι σημαντική για τη συνολική απόδοση του κώδικα. Για τον
έλεγχο αυτό, εξελίξαμε στο χρόνο διπλά συστήματα διαφορετικής εκκεντρότητας και λό-
γου μαζών, ενώ δοκιμάσαμε την απόδοση του κώδικα και στην εξέλιξη ενός τριπλού συ-
στήματος αστέρων. Στη συνέχεια εξελίξαμε ένα σύστημα 1024 ≡ 1 αστέρων ίσης μάζας
και συγκρίναμε την ακρίβεια του Myriad με αυτήν του κώδικα Starlab. Επίσης, συγκρί-
ναμε τα αποτελέσματα των δύο προγραμμάτων για το χρόνο που χρειάζεται, ώστε το σμή-
νος να φτάσει στην κατάσταση της κατάρρευσης του πυρήνα, που είναι ένα μακροσκοπικό
χαρακτηριστικό για το οποίο υπάρχει και θεωρητική πρόβλεψη. Τέλος, ελέγξαμε το αποτέ-
λεσμα του κώδικα στον χρόνο κατάρρευσης του πυρήνα διαφόρων μοντέλων σμηνών που
διαθέτουν διαφορετικής μάζας αστέρες. Τα αποτελέσματα συγκρίθηκαν με δημοσιευμένα
αποτελέσματα άλλων προσομοιώσεων.

Σε όλες τις προσομοιώσεις που παρουσιάζουμε παρακάτω, οι αστέρες λογίζονται ως
σημειακά σωματίδια. Οι πραγματικές διαστάσεις ενός αστέρα, λαμβάνονται υπ' όψιν μόνο
όταν συγκρούεται με έναν άλλο αστέρα. Φυσικές διεργασίες που συμβαίνουν σε ένα πραγ-
ματικό σμήνος αστέρων, όπως αστρική εξέλιξη, απώλεια μάζας λόγω αστρικών ανέμων
και αστρική εξέλιξη διπλών συστημάτων, δεν συμπεριλαμβάνονται στις προσομοιώσεις.
Διπλά συστήματα μελανών οπών εξελίσονται χρησιμοποιώντας τις εξισώσεις της μετα-
Νευτώνειας θεωρίας για την επιτάχυνση και την παράγωγό της. Τέλος, όλα τα μοντέλα
σμήνων που προσομοιώνονται, θεωρούνται απομονωμένα, δηλαδή δε λαμβάνεται υπ' όψιν
το γαλαξιακό βαρυτικό πεδίο. Οι αρχικές συνθήκες μοντέλων σμηνών, παρέχονται στον
Myriad από ειδικές εφαρμογές του προγράμματος Starlab. Ο κεντρικός υπολογιστής που
χρησιμοποιήθηκε για τις προσομοιώσεις είναι ένας AMD Athlon(tm) Processor 3500+ που
λειτουργεί στα 2.2MHz και διαθέτει μνήμη RAM 2GB. O υπολογιστής αυτός είναι συνδε-
μένος με έναν υπογογιστή ειδικού σκοπού GRAPE-6 Pro.

6.2.1 Ακρίβεια-Ταχύτητα

Ακρίβεια

Υπάρχουν πολλές πηγές αριθμητικών σφαλμάτων σε έναν κώδικαN-σωμάτων. Δύο από
αυτές, που μπορούν εύκολα να ελεγχθούν, είναι η επιλογή του αλγορίθμου και η τάξη του.
Ο κώδικας Myriad χρησιμοποιεί τον αλγόριθμο Η4 που είναι 4 τάξης, το οποίο σημαίνει,
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Σχήμα 6.7: Συνολικό σχετικό σφάλμα στην ενέργεια ως συνάρτηση της παραμέτρου ακρίβειας η για
μοντέλα Plummer με N = 8192 (επάνω αριστερά), N = 16384 (επάνω δεξιά), N = 32768 (κάτω
αριστερά), και N = 65536 (κάτω δεξιά). Οι προσομοιώσεις περατώθηκαν μετά από t = 1 μονάδες
χρόνου στο σύστημα μονάδων N-σωμάτων.

πως αν όλοι οι αστέρες χρησιμοποιούσαν το ίδιο χρονικό βήμα εξέλιξης dt, το αριθμητικό
σφάλμα θα έπρεπε να είναι ανάλογο του dt4. Σε κώδικες που χρησιμοποιούν ομαδοποιη-
μένα χρονικά βήματα, όπως εδώ, η παράμετρος που ελέγχει τα αριθμητικά σφάλματα είναι
η παράμετρος ακρίβειας η που χρησιμοποιείται στο κριτήριο του χρονικού βήματος που
δίνεται από την εξίσωση (6.7). Μια άλλη πηγή σφάλματος που παίζει ρόλο όταν χρησιμο-
ποιούνται μικρές τιμές της παραμέτρου η, είναι η ακρίβεια με την οποία γίνονται οι υπολογι-
σμοί στα υπολογιστικά συστήματα που χρησιμοποιούνται. Ο κώδικας Myriad χρησιμοποιεί
διπλή ακρίβεια για όλους τους υπολογισμούς που γίνονται στη CPU, ενώ η ακρίβεια στις
επιταχύνσεις και τις παραγώγους τους καθορίζεται από το GRAPE-6 [108].

Εκτελέσαμε μια σειρά από πειράματα χρησιμοποιώντας το Myriad για την εξέλιξη μο-
ντέλων Plummer [10] που περιέχουν με διαφορετικούς αριθμούς N αστέρων ίσης μάζας.
Η εξέλιξη όλων των μοντέλων ξεκίνησε από την χρονική στιγμή t = 0 και ολοκληρώ-
θηκε τη στιγμή t = 1 σε μονάδες N-σωμάτων (βλέπε Παράρτημα Α). Για όλες τις προ-
σομοιώσεις καταγράψαμε το συνολικό σχετικό σφάλμα στην ολική ενέργεια του συστήμα-
τος (∆E/E = (Et=1 − Et=0)/E0) και μελετήσαμε την εξάρτησή του από την παράμετρο
ακρίβειας και από τον αριθμό των αστέρων N. Για τη μελέτη αυτή, δώσαμε τιμές στην
παράμετρο ακρίβειας από 10−4 ως 0.2 και τον αριθμό των αστέρων N από 8192(≡ 8) ως
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Σχήμα 6.8: Πραγματικός χρόνος που χρειάζεται
μια προσομοίωση σαν συνάρτηση του αριθμούN
των αστέρων που περιέχει και της παραμέτρου η
για τις προσομοιώσεις του σχήματος 6.7. Όλες οι
προσομοιώσεις σταμάτησαν στο χρονικό σημείο
t = 1 στις μονάδες N-σωμάτων.

Σχήμα 6.9: Πραγματικός χρόνος σαν συνάρτηση
του αριθμού αστέρων N. Όλες οι προσομοιώσεις
σταμάτησαν σε χρόνο t = 1 στις μονάδες N-
σωμάτων. Η παράμετρος ακρίβειας η είχε την ίδια
τιμή 0.01 σε όλες τις προσομοιώσεις. Οι κλίσεις
των ευθείώνO(N3),O(N2), καιO(N logN) πα-
ρουσιάζονται για σύγκριση.

65536(≡ 64). Τα αποτελέσματα παρουσιάζονται στη Σχήμα 6.7.
Για μικρές τιμές τους παραμέτρου (η ≤ 5 × 10−3) το σχετικό σφάλμα στην ενέρ-

γεια είναι σχεδόν σταθερό. Αυτό οφείλεται στο γεγονός ότι για τις τιμές αυτές του το
σφάλμα της αριθμητικής μεθόδου είναι μικρό, και το συνολικό σφάλμα οφείλεται κυρίως
στα σφάλματα των υπολογιστών (hardware errors). Για τιμές της παραμέτρου ακρίβειας
η ≥ 5 × 10−3, το σφάλμα αυξάνει με την αύξηση του , όπως είναι αναμενόμενο. Για
η ≥ 0.1 τα σφάλματα στην ενέργεια είναι τόσο μεγάλα που κάνουν τις επιλογές αυτές
της παραμέτρου ακατάλληλες για προσομοιώσεις. Τυπικές επιλογές της παραμέτρου ακρί-
βειας έιναι 0.001 ≤ η ≤ 0.01, για τις οποίες το συνολικό σχετικό σφάλμα στην ενέργεια
είναι ∆E/E0 ≤ 10−9 για N ≤ 16K και ∆E/E0 ≤ 10−7 για μεγαλύτερες τιμές του αριθμού
αστέρων N.

Η εξάρτηση του σφάλματος από τον αριθμό αστέρων N είναι πολύ μικρή και υπάρχει
μόνο όταν χρησιμοποιούνται οι μικρότερες τιμές της παραμέτρου . Γι' αυτές τις τιμές, όσο ο
αριθμός N αυξάνει, το σχετικό σφάλμα στην ενέργεια, συγκλίνει σε λίγο μικρότερες τιμές.

Ταχύτητα

Ο πραγματικός χρόνος που χρειάζεται για να τελειώσει μια προσομοίωση εξαρτάται
από την παράμετρο ακρίβειας και από τον συνολικό αριθμό αστέρων N. Ο χρόνος που
χρειάστηκαν για να περατωθούν οι προσομοιώσεις του σχήματος 6.7 σαν συνάρτηση των
παραμέτρων αυτών παρουσιάζεται στο Σχήμα 6.8. Όπως είναι αναμενόμενο, ο χρόνος αυ-
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ξάνει καθώς η παράμετρος μειώνεται και καθώς ο αριθμός αστέρωνN αυξάνεται. Υπενθυ-
μίζεται πως επιλογή μικρότερης τιμής για την παράμετρο σημαίνει πως χρησιμοποιούνται
στην προσομοίωση μικρότερα, κατά μέσο όρο, χρονικά βήματα.

Για την μελέτη της ταχύτητας του κώδικα Myriad εκτελέσαμε μια σειρά από πειρά-
ματα εξελίσσοντας μοντέλα Plummer με διαφορετικούς αριθμούς N ίσης μάζας αστέρων.
Τα πειράματα ξεκίνησαν σε χρόνο t = 0 και ολοκληρώθηκαν σε χρόνο t = 1 σε μο-
νάδες N-σωμάτων, ενώ για όλα καταγράφηκε ο πραγματικός χρόνος που απαιτήθηκε. Ο
χρόνος αυτός, σαν συνάρτηση του αριθμού των αστέρων N κάθε πειράματος παρουσιάζε-
ται στο διάγραμμα του σχήματος 6.9. Οι αριθμοί αστέρων που χρησιμοποιήθηκαν ήταν από
512(≡ 29) ως και 262144(≡ 218). Η παράμετρος ακρίβειας που χρησιμοποιήθηκε για όλα
τα πειράματα αυτά ήταν η = 0.01. Στο ίδιο σχήμα, οι κλίσεις των ευθειών 2, 3 και log10
παρουσιάζονται για σύγκριση.

Όπως είδαμε στην περιγραφή του κώδικα, όλοι μαζί οι υπολογισμοί που γίνονται σε
αυτόν έχουν χρονική πολυπλοκότητα log10 , καθώς ο υπολογισμός των δυνάμεων γίνεται
στο GRAPE-6. Υπάρχει μόνο ένας υπολογισμός που απαιτεί περισσότερο χρόνο, κι αυτός
είναι ο υπολογισμός της ακτίνας του πυρήνα του σμήνους που έχει πολυπλοκότηταO(mN),
όπου 1 ≤ m ≤ N είναι ο μέσος αριθμός των γειτόνων ανά αστέρα που επιστρέφεται από
το GRAPE-6. Ο υπολογισμός αυτός στις παραπάνω προσομοιώσεις γίνεται μια φορά και
όπως είναι προφανές παίρνει περισσότερο πραγματικό χρόνο για μεγάλες τιμές του αριθμού
των αστέρων N. Αυτός είναι και ο λόγος για τον οποίο η κλίση της γραφικής παράστασης
του σχήματος 6.9, ενώ είναι παρόμοια με την κλίση της ευθείας log10 , για μεγαλύτερες
τιμές τουN τείνει να πλησιάζει αυτήν της ευθείας 2. Σημειώνουμε εδώ πως όλοι οι αστέρες
ξεκινούν την εξέλιξή τους με το μικρότερο δυνατό χρονικό βήμα Dtmin κι έπειτα, καθώς
περνάει ο χρόνος, μοιράζονται σε ανώτερες ομάδες χρονικών βημάτων. Επίσης, σε όλες τις
προσομοιώσεις κανένα διπλό σύστημα δεν σχηματίστηκε δυναμικά μέχρι τη χρονική στιγμή
t = 1 σε μονάδεςN-σωμάτων. Αν συνεχιζόταν οι προσομοιώσεις, θα σχηματίζονταν στενά
διπλά συστήματα κάτι που θα ανάγκαζε την προσομοίωση να γίνει πιο αργή.

6.2.2 Διπλά και πολλαπλά συστήματα

Πριν προχωρήσουμε σε ελέγχους του Myriad σε προσομοιώσεις σμηνών ως και το
χρόνο κατάρευσής του πυρήνα, ελένξαμε την ακρίβεια με την οποία είναι σε θέση να εξελί-
ξει στενά διπλά και πολλαπλά συστήματα. Υπενθυμίζουμε πως ο αλγόριθμος για την εξέλιξη
αυτών είναι ο χρονικά συμμετρικός αλγόριθμος 4ης τάξης του Hermite P(EC)3. Συμειώ-
νουμε επίσης πως όλοι οι απαραίτητοι υπολογισμοί για τον αλγόριθμο αυτό γίνονται στη
CPU.

Στο Σχήμα 6.10 παρουσιάζεται το συνολικό σχετικό σφάλμα στην ενέργεια για τις πρώ-
τες 10 περιόδους διπλών συστημάτων που αποτελούνται από ίσης μάζας αστέρες, για διά-
φορες τιμές της εκκεντρότητας. Η επιλογή της παραμέτρου ακρίβειας ηb στον υπολογισμό
του χρονικού βήματος και το μεγαλύτερο επιτρεπτό χρονικό βήμα είναι τέτοια, ώστε τα
σφάλματα στην ενέργεια για κάθε περίπτωση να είναι της ίδιας τάξης μεγέθους. Ο αριθμός
των χρονικών βημάτων ανά περίοδο για το διπλό σύστημα με εκκεντρότητα e = 0.19 εί-
ναι 720, για το διπλό σύστημα με e = 0.51 είναι 1300, για το σύστημα με e = 0.75 είναι
2200, ενώ για το διπλό σύστημα με e = 0.91 είναι 4300. Στο σχήμα 6.11 φαίνεται πως το
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Σχήμα 6.10: Συνολικό σχετικό σφάλμα
(∆E/E0 = (Et − E0)/E0) σαν συνάρτηση
του χρόνου για τις πρώτες 10 περιόδους διπλών
συστημάτων ίσης μάζας αστέρων με 4 διαφο-
ρετικές εκκεντρότητες. Οι εκκεντρώτητες είναι
e = 0.19 (κόκκινη γραμμή), e = 0.51 (πράσινη
γραμμή), e = 0.75 (μπλε γραμμή), and e = 0.91

(γαλάζια γραμμή).

Σχήμα 6.11: Μεταβολή του χρονικού βήματος
που χρησιμοποιείται στην εξέλιξη των διπλών
συστημάτων του σχήματος 6.10 κατά τη διάρ-
κεια των πρώτων 2 περιόδων του καθενός. Η πα-
ράμετρος ακρίβειας ηb επιλέχθηκε έτσι ώστε το
σφάλμα να είναι της ίδιας τάξης μεγέθους για κάθε
διπλό σύστημα.

χρονικό βήμα αλλάζει, σύμφωνα με το κριτήριο που χρησιμοποιούμε, για τις δύο πρώτες
περιόδους κάθε συστήματος. Όπως είναι φανερό, το χρονικό βήμα είναι κβαντισμένο σε
δυνάμεις του 2. Τέλος, το συνολικό σφάλμα στην ενέργεια κατά την εξέλιξη των διπλών
συστημάτων για 105 περιόδους παρουσιάζεται στο Σχήμα 6.12. Είναι εμφανές πως ο αλγό-
ριθμος είναι χρονικά συμμετρικός και διατηρεί την ενέργεια των συστημάτων που εξελίσει
χωρίς να υπάρχεί γραμμική αύξηση των σφαλμάτων με το χρόνο. Ο σφάλμα στην ενέργεια
παρουσιάζει διακυμάνσεις μεταξύ μιας χαμηλότερης και μιας υψηλότερης τιμής. Η χαμηλό-
τερη τιμή, εμφανίζεται κατά το πέρασμα των αστέρων από το απάστρο, ενώ το μεγαλύτερο
σφάλμα παρατηρείται όταν αυτά βρίσκονται στο περίαστρο της τροχιάς τους. Η ίδια συμπε-
ριφορά θα παρατηρούνταν αν μειώναμε τον αριθμό των χρονικών βημάτων ανά περίοδο για
κάθε διπλό σύστημα. Το σφάλμα θα ήταν μεγαλύτερο, αλλά πάλι δεν θα υπήρχε γραμμική
αύξηση με το χρόνο.

Το Σχήμα 6.13 δείχνει το συνολικό σφάλμα στην ενέργεια για την περίπτωση ενός
διπλού συστήματος με διαφορέτικής μάζας αστέρες (λόγος μάζας 15) και εκκεντρώτητα
e = 0.89. Ακολουθήσαμε την τροχιά του συστήματος για 105 περιόδους. Το σφάλμα στην
ενέργεια δεν παρουσιάζει καμία γραμμική αύξηση με το χρόνο, αλλά αντ' αυτού ακολουθεί
κάποιας μορφής τυχαίας διακύμανσής μεταξύ ενός άνω κι ενός κάτω ορίου. Το αποτέλεσμα
αυτό δείχνει πως ο κώδικας Myriad είναι ικανός να εξελίσει διπλά συστήματα με διαφο-
ρετικής μάζας αστέρες και μεγάλες εκκεντρότητες, για μεγάλο χρονικό διάστημα, χωρίς
να έχει μεγάλα σφάλματα. Οι τροχιές των δύο σωμάτων για όλο το χρονικό διάστημα της
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Σχήμα 6.12: Όμοια με το Σχήμα 6.10, αλλά για συνολική διάρκεια εξέλιξης ίση προς 105 περιόδους
των συστημάτων.

προσομοίωσης παρουσιάζονται στο Σχήμα 6.14.
Τέλος, ελένξαμε την ικανότητα του Myriad στο να εξελίσει συστήματα με περισότε-

ρους από δύο αστέρες. Το σύστημα που εξελίξαμε για το σκοπό αυτό, ήταν το λεγόμενο
τριπλό σύστημα του Πυθαγόρα. Το σύστημα αυτό αποτελείται από τρία διαφορετικής μά-
ζας σωματίδια τοποθετημένα στις γωνίες ενός ισόπλευρου τριγώνου, του οποίου οι πλευρές
έχουν μήκη 3, 4 και 5 σε τυχαίες μονάδες. Καθένα από τα σώματα έχει μάζα ίση με την
πλευρά απέναντι από την οποία αυτό βρίσκεται, έτσι οι μάζες των σωμάτων είναι επίσης 3,
4 και 5. Τα τρία σώματα αλληλεπιδρούν ισχυρά και οι τροχιές τους κατά τη διάρκεια της
προσομοίωσης φαίνονται στο Σχήμα 6.16. Το τελικό αποτέλεσμα είναι ένα στενό διπλό σύ-
στημα που αποτελείται από τα σώματα με μάζες 5 και 4, ενώ το σώμα με μάζα 3 διαφεύγει.
Η χρονική εξέλιξη του ολικού σχετικού σφάλματος για όλη την προσομοίωση φαίνεται στο
Σχήμα 6.15. Στο διάγραμα αυτό φαίνονται δύο ``άλματα'' στο σφάλμα που δημιουργούνται
όταν δύο από τα σώματα έρθουν πολύ κοντά μεταξύ τους. Στην περίπτωση αυτή, ο κώδικας
δίνει πολύ μικρά χρονικά βήματα στο σύστημα. Για την προσομοίωση χρησιμοποιήσαμε
σταθερή τιμή για την παράμετρο ακρίβειας ηb = 0.0001. Το συνολικό σχετικό σφάλμα σε
χρόνο t = 100 μονάδες χρόνου είναι 2.23776× 10−8.

6.2.3 Στενά διπλά συστήματα μελανών οπών

Σε όλους τους παραπάνω ελέγχους και προσομοιώσεις, θεωρήσαμε πως όλα τα ση-
μειακά σωματίδια που χρησιμοποιούνται είναι αστέρες που βρίσκονται σε σχετικά μεγά-
λες αποστάσεις μεταξύ τους, ώστε οι εξισώσεις της Νευτώνειας θεωρίας να μπορούν να
αναπαραστήσουν με ακρίβεια τις τροχιές τους. Έτσι, στις προσομοιώσεις αυτές, δεν ενερ-
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Σχήμα 6.13: Συνολικό σφάλμα στην ενέργεια
∆E/E0 = (Et−E0)/E0) σαν συνάρτηση του χρό-
νου για τις πρώτες 105 περιόδους της προσομοί-
ωσης ενός διπλού συστήματος με εκκεντρότητα
e = 0.89 και λόγο μαζώνmheavy/mlight = 15.

Σχήμα 6.14: Η τροχιά των αστέρων του διπλού
συστήματος που αναφέρεται στο Σχήμα 6.13. Οι
δύο αστέρες εκτελούν τροχιά γύρω από το κοινό
τους κέντρο μάζας το οποίο τοποθετείται στο ση-
μείο O(0, 0).

Σχήμα 6.15: Συνολικό σχετικό σφάλμα στην
ενέργεια (∆E/E0 = (Et−E0)/E0) σαν συνάρτηση
του χρόνου για το τριπλό σύστημα του Πυθαγόρα.

Σχήμα 6.16: Τροχιές των σωμάτων από την προ-
σομοίωση του τριπλού συστήματος του Πυθα-
γόρα. Οι αρχικές θέσεις των σωματιδίων σημειώ-
νονται με μαυρές τελείες.

γοποιήθηκε το μέρος εκείνο του κώδικα που περιέχει τις εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας
θεωρίας, για την εξέλιξη στενών διπλών συστημάτων μελανών οπών. Για τον έλεγχο αυ-
τού του μέρους του Myriad δημιουργήσαμε αρχικές συνθήκες στενών διπλών συστημάτων
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Σχήμα 6.17: Σύγκριση μεταξύ των θεωρητι-
κών και των αριθμητικών τιμών για τους μετα-
Νευτώνειους όρους της παραγώγου της επιτάχυν-
σης. Παρατήρούμε πως οι δύο τρόποι υπολογι-
σμού ταιριάζουν απόλυτα. Σε όλα τα σχήματα, τα
κόκκινα σημεία είναι οι αναλυτικές τιμές, ενώ η
μαύρη γραμμή ενώνει τις αντίστοιχες αριθμητικές
τιμές των μετα-Νευτώνειων όρων.

Σχήμα 6.18: Ο χρόνος σύγκρουσης ενός διπλού
συστήματος από ίσης μάζας μελανές οπές. Η συ-
νεχής γραμμή αναπαριστά το θεωρητικό αποτέ-
λεσμα που προκύπτει επιλύοντας τις εξισώσεις
(3.45) και (3.46) των Peters & Mathews. Τα αστε-
ράκια είναι τα αποτελέσματα προσομοιώσεων
στις οποίες χρησιμοποιείται μόνο ο όρος 2.5PN.
Τα ``x'' είναι τα αποτελέσματα προσομοιώσεων
που περιλαμβάνουν όλους τους PN όρους.

μελανών οπών και ζητήσαμε από τον κώδικα να προσομοιώσει τις τροχιές τους, ως και το
χρονικό σημείο της σύγκρουσής τους. Η σύγκρουση θεωρήσαμε πως επήλθε όταν η από-
σταση μεταξύ των δύο μελανών οπών έγινε πέντε φορές μεγαλύτερη από το άθροισμα των
ακτίνων Schwarzschild τους, κι αυτό γιατί από το όριο αυτό και κάτω η μετα-Νευτώνεια
προσέγγιση δεν είναι ακριβής. Τα αποτελέσματα που πήραμε ήταν η εξέλιξη του μεγάλου
ημιάξονα, αλλά και της εκκεντρότητας της τροχιάς με το χρόνο, για συστήματα ίσης μαζας
μελανών οπών, αλλά με διαφορετική αρχική εκκεντρότητα. Επίσης, μετρήσαμε το χρόνο
που απαιτείται μέχρι την σύγκρουση των δύο μελανών οπών κάθε φορά.

Η κατασκευή του κώδικα είναι τέτοια, που επιτρέπει την εύκολη παρέμβαση σε αυτόν.
Έτσι, επαναλάβαμε τα πειράματα που περιγράφηκαν παραπάνω δύο φορές για κάθε ζεύ-
γος μελανών οπών, χρησιμοποιώντας στην πρώτη περίπτωση όλους τους PN όρους, και
στη δεύτερη μόνο τον όρο 2.5PN που είναι και ο όρος που ευθύνεται για την εκπομπή
βαρυτικής ακτινοβολίας και την απώλεια ενέργειας και στροφορμής από το σύστημα. Τα
αποτελέσματα των προσομοιώσεων που περιλαμβάνουν μόνο τον όρο 2.5PN θα πρέπει να
συμφωνούν με τα αποτελέσματα που προκύπτουν από την επίλυση των εξισώσεων (3.45)
και (3.46) των Peters & Mathews [26, 27].

Στο Σχήμα 6.17 παρουσιάζεται η σύγκριση των αναλυτικών τιμών των PN όρων της
παραγώγου της επιτάχυνσης, όπως αυτοί παρουσιάζονται στις σχέσεις (6.40)-(6.45) που
υπολογίσαμε, και των αριθμητικών τιμών τους. Όπως είναι εμφανές, αριθμητικές και ανα-
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Σχήμα 6.19: Χρονική εξέλιξη του μεγάλου ημιά-
ξονα ενός διπλού συστήματος μελανών οπών ίσης
μάζας. Η διακεκομένη γραμμή είναι το αποτέλε-
σμα της προσομοίωσης στην οποία χρησιμοποιεί-
ται μόνο ο όρος 2.5PN χρησιμοποιείται, ενώ η
διακκεκομένη γραμμή με τις τελείες είναι το απο-
τέλεσμα της προσομοίωσης στην οποία συμπερι-
λαμβάνονται όλοι οι PN όροι. Η συνεχής γραμμή
είναι το αποτέλεσμα της ολοκλήρωσης των σχέ-
σεων (3.45) και (3.46).

Σχήμα 6.20: Χρονική εξέλιξη της εκκεντρότη-
τας του συστήματος που περιγράφεται στο Σχήμα
6.19. Κι εδώ η διακεκομένη γραμμή είναι το απο-
τέλεσμα της προσομοίωσης στην οποία χρησιμο-
ποιείται μόνο ο όρος 2.5PN χρησιμοποιείται, ενώ
η διακεκομένη γραμμή με τις τελείες είναι το απο-
τέλεσμα της προσομοίωσης στην οποία συμπερι-
λαμβάνονται όλοι οι PN όροι. Η συνεχής γραμμή
είναι το αποτέλεσμα της ολοκλήρωσης των σχέ-
σεων (3.45) και (3.46).

λυτικές τιμές ταιριάζουν απόλυτα κι αυτό είναι απόδειξη του ότι οι σχέσεις (6.40)-(6.45)
είναι σωστές.

Στο Σχήμα 6.18 παρουσιάζεται ο χρόνος μέχρι την σύγκρουση συστημάτων ίσης μάζας
μελανών οπών που έχουν διαφορετική εκκεντρώτητα. Ο χρόνος, όπως είναι αναμενόμενο,
μειώνεται με την αύξηση της εκκεντρώτητας e (στο σχήμα αυξάνεται με την αύξηση του
όρου (1−e2)). Όπως είναι προφανές, ο θεωρητικός χρόνος που προκύπτει από επίλυση των
εξισώσεων (3.45) και (3.46) συμφωνεί σχεδόν απόλυτα με τον χρόνο που προκύπτει από τις
προσομοιώσεις στις οποίες χρησιμοποιείται μόνο ο όρος 2.5PN, κάτι που είναι αναμενό-
μενο.

Τέλος στα Σχήματα 6.19 και 6.20 παρουσιάζεται ο τρόπος με τον οποίο αλλάζουν με
το χρόνο τόσο ο μεγάλος ημιάξονας, όσο και η εκκεντρότητα σε μια από τις προσομοιώ-
σεις. Είναι εμφανής κι εδώ η συμφωνία της θεωρητικής εξέλιξης των δύο ποσοτήτων, όπως
αυτή προκύπτει από την επίλυση των εξισώσεων (3.45) και (3.46) και του αποτελέσματος
της προσομοίωσης στην οποία χρησιμοποιήθηκε μόνο ο όρος 2.5PN. Είναι σημαντικό να
σημειώσουμε πως η προσθήκη και των άλλων δύο PN όρων έχει ως αποτέλεσμα την πιο
γρήγορη εξέλιξη του συστήματος και τη μείωση του χρόνου που απαιτείται για να οδηγηθεί
το σύστημα στην σύγκρουση. Σε όλα τα σχήματα που περιγράφονται παραπάνω, οι μονάδες
είναι αυτές του συστήματος μονάδων N-σωμάτων.
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6.2.4 Εξέλιξη μοντέλων αστρικών σμηνών ως και την κατάρρευση του πυ-
ρήνα

Η εξέλιξη ενός σμήνους αστέρων πέρα από την κατάρρευση του πυρήνα είναι μια σημα-
ντική πρόκληση για οποιονδήποτε κώδικαN-σωμάτων. Κατά την κατάρρευση του πυρήνα η
πυκνότητα στο κέντρο του σμήνους γίνεται μέγιστη, ενώ η ακτίνα του πυρήνα που ορίζεται
από τη σχέση

rc =

√∑
i ρ
2
i |ri − rd|2∑
i ρ
2
i

, (6.48)

που περιγράφεται στο Παράρτημα Α, γίνεται ελάχιστη. Τα Σχήματα 6.27 και 6.21 δείχνουν
καθαρά τη συμπεριφορά αυτή σε ένα σύστημα από 1024 αστέρες ίσης μάζας. Καθώς το
σμήνος των αστέρων εξελίσσεται στο χρόνο, στενά διπλά και πολλαπλά συστήματα δη-
μιουργούνται και αλληλεπιδρούν με άλλους ελεύθερους και μή αστέρες. Οι αλληλεπιδρά-
σεις γίνονται πιο συχνές και έντονες καθώς το σμήνος πλησιάζει στην κατάρρευση, γιατί
η πυκνότητα των αστέρων γύρω από το κέντρο αυξάνει. Όλες οι αλληλεπιδράσεις αυτές
θα πρέπει να προσομοιωθούν με ικανοποιητική ακρίβεια. Επιπλέον, κατά την εξέλιξη του
σμήνους, ορισμένοι αστέρες φτάνουν στα εξωτερικά στρώματα του σμήνους και συνεπώς
διαφεύγουν από αυτό.

Ελέγξαμε τη συμπεριφορά του Myriad στην εξέλιξη σμηνών ως και το χρονικό ση-
μείο της κατάρρευσης του πυρήνα και μετά από αυτό και συγκρίναμε τα αποτελέσματα με
τα αντίστοιχα αποτελέσματα του κώδικα Starlab, αλλά και με αποτελέσματα που υπάρ-
χουν στη διεθνή βιβλιογραφία. Για τα πειράματα αυτά χρησιμοποιήσαμε 3 διαφορετικές
μεταξύ τους οικογένειες αρχικών συνθηκών. Αρχικά χρησιμοποιήσαμε ένα ιδεατό μοντέλο
Plummer με ίσης μάζας αστέρες και μελετήσαμε τον χρόνο της κατάρευσης του πυρήνα,
όπως και την εξέλιξη του σφάλματος στην ολική ενέργεια του συστήματος. Η ίδια προσο-
μοίωση ακριβώς του ίδιου συστήματος έγινε και με τη χρήση του Starlab για σύγκριση.
Το επόμενο πείραμα ήταν η εξέλιξη ενός σμήνους από αστέρες που έχουν διαφορετικές
μάζες μεταξύ τους. Η πυκνότητα, και αυτή τη φορά ήταν τύπου Plummer. Τελος, κάναμε
έναν αριθμό προσομοιώσεων αστρικών σμηνών με αρχική κατανομή μάζας και με μεγάλες
διαφορές μεταξύ του μικρότερου και του μεγαλύτερου σε μάζα αστέρα. Η αρχική κατα-
νομή πυκνότητας, τη φορά αυτή, ήταν τυπου King. Το αποτέλεσμα των πειραμάτων αυτών
που ήταν μια μέτρηση του χρόνου κατάρρευσης του πυρήνα (tcc) ως συνάρτηση του χρό-
νου χαλάρωσης μισής μάζας (half-mass relaxation time (trlx)) του σμήνους, συγκρίθηκε με
αντίστοιχα αποτελέσματα που βρέθηκαν στη βιβλιογραφία.

Σύστημα με 1Κ αστέρες ίσης μάζας

Εκτελέσαμε μια προσομοίωση ενός μοντέλου αστρικού σμήνους με αστέρες ίσης μά-
ζας που αρχικά ήταν κατανεμημένοι σύμφωνα με την κατανομή πυκνότητας Plummer. Στην
προσομοίωση αυτή θέλαμε να ελέγξουμε την σταθερότητα, την ακρίβεια, αλλά και την τα-
χύτητα του Myriad. Στο Σχήμα 6.21 παρουσιάζεται η εξέλιξη των ακτίνων Lagrange που
αντιστοιχούν σε ομόκεντρες σφαίρες γύρω από το κέντρο του σμήνους που περικλείουν
διαφορετικά ποσοστά της συνολικής μάζας του συστήματος. Στο ίδιο διάγραμμα παρουσιά-
ζεται και η εξέλιξη με το χρόνο της ακτίνας του πυρήνα του σμήνους. Το σμήνος αποτελού-
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Σχήμα 6.21: Η ακτίνα του πυρήνα (μαύρη
γραμμή) και οι ακτίνες Langrange που περιέχουν
90%, 80%, 70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%,
10%, 5%, και 3% (μπλε διακεκομένες γραμμές
από κάτω προς τα πάνω) της συνολικής μάζας.
Η ακτίνα μισής μάζας σημειώνεται με πιο έντονη
διακεκομένη γραμμή. Η κατάρρευση του πυρήνα
συμβαίνει σε χρόνο tcc ' 17trlx.

Σχήμα 6.22: Ακτίνες Langrange που περιέχουν
από επάνω προς τα κάτω 90%, 50%, 10%, και 1%
της συνολικής μάζας. Οι συνεχείς γραμμές είναι
τα αποτελέσματα του Myriad, ενώ οι μπλε διακε-
κομένες τα αποτελέσματα του Starlab.

νταν από = 1024 αστέρες. Όπως είναι εμφανές, η ακτίνα του πυρήνα, όπως και οι μικρό-
τερες ακτίνες Lagrange, φτάνουν σε μια ελάχιστη τιμή τους σε χρόνο tcc ' 340 μονάδες
χρόνου στο σύστημα μονάδων N-σωμάτων. Από την εξίσωση (2.5) βρίσκουμε πως για το
σύστημα αυτό ο χρόνος χαλάρωσης είναι trlx = 19.92 μονάδες χρόνου, οπότε tcc ' 17trlx,
το οποίο είναι αναμενόμενο σύμφωνα με όσα είδαμε στο Κεφάλαιο 2 (εξίσωση 8.22). To
αποτέλεσμα αυτό συμφωνεί επίσης με τα αποτελέσματα άλλων κωδίκων όπως αυτά παρου-
σιάζονται στον Πίνακα 1 της εργασίας [18], καθώς και με αυτά της εργασίας [113], στην
οποία γίνεται μια λεπτομερής σύγκριση των δύο πιο διαδεδομένων κωδίκων N-σωμάτων,
του Starlab και του NBODY4. Στο Σχήμα 6.22 παρουσιάζεται μια σύγκρισή των αποτελε-
σμάτων του Myriad και του Starlab για την εξέλιξη επιλεγμένων ακτίνων Lagrange του
ίδιου συστήματος. Οι μικρές διαφορές στις ακτίνες Lagrange που υπολογίζουν οι δύο κώδι-
κες οφείλονται στις διαφορές που έχουν οι δύο κώδικες στο κριτήριο σύμφωνα με το οποίο
αστέρες διαφεύγουν από το σύστημα, αλλά και σε μικρές διαφορές στο κριτήριο του χρονι-
κού βήματος. Εξαιτίας αυτών των διαφορών στο τέλος της προσομοίωσης που έγινε με το
Myriad παρέμειναν 983 αστέρες, ενώ σε αυτήν που έγινε με το Starlab παρέμειναν 973
αστέρες.

Στο Σχήμα 6.23 φαίνεται η εξέλιξη του στιγμιαίου σφάλματος στην ενέργεια δE για την
προσομοίωση αυτή. Στο ίδιο σχήμα παρουσιάζεται για σύγκριση το αντίστοιχο σφάλμα της
προσομοίωσης που έγινε με το Starlab. Το σφάλμα είναι αρχικά μικρό καθώς οι αστέρες
παραμένουν σε σχετικά μακρινές αποστάσεις μεταξύ τους και δεν υπάρχουν στενά διπλά
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Σχήμα 6.23: Σφάλμα στην ενέργεια ανά χρονικό
διάστημα 0.25 μονάδες χρόνου σε μονάδες N-
σωμάτων (δE = E(t)−E(t−0.25)) καθώς εξελίσεται
με το χρόνο κατά την προσομοίωση ενός συστή-
ματος 1024 αστέρων ίσης μάζας με κατανομή πυ-
κνότητας Plummer. Η προσομοίωση σταμάτησε
σε χρόνο t ' 402 μονάδες χρόνου σε μονάδεςN-
σωμάτων. Η διακεκομένη γραμμή είναι το αντί-
στοιχο σφάλμα στην ενέργεια για το Starlab.

Σχήμα 6.24: Χρονική εξέλιξη του λόγου των
σφαλμάτων στην ενέργεια των δύο κωδίκων
Myriad/Starlab.

συστήματα, αλλά αυξάνει με την πάροδο του χρόνου, όπως, όμως, είναι αναμενόμενο για
τον αλγόριθμο H4 που χρησιμοποιείται. Καθώς το σύστημα πλησιάζει στην κατάρρευση
του πυρήνα, οι αλληλεπιδράσεις στο κέντρο γίνονται πιο συχνές και έντονες και επηρεά-
ζουν το σφάλμα στην ενέργεια. Τότε, δημιουργούνται στενά διπλά συστήματα και οι αλ-
ληλεπιδράσεις μεταξύ αυτών και των ελεύθερων αστέρων, αλλά και άλλων στενών διπλών
συστημάτων εισάγουν επιπλέον σφάλματα. Μετά από την κατάρρευση του πυρήνα το μέσο
σφάλμα στην ενέργεια μειώνεται, αλλά ορισμένες απότομες αυξήσεις του, που οφείλονται
σε έντονες αλληλεπιδράσεις μεταξύ αστέρων, συνεχίζουν να υπάρχουν.

Η σύγκριση μεταξύ του Myriad και του Starlab φαίνεται επίσης στο Σχήμα 6.24, όπου
παρουσιάζεται ο λόγος του σχετικού σφάλματος Myriad/Starlab των δύο κωδίκων. Το με-
γαλύτερο σφάλμα του Myriad είναι μικρότερο από 300 φορές το αντίστοιχο σφάλμα του
Starlab, ενώ σχεδόν καθόλη τη διάρκεια της εξέλιξης, το σφάλμα του Starlab είναι με-
γαλύτερο.Μετά από χρόνο t ∼ 250 και μέχρι το χρόνο κατάρρευσης του πυρήνα, το σφάλμα
του Myriad γίνεται αρκετές φορές μικρότερο από το αντίστοιχο του Starlab. Μετά την
κατάρρευση του πυρήνα, και οι δύο κώδικες παρουσιάζουν μεγάλα στιγμιαία σφάλματα και
ο λόγος αυτών παρουσιάζει διασπορά μεταξύ 10−5 και 300. Στο Σχήμα 6.25 φαίνεται το
συνολικό σχετικό σφάλμα στην ενέργεια για την προσομοίωση. Το σφάλμα του Starlab

παρουσιάζεται κι εδώ για σύγκριση. Είναι προφανές πως πριν από την κατάρρευση του
πυρήνα το σφάλμα του Myriad παραμένει μικρότερο από αυτό του Starlab.
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Σχήμα 6.25: Συνολικό σφάλμα στην ενέργεια
(∆E/E0 = (Et−E0)/E0) σα συνάρτηση του χρό-
νου για την προσομοίωσης του σχήματος 6.23.
Η διακεκομένη γραμμή είναι το σφάλμα του
Starlab, ενώ η έντονη μαύρη γραμμή το σφάλμα
του Myriad.

.

Σχήμα 6.26:Πραγματικός χρόνος που χρειάστηκε
η προσομοίωση ως συνάρτηση της ηλικίας του
σμήνους. Η συνεχής γραμμή είναι ο χρόνος που
χρειάστηκε ο Myriad, ενώ η έντονη διακεκκομένη
γραμμή ο χρόνος που χρειάστηκε το Starlab.
Η διακεκκομένη γραμμή με τις τελείες δείχνει το
χρόνο που απαιτήθηκε για τον υπολογισμό των δυ-
νάμεων με τη βοήθεια του GRAPE-6. Η διακεκκο-
μένη γραμμή είναι ο χρόνος που χρειάστηκε για
την εξέλιξη διπλών συστημάτων.

Σταματήσαμε την προσομοίωση μετά από χρόνο t ' 402 μονάδες χρόνου στο σύστημα
μονάδων N-σωμάτων. Στο Σχήμα 6.26 παρουσιάζεται ο πραγματικός χρόνος που χρειά-
στηκε ο Myriad, αλλά και ο Starlab. Επίσης, στο ίδιο σχήμα παρουσιάζεται ο πραγματι-
κός χρόνος που δαπανήθηκε από τον Myriad για τον υπολογισμό των δυνάμεων, αλλά και
για την εξέλιξη διπλών συστημάτων. Πριν από την κατάρρευση του πυρήνα ο πραγματικός
χρόνος που χρειάστηκε ο Myriad είναι διαρκώς μεγαλύτερος από αυτόν που χρειάστηκε
το Starlab. Αυτό οφείλεται σε μικρές διαφορές μεταξύ των δύο κωδίκων κυρίως στην
επιλογή του χρονικού βήματος εξέλιξης κάθε αστέρα. Γενικά, ο Myriad δίνει μικρότερα
χρονικά βήματα από το Starlab. Ο ολικός πραγματικός χρόνος για την προσομοίωση με
τον Myriad μέχρι την κατάρρευση του πυρήνα ήταν T ' 1.7 hours, ενώ το Starlab χρειά-
στηκε για να φτάσει στο ίδιο σημείο T ' 1 hour. Μετά από την κατάρρευση του πυρήνα το
Starlab γίνεται πιο αργό επειδή σχηματίζονται στενά διπλά συστήματα στο σύστημα. Το
ίδιο συμβαίνει και με τον Myriad. Η προσομοίωση με αυτόν τον κώδικα τελείωσε μετά από
T ' 8 ώρες, ενώ η προσομοίωση με το Starlab μετά από 13 ώρες. Τέλος, στο Σχήμα 6.27
παρουσιάζεται η εξέλιξη στο χρόνο της πυκνότητας μάζας και του αριθμού των αστέρων
στον πυρήνα, όπως προέκυψαν από την προσομοίωση του σμήνους με τον Myriad. Όπως
ήταν αναμενόμενο, η πυκνότητα του πυρήνα αυξάνει με την πάροδο του χρόνου και φτά-
νει τη μέγιστη τιμή της τη στιγμή της κατάρρευσης του πυρήνα. Αντίθετα, ο αριθμός των
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Σχήμα 6.27:Πυκνότητα μάζας στον πυρήνα (σε μονάδεςN-σωμάτων) (επάνω διάγραμμα)
και αριθμός αστέρων στον πυρήνα (κάτω διάγραμμα). Κατά τη στιγμή της κατάρρευσης
του πυρήνα, η πυκνότητά του παίρνει μέγιστη τιμή.

αστέρων του πυρήνα μειώνεται φτάνοντας στην ελάχιστη τιμή του την ίδια στιγμή.

Συστήματα με αρχική κατανομή μαζών

Μοντέλα Plummer με αρχική κατανομή μάζας τύπου Salpeter. Εκτελέσαμε μια προ-
σομοίωση ενός σμήνους από 16384 αστέρες κατανεμημένους σύμφωνα με το μοντέλο πυ-
κνότητας Plummer. Οι αστέρες αυτή τη φορά είχαν διαφορετικές μάζες μεταξύ τους οι
οποίες προέκυψαν από την αρχική συνάρτηση μάζας Salpeter [12], επιλέγοντας ως κάτω
όριο μάζας που μπορεί να έχει ένας αστέραςmlower = 0.5M� και ως ανώτερο όριοmupper =
5M�. Στο Σχήμα 6.28 φαίνεται η χρονική εξέλιξη των ακτίνων Lagrange και της ακτίνας
του πυρήνα του σμήνους. Στο Σχήμα 6.29, παρουσιάζεται η εξέλιξη του σφάλματος στην
ολική ενέργεια του συστήματος. Η κατάρρευση του πυρήνα συμβαίνει έπειτα από χρόνο
t ' 2.2trlx, που είναι πολύ μικρότερος από τον αναμενόμενο χρόνο κατάρρευσης του πυ-
ρήνα ενός σμήνους με ίσης μάζας αστέρες, που δίνεται από την εμπειρική εξίσωση (8.22).
Κάτι τέτοιο είναι αναμενόμενο καθώς οι αστέρες μεγαλύτερης μάζας τείνουν να συγκε-
ντρώνονται στο κέντρο πιο γρήγορα, αυξάνοντας την πυκνότητα του πυρήνα που οδηγείται
γρηγορότερα σε κατάρευσή. Ο χρόνος που χρειάζεται ένας αστέρας μάζαςm για να φτάσει
κοντά στο κέντρο από μια αρχική κυκλική τροχιά ακτίνας r� rc δίνετια από τη σχέση [19]

ts = 3.3
m̄

m
trlx, (6.49)

Σύμφωνα με την εξίσωση (6.49), οι αστέρες μεγαλύτερης μάζας του συστήματος που περι-
γράφηκε παραπάνω θα έφταναν στο κέντρο του σε χρόνο ts ' 0.73trlx. Μέχρι τη χρονική
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Σχήμα 6.28: Ακτίνα του πυρήνα (έντονη μαύρη
γραμμή) και ακτίνες Lagrange που περιέχουν
90%, 80%, 70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%,
10%, 5%, 3%, 2%, 1%, και 0.1% (μπλε διακεκ-
κομένες γραμμές από επάνω προς τα κάτω) της
συνολικής μάζας. Η ακτίνα μισής μάζας σημειώ-
νεται με πιο έντονη μπλε γραμμή. Η αρχική κα-
τανομή πυκνότητας αστέρων ήταν ένα μοντέλο
Plummer με 16384 stars. Για της μάζες των αστέ-
ρων επιλεχθηκε η συνάρτηση αρχικής μάζας του
Salpeter με όρια mlower = 0.5M� και mupper =
5M�. Η κατάρρευση του πυρήνα προκύπτει σε
χρόνο tcc ' 2.2trlx. Η προσομοίωση σταμάτησε
σε χρόνο t ' 660 μονάδες χρόνου και διήρκεσε
∼ 5 ημέρες.

Σχήμα 6.29: Σφάλμα στην ενέργεια ανά 0.25 μο-
νάδες χρόνου στο σύστημα μονάδωνN-σωμάτων
(δE = E(t) − E(t−0.25)) καθώς εξελίσεται με το
χρόνο της προσομοίωσης για το σύστημα που πε-
ριγράφεται στο Σχήμα 6.28.

στιγμή t = 2.2trlx, οι περισότεροι από τους μεγαλύτερης μάζας αστέρες βρίσκονται ήδη κο-
ντά στο κέντρο κι αυτό οδηγεί στην παρατηρούμενη κατάρρευση του πυρήνα του σμήνους.

Μοντέλα King με αρχική κατανομή μαζών τύπου Scalo. Εκτελέσαμε μια σειρά από
προσομοιώσεις N-σωμάτων σμηνών με αρχική κατανομή πυκνότητας τύπου King [11] με
παράμετροW0 = 6 ως το χρονικό σημείο της κατάρρευσης του πυρήνα τους. Για τις μάζες
των αστέρων, επιλέχθηκε η συνάρτηση αρχικής μάζας Scalo [13] με ελάχιστη επιτρεπτή
μάζα 0.1M� και μέγιστη 100M�. Ο συνολικός αριθμός των αστέρων στις προσομοιώσεις
αυτές ήταν N = 6122 και N = 12 288. Το ζητούμενο των πειραμάτων αυτών ήταν ο χρό-
νος της κατάρρευσης του πυρήνα tcc σαν συνάρτηση του χρόνου χαλάρωσης του σμήνους
trlx. Τα επιλεγμένα συστήματα είναι παρόμοια με αυτά που χρησιμοποιήθηκαν στην εργα-
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Πίνακας 6.1: Οι χρόνοι κατάρρευσης του πυρήνα για διαφορετικές αρχικές συνθήκες

Μοντέλο N Αριθμός προσομοιώσεων 〈trlx〉 [Myr] 〈tcc〉 [Myr] tcc[trlx]

6kw6Scalo3 6122 11 5.6 1.0 0.18± 0.05
12kw6Scalo3 12288 7 13.8 2.4 0.17± 0.06

Note: Ηπρώτη στήλη δείχνει το όνομα του μοντέλου και περιγράφει τις βασικές του ιδιότη-
τες. Οι πρώτοι αριθμοί μαζί με το k δείχνουν τον αριθμό των αστέρων του μοντέλου.
Ο αριθμός που ακολουθεί το γράμμα w είναι η τιμή της παραμέτρου W0 για την
αρχική κατανομή πυκνότητας τύπου King. Η επόμενη αλληλουχία γραμμάτων είναι
το όνομα της συνάρτησης αρχικής μάζας, ενώ ο τελευταίος αριθμός είναι ο εκθέ-
της στον οποίο αν υψωθεί ο αριθμός 10 θα προκύψει ο λόγος μάζας μεταξύ του πιο
μεγάλου και του πιο μικρού αστέρα στο σύστημα. Για παράδειγμα 6kw6Scalo3 εί-
ναι το κωδικό όνομα ενός συστήματος που αποτελείται από 6k = 6× 1024 = 6122
αστέρες, κατανεμημένους αρχικά σύμφωνα με τη κατανομή πυκνότητας King με πα-
ράμετρο W0 = 6, ενώ οι μάζες των αστέρων δίνονται από τη συνάρτηση αρχικής
μάζας Scalo IMF με λόγο μαζών mupper/mlower = 103. Για όλα τα μοντέλα που
παρουσιάζουμε εδώ το άνω όριο μάζας είναι 100 M�, ενώ το κατώτερο είναι 0.1
M�. Η δεύτερη στήλη δείχνει τον αριθμό των αστέρων σε κάθε προσομοίωση, ενώ
η τρίτη, τον αριθμό των προσομοιώσεων που κάναμε για κάθε μοντέλο, χρησιμο-
ποιώντας διαφορετικές αρχικές συνθήκες κάθε φορά. Η τέταρτη στήλη δείχνει τη
μέση τιμή του χρόνου χαλάρωσης μισής μάζας σεMyr. Η πέμπτη στήλη δείχνει το
μέσο χρόνο κατάρρευσης του πυρήνα σεMyr, όπως υπολογίστηκε από τον Myriad.
Τέλος, η έκτη στήλη δείχνει το χρόνο αυτό σε μονάδες trlx.

σία [19], όπου οι προσομοιώσεις πραγματοποιήθηκαν με το υπολογιστικό πακέτο Starlab
συμπεριλαμβάνοντας εκτός από τη δυναμική εξέλιξη των αστέρων και την απώλεια μάζας
των αστέρων λόγω της εξέλιξής τους. Τα αποτελέσματα παρουσιάζονται στον Πίνακα 1.
Σαν χρόνος της κατάρρευσης του πυρήνα, σε συμφωνία με τον ορισμό των [19], λάβαμε
το χρόνο στον οποίο δημιουργείται δυναμικά το πρώτο στενό διπλό σύστημα αστέρων στο
σμήνος. Πραγματοποιήσαμε συνολικά 18 προσομοιώσεις και το αποτέλεσμα που βρήκαμε
για τον χρόνο κατάρρευσης του πυρήνα είναι tcc ' (0.17± 0.05)trlx . Το αποτέλεσμα αυτό
είναι λίγο μικρότερο από αυτό της εργασίας [19], που είναι tcc ' (0.19± 0.08)trlx . Η δια-
φορά αυτή των αποτελεσμάτων προέρχεται από την έλειψη αστρικής εξέλιξης στον κώδικα
Myriad η οποία, σύμφωνα με όσα αναφέρονται στην εργασία [19], τείνει να καθυστερεί
την κατάρρευση του πυρήνα.

Η χρονική εξέλιξη των ακτίνων Lagrange και της ακτίνας του πυρήνα για τις προσο-
μοιώσεις που περιέχουνN = 6122 αστέρες, παρουσιάζονται στο Σχήμα 6.30. Για καλύτερο
οπτικό αποτέλεσμα εφαρμόσαμε την μέθοδο της κυβική spline παρεμβολής στα δεδομένα
για την ακτίνα του πυρήνα. Το συνολικό σφάλμα στην ενέργεια για την προσομοίωση αυτή
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φαίνεται στο Σχήμα 6.31. Στα Σχήματα 6.32 και 6.33, παρουσιάζονται τα ίδια αποτελέσματα
για μια από της προσομοιώσεις που περιείχαν N = 12 288 αστέρες. Το συνολικό σφάλμα
στην ενέργεια σε όλες τις προσομοιώσεις παρέμεινε μικρότερο από 10−3.

Σχήμα 6.30: Ακτίνα του πυρήνα (έντονη μαύρη
γραμμή) και ακτίνες Lagrange που περιέχουν
90%, 80%, 70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%,
10%, 5%, και 3% (διακεκομένες γραμμές από
επάνω προς τα κάτω) της συνολικής μάζας. Η
ακτίνα μισής μάζας σημειώνεται με πιο έντονη
μπλε γραμμή. Η αρχική κατανομή πυκνότητας
ήταν ένα μοντέλο King με W0 = 6 που περιέ-
χει 6144 stars. Η αρχική συνάρτηση μάζας ήταν
τύπου Scalo με όρια μαζών mlower = 0.1M�
και mupper = 100M�. Η κατάρρευση του πυ-
ρήνα συμβαίνει σε χρόνο tcc ' 20.6 μονάδες χρό-
νου στο σύστημα μονάδων N-σωμάτων ή tcc '
0.21trlx, που είναι και ο χρόνος δημιουργίας του
πρώτου στενού διπλού συστήματος.

Σχήμα 6.31: Συνολικό σφάλμα στην ενέργεια
(∆E/E0 = (Et − E0)/E0) καθώς το σύστημα εξε-
λίσεται στο χρόνο για την προσομοίωση του σχή-
ματος 6.30.

6.3 Σύνοψη του κεφαλαίου

Δημιουργήσαμε έναν νέο κώδικα N-σωμάτων σε γλώσσα C++. Ο κώδικας ονομάζε-
ται Myriad. Ο κώδικας μπορεί να προσομοιώσει τη χρονική εξέλιξη αστρικών σμηνών
με πολύ καλή ακρίβεια, ενώ η ταχύτητά του χαρακτηρίζεται ως ικανοποιητική. Το συνο-
λικό σχετικό σφάλμα στην ενέργεια κατά την προσομοίωση ενός σμήνους αποτελούμενου
από N = 16384 αστέρες, με αρχική κατανομή μαζών τύπου Salpeter (mupper = 5M�,
mlower = 0.5M�), που εξελίχθηκε ως τη στιγμή της κατάρρευσης του πυρήνα, ήταν μικρό-
τερο από 2.5×10−5, ενώ το στιγμιαίο σφάλμα ήταν μικρότερο από 6×10−6. Ο πραγματικός
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Σχήμα 6.32: Ακτίνα του πυρήνα (μαύρη γραμμή)
και ακτίνες Lagrange που περιέχουν 90%, 80%,
70%, 60%, 50%, 40%, 30%, 20%, 10%, 5%, και
3% (διακεκκομένες γραμμές από επάνω προς τα
κάτω) της συνολικής μάζας. Η ακτίνα μισής μάζας
σημειώνεται με πιο έντονη μπλε γραμμή. Η αρχική
κατανομή πυκνότητας ήταν μια κατανομήKing με
W0 = 6 που περιέχει 12288 αστέρες. Η αρχική
συνάρτηση μάζας ήταν τύπου Scalo mass με όρια
μαζώνmlower = 0.1M� καιmupper = 100M�. Η
κατάρρευση του πυρήνα συμβαίνει σε χρόνο tcc '
37.2 μονάδες χρόνου στο σύστημα μονάδων N-
σωμάτων ή tcc ' 0.21trlx, που είναι και ο χρόνος
του δυναμικού σχηματισμού του πρώτου στενού
διπλού συστήματος.

Σχήμα 6.33: Συνολικό σφάλμα στην ενέργεια
(∆E/E0 = (Et − E0)/E0) καθώς το σύστημα εξε-
λίσεται στο χρόνο για την προσομοίωση του σχή-
ματος 6.32.

χρόνος που απαιτήθηκε για την προσομοίωση αυτή ήταν μικρότερος από 3 ημέρες, που εί-
ναι συγκρίσιμος με το χρόνο που χρειάζονται οι περισότεροι από τους κώδικεςN-σωμάτων
για μια τέτοια προσομοίωση. Τα αποτελέσματα για το χρόνο της κατάρρευσης του πυρήνα,
τόσο για σμήνη με διαφορετικής μάζας αστέρες, όσο και για σμήνη με ίσης μάζας αστέ-
ρες, είναι συγκρίσιμα με τα ανεμενόμενα από τα αντίστοιχα αποτελέσματα που βρίσκονται
στη βιβλιογραφία ή που προέκυψαν από άλλους κώδικες όπως το Starlab. Στην εργασία
[113], συγκρίνονται λεπτομερώς οι κώδικες Starlab και NBODY4, και ο Myriad επιτυχώς
αναπαράγει το αποτέλεσμα για τον χρόνο κατάρρευσης του πυρηνα ενός σμήνους με 1 ίσης
μάζας αστέρες, κατανεμημένους σύμφωνα με το μοντέλο πυκνότητας Plummer που παρου-
σιάζεται σε αυτήν.

Στο σημέιο αυτό συνοψίζουμε τις σημαντικότερες καινοτομίες που εισάγει ο κώδικας
Myriad:

• H παράμετρος ακρίβειας ηb στην εξέλιξη διπλών και πολλαπλών συστημάτων δεν εί-
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ναι σταθερή, αλλά καθορίζεται για καθένα από αυτά κατά τη διάρκεια της δημιουργίας
του. Η μεταβλητότητα του ηb εξασφαλίζει την όσο γίνεται πιο ομαλή μετάβαση από
τον αλγόριθμοΗ4 που χρησιμοποιείται για το σύστημα τωνN-σωμάτων, στον χρονικά
συμμετρικό Η4 που χρησιμοποιείται για τα διπλά ή πολλαπλά συστήματα.

• Οι αλγόριθμοι των Kaplan et al. (2005) [114, 106] έχουν συμπεριληθφεί με επιτυχία
στον Myriad για την εξέλιξη διπλών ή πολλαπλών συστημάτων. Το σφάλμα στην εξέ-
λιξη αυτών δεν αυξάνει μονότονα με το χρόνο, αλλά παραμένει περιορισμένο μεταξύ
κάποιων ορίων.

• Εισάγαμε νέους κανόνες για τη δημιουργία στενών τριπλών συστημάτων που συμβαί-
νουν όταν ένας αστέρας πλησιάζει ένα διπλό σύστημα. Δεν χρησιμοποιούμε κάποιο
κριτήριο απόστασης, αλλά την αδιάστατη παράμετρο διαταραχής γ που ορίζεται στη
σχέση (6.20) κι εξαρτάται από τις μάζες και τις αποστάσεις μεταξύ των αστέρων. Η
ίδια παράμετρος χρησιμοποιείται και για την απομάκρυνση ενός αστέρα από ένα τρι-
πλό ή πολλαπλό σύστημα.

Από τα αποτελέσματα των ελέγχων του κώδικα Myriad προκύπτει πως ο κώδικας αυ-
τός είναι σε θέση να χρησιμοποιηθεί για προσομοιώσεις μοντέλων αστρικών σμηνών των
οποίων τα χαρακτηριστικά είναι κοντά στα χαρακτηριστικά των πραγματικών σμηνών. Οι
εξισώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας που συμπεριλαμβάνονται στον κώδικα, τον κά-
νουν ικανό να διαπραγματεύεται στενά διπλά συστήματα μελανών οπών και να τα εξελίσει
με τους νόμους της Φυσικής που ισχύουν γι' αυτά. Για τον ίδιο λόγο έγινε και η προσθήκη
των εξισώσεων για την ταχύτητα ανάδρασης στην περίπτωση σύγκρουσης μεταξύ δύο με-
λανών οπών.

Όπως είναι φανερό από τους λεπτομερείς ελέγχους, ο κώδικας είναι ικανός να προσο-
μοιώσει συστήματα στα οποία οι αστέρες έχουν πολύ διαφορετικές μάζες μεταξύ τους, κι
έτσι μπορεί να προσομοιώσει αστρικά σμήνη με μια ΙΜΒΗ στο κέντρο τους. Οι αλληλε-
πιδράσεις της ΙΜΒΗ με το περιβάλλον της είναι δυνατόν να οδηγήσουν στη δημιουργία
ενός στενού διπλού συστήματος με μέλη αυτήν και κάποια από τις άλλες μελανες οπές του
σμήνους. Αν το διπλό σύστημα αυτό οδηγηθεί σε σύγκρουση, ο κώδικας, μπορεί να δη-
μιουργήσει το αποτέλεσμα της κρούσης, που θα είναι μια νέα, μεγαλύτερης μάζας, ΙΜΒΗ,
και να του αποδόσει την απαραίτητη ταχύτητα ανάδρασης. Με τον τρόπο αυτό, μπορούμε
να χρησιμοποιήσουνε τον κώδικα Myriad, ώστε να μελετήσουμε την πιθανότητα διαφυγής
της ΙΜΒΗ από ένα σμήνος, έπειτα από συγκρούσεις της με άλλες μελανές οπές.

Τα αποτελέσματα του Κεφαλαίου αυτού έχουν δημοσιευτεί στην εργασία Α1 που ανα-
φέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα.



Κεφάλαιο 7

Εφαρμογές του κώδικα Myriad

Στο κεφάλαιο αυτό παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα εφαρμογών του κώδικα Myriad

σε προβλήματα αστροφυσικής. Το κεφάλαιο χωρίζεται σε δύο τμήματα. Στο πρώτο παρου-
σιάζονται τα αποτελέσματα των προσομοιώσεων ενός σμήνους αστέρων που διαθέτει στο
κέντρο του μια μελανή οπή μεσαίας μάζας (Intermediate-mass black hole: ΙΜΒΗ). Με τη
βοήθεια του κώδικα είμαστε σε θέση να παρακολουθήσουμε λεπτομερώς την κίνηση της
ΙΜΒΗ μέσα στο σμήνος, τις αλληλεπιδράσεις που αυτή δίνει με άλλα μέλη του, αλλά και
στα στενά διπλά συστήματα που δημιουργεί με άλλες μελανές οπές που, καθώς το σύστημα
εξελίσσεται στο χρόνο, συσσωρεύονται κόντα στο κέντρο. Ορισμένα από τα αποτελέσματα
των προσομοιώσεών μας παρουσιάζουν ενδιαφέρον, καθώς οι αλληλεπιδράσεις της ΙΜΒΗ
με το περιβάλλον της, πολύ γρήγορα είναι δυνατόν να οδηγήσουν σε φαινόμενα που ποτέ
άλλοτε δεν έχουν παρατηρηθεί σε ανάλογες προσομοιώσεις. Ένα μέρος του τμήματος αυτού
του κεφαλαίου αφιερώθηκε στην έρευνα της βαρυτικής ακτινοβολίας που μπορεί να εκπέ-
μπεται από στενά διπλά συστήματα της ΙΜΒΗ με άλλες μελανές οπές αστρικής μάζας. Το
αποτέλεσμα της μελέτης αυτής είναι πως ένα τέτοιο διπλό σύστημα είναι δυνατό να παράγει
ένα πολύ ισχυρό σήμα βαρυτικής ακτινοβολίας, το οποίο θα είναι ανιχνεύσιμο από μελλο-
ντικούς διαστημικούς ανιχνευτές βαρυτικής ακτινοβολίας. Τέλος, στις προσομοιώσεις που
διεξήγαμε, μελετήσαμε την πιθανότητα απομάκρυνσης της ΙΜΒΗ από το σμήνος στο οποίο
δημιουργήθηκε, εξαιτίας της ανάδρασης που αυτή λαμβάνει στις περιπτώσεις σύγκρουσής
της με μία άλλη μελανή οπή του συστήματος. Τα αποτελέσματα του κεφαλαίου αυτού έχουν
καταγραφεί στην εργασία [115] η οποία βρίσκεται στο στάδιο της συγγραφής.

Στο δεύτερο μέρος του κεφαλαίου αυτού παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα των προ-
σομοιώσεων που διεξήγαμε τόσο με τον κώδικα Myriad, όσο και με τον κώδικα nbody4
και αφορούν στις αλληλεπιδράσεις μιας αναδράζουσας ΙΜΒΗ σε ένα σύμπλεγμα αστρικών
σμηνών που ονομάζεται Cluster Complex (CC). Στις προσομοιώσεις που πραγματοποιήθη-
καν, μελετήσαμε ένα μεγάλο μέρος του χώρου των παραμέτρων τόσο για τις μεμονομένες
αλληλεπιδράσεις της ΙΜΒΗ με ένα σμήνος, όσο και για τις μεγάλης κλίμακας προσομοιώ-
σεις της κίνησης της ΙΜΒΗμέσα στο σύμπλεγμα. Τα αποτελέσματα παρουσιάζουν ιδιαίτερο
ενδιαφέρον, καθώς μας δόθηκε η ευκαιρία να μελετήσουμε την συμπεριφορά μιας ΙΜΒΗ
μέσα σε ένα τέτοιο σύστημα, το οποίο ταυτόχρονα, καταρρέει βαρυτικά σχηματίζοντας πολύ
μεγάλα σμήνη στο κέντρο του. Με τις προσομοιώσεις αυτές, αποδεικνύεται πως οι διαδοχι-
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κές συγκρούσεις των σμηνών μέσα σε ένα CC, είναι δυνατό να οδηγήσουν στη δημιουργία
ένός υπέρ-πυκνου γαλαξία νάνου (Ultra-compact dwarf galaxy: UCD), όπως αυτούς που
έχουν παρατηρηθεί σε διάφορες περιοχές του σύμπαντος και των οποίων η φύση, αλλά
και ο τρόπος γέννησης, εξακολουθούν να απασχολούν τους αστρονόμους. Η μέλέτη αυτή,
μπορεί να συνεισφέρει στην έρευνα σχετικά με τη φύση και τη δημιουργία τέτοιων αντικει-
μένων. Ταυτόχρονα, θεωρώντας πως οι ΙΜΒΗ υπάρχουν, εξήγαμε συμπεράσματα για τον
τρόπο δημιουργίας μιας μεγάλης μελανής οπής στο κέντρο ένος τέτοιου αντικειμένου. Τα
αποτελέσματά μας θα μπορούσαν να επαληθευτούν με την παρατήρηση, είτε μέσω ηλεκτρο-
μαγνητικής, είτε μέσω βαρυτικής ακτινοβολίας, μιας τέτοιας μελανής οπής στο κέντρο ενός
UCD, κάτι που αναμένεται να γίνει είτε με την επόμενη γενιά διαστημικών τηλεσκοπίων,
είτε με τους μελλοντικούς διαστημικούς ανιχνευτές βαρυτικών κυμάτων.

7.1 Προσομοιώσεις αστρικών σμηνών που διαθέτουν μελανή οπή
μεσαίας μάζας - Βαρυτική ακτινοβολία

Όπως αναφέραμε στο Κεφάλαιο 4, οι μελανές οπές μεσαίας μάζας (ΙΜΒΗ), όποιος κι αν
είναι ο μηχανισμός δημιουργίας τους, γεννιούνται στα κέντρα των αστρικών σμηνών, όπου
η πυκνότητα αστέρων είναι πολύ μεγάλη. Στα πρώτα 500Myr της ζωής της μια ΙΜΒΗ είναι
δυναμικά ενεργή [1], καθώς η πυκνότητα στο κέντρο του σμήνους στο οποίο δημιουργήθηκε
παραμένει υψηλή κι έτσι οι αλληλεπιδράσεις της με άλλους αστέρες, αλλά και μελανές οπές
που έχουν φτάσει στο κέντρο, είναι συχνές και ισχυρές. Ιδιαίτερο ενδιαφέρον παρουσιάζουν
οι αλληλεπιδράσεις της ΙΜΒΗ με μελανές οπές που, λόγω του διαχωρισμού μάζας (mass
segregation) δημιουργούνται κοντά στο κέντρο. Οι διαδοχικές αυτές αλληλεπιδράσεις είναι
δυνατόν να οδηγήσουν σε συγκρούσεις της ΙΜΒΗ με κάποιες από τις μελανές οπές, κάτι
που μπορεί να έχει σημαντικές συνέπειες τόσο για την ίδια την ΙΜΒΗ, όσο και για ολόκληρο
το σμήνος.

Οι συγκρούσεις μεταξύ αστέρων στα κέντρα σμηνών είναι συχνό φαινόμενο, όπως έχει
υπολογιστεί θεωρητικά, αλλά και όπως φαίνεται από παρατηρήσεις. Η ύπαρξη των ``μπλε
λιποτακτών'', όπως αναφέρθηκε στο Κεφάλαιο 2, θεωρείται συνέπεια των συγκρούσεων με-
ταξύ αστέρων. Επίσης, αστέρες μεγάλης μάζας, όπως οι αστέρας Pistol και R136a που βρί-
σκονται στα νεαρά σμήνηWesterlund 1 και R136 αντίστοιχα, θεωρούνται αποτελέσματα συ-
γκρούσεων μεταξύ μικρότερων αστέρων-γιγάντων. Οι συγκρούσεις μεταξύ μελανών οπών
ή αστέρων νετρονίων αναμένεται να είναι λιγότερες, λόγω των μικρών διαστάσεων των σω-
μάτων αυτών, όμως σημαντικό ρόλο στις συγκρούσεις αυτές παίζει ο αριθμός των μελανών
οπών και αστέρων νετρονίων που είναι μέλη διπλών συστημάτων. Μία ΙΜΒΗ, εξαιτίας της
μάζας της, έχει σαφώς μεγαλύτερη πιθανότητα, από μια μελανή οπή αστρικής μάζας, για
να συγκρουστεί με ένα άλλο σώμα του συστήματος, όμως οι διαστάσεις της παραμένουν
σχετικά μικρές κι έτσι η πιθανότητα αυτή δεν είναι πολύ μεγάλη, εκτός αν η πυκνότητα των
σωμάτων που βρίσκονται γύρω της είναι πολύ μεγάλη. Κάτι τέτοιο, μπορεί να είναι δυνατό
στα κέντρα των νεαρών αστρικών σμηνών.

Οι εργασίες που έχουν γίνει μελετώντας, με προσομοιώσεις N−σωμάτων, σμήνη με
την παρουσία μιας ΙΜΒΗ στα κέντρα τους είναι αρκετά περιορισμένες. Ο λόγος γι 'αυτό
είναι πως προσομοιώσεις σαν κι αυτές απαιτούν κώδικες που να είναι σε θέση να προσο-
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μοιώσουν συστήματα με μεγάλες διαφορές στις μάζες των μελών τους.Μια ΙΜΒΗ έχει μάζα
εκατοντάδες ή και χιλιάδες φορές τη μάζα του μικρότερου αστέρα ενός τέτοιου συστήματος.
Επίσης, ακόμη και με τα πιο γρήγορα υπολογιστικά συστήματα, μια τέτοια προσομοίωση
είναι αρκετά χρονοβόρα, ακόμη κι αν δε χρησιμοποιηθεί μεγάλος αριθμός αστέρων για το
σμήνος. Πιο συγκεκριμένα, δεν είναι δυνατό να παρακολουθηθεί η εξέλιξη ενός συστήμα-
τος που αποτελείται από μερικές δεκάδες χιλιάδες αστέρες για χρονικό διάστημα της τάξης
των αρκετών Gyr, που είναι και η ηλικία των γαλαξιακών σμηνών. Οι προσομοιώσεις σμη-
νών που διαθέτουν ΙΜΒΗ στα κέντρα τους, είναι δυνατό να μη χρειάζεται να εξελιχθούν
για τόσο μεγάλα χρονικά διαστήματα, ειδικά αν το αποτέλεσμα που χρειάζεται να εξαχθεί
αφορά στην ίδια την ΙΜΒΗ. Αυτό γιατί σε μικρό σχετικά χρονικό διάστημα, η ΙΜΒΗ είτε
θα συγκρουστεί με κάποια άλλη μελανή οπή του συστήματος, με σημαντικές συνέπειες, για
την ίδια, αλλά και για το σμήνος, είτε θα σταματήσει να αλληλεπιδρά συχνά με άλλες με-
λανές οπές, καθώς οι περισσότερες από αυτές, σχετικά γρήγορα, θα απομακρυνθούν από το
σμήνος, λόγω της αύξησης της στροφορμής τους από αλληλεπιδράσεις με την ΙΜΒΗ. Έτσι,
αν η ΙΜΒΗ παραμένει στο σμήνος έπειτα από ∼ 0.5Gyr από τη στιγμή της δημιουργίας της,
ενώ ταυτόχρονα οι περισσότερες μελανές οπές αστρικής μάζας έχουν απομακρυνθεί από
αυτό, μπορεί κανείς να εξάγει το σχετικά ασφαλές συμπέρασμα πως τελικά η ΙΜΒΗ θα μεί-
νει στο κέντρο του σμήνους κι έτσι να σταματήσει την αντίστοιχη προσομοίωση. Βεβαια,
ακόμη και ∼ 0.5Gyr είναι αρκετά μεγάλο χρονικό για μια προσομοίωση N−σωμάτων ενός
τέτοιου συστήματος.

Η μοναδική εργασία που έχει γίνει για τη μελέτη των αλληλεπιδράσεων μιας ΙΜΒΗ με
άλλες μελανές οπές ενός αστρικού σμήνους, είναι των Holley-Bogelmann et al. 2007 [? ].
Στην εργασία αυτή δεν πραγματοποιούνται προσομοιώσεις N-σωμάτων, αλλά υπολογίζε-
ται ο ρυθμός με τον οποίο η ΙΜΒΗ αλληλεπιδρά με μια μελανή οπή αστρικής μάζας και
πραγματοποιούνται προσομοιώσεις τύπου Monte-Carlo των αλληλεπιδράσεων αυτών. Πιο
συγκεκριμένα, σύμφωνα με αναλυτικούς υπολογισμούς που παρουσιάζονται στην εργασία,
η ΙΜΒΗ αναμένεται να έχει περίπου 25 συγκρούσεις με άλλες μελανές οπές, οπότε μελετή-
θηκαν οι συγκρούσεις αυτές, από την πλευρά της ταχύτητας ανάδρασης της παραγόμενης
ΙΜΒΗ κάθε φορά. Το σημαντικότερο συμπέρασμα της εργασίας αυτής είναι το ότι ΙΜΒΗ με
μάζες 1000M� έχουν 33%πιθανότητα να διαφύγουν από το σμήνος έπειτα από τις συγκρού-
σεις αυτές. Επίσης, μικρότερης μάζας ΙΜΒΗ έχουν πολύ μεγαλύτερη πιθανότητα διαφυγής.
Σύμφωνα με τα δεδομένα αυτά, οι συγγραφείς κάνουν τον υπολογισμό πως αρκετές από
τις ΙΜΒΗ των γαλαξιακών αστρικών σμηνών θα έχουν διαφύγει από αυτά, συμπεραίνοντας
πως θα πρέπει να υπάρχουν περί τις 100 απομονωμένες ΙΜΒΗ στη γαλαξιακή άλω. Τα συ-
μπεράσματα αυτά κρίνονται αρκετά απλουστευμένα και παραπλανητικά, καθώς αφενός δεν
έχει ακόμη επαληθευτεί η ύπαρξη ΙΜΒΗ στα αστρικά σμήνη, αφετέρου ακόμη κι αν αυτές
υπάρχουν σε αυτά, δεν είναι ξεκάθαρο το ποσοστό των σμηνών που διαθέτουν μια ΙΜΒΗ.
Επίσης, ο αριθμός των συγκρούσεων της ΙΜΒΗ με άλλες μελανές οπές του σμήνους είναι
αρκετά μεγάλος, δεδομένου του αρκετά μικρού πληθυσμού μελανών οπών στο σμήνος. Ο
αριθμός αυτός είναι μικρός κυρίως γιατί οι κατά τη δημιουργία τους οι μελανές οπές αυτές,
δέχονται ισχυρές ταχύτητες ανάδρασης (natal kicks) που στις περισότερες περιπτώσεις είναι
τόσο μεγάλες που οδηγούν την μελανή οπή στη διαφυγή από το σύστημα. Έτσι, ο αριθμός
μελανών οπών σε ένα σμήνος αναμένεται να είναι αρκετά μικρός, ενώ λίγες από αυτές θα
αλληλεπιδράσουν και τελικά θα συγκρουστούν με την ΙΜΒΗ. Τέλος, στην εργασία αυτή,
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αλλά και σε άλλες που μελετούν αστρικά σμήνη που διαθέτουν ΙΜΒΗ στα κέντρα τους, δεν
γίνεται κάποια εκτίμηση της βαρυτικής ακτινοβολίας που μπορεί να εκμπέμπεται από αυτά.

Στην παράγραφο αυτή, παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα προσομοιώσεωνN-σωμάτων
αστρικών σμηνών που διαθέτουν στα κέντρα τους μια ΙΜΒΗ. Οι προσομοιώσεις αυτές εί-
ναι πολύ απαιτητικές σε χρόνο, οπότε δεν ήταν δυνατή μια στατιστική μελέτη του χώρου
των παραμέτρων. Αντ' αυτού, πραγματοποιήσαμε προσομοιώσεις χαρακτηριστικών περι-
πτώσεων, κρατώντας κάποιες από τις παραμέτρους σταθερές και μεταβάλλοντας τις υπόλοι-
πες. Στις προσομοιώσεις αυτές, ενδιαφερθήκαμε κυρίως για τις αλληλεπιδράσεις της ΙΜΒΗ
με γειτονικούς της αστέρες και μελανές οπές.

Ειδικότερα, τα ζητούμενα των προσομοιώσεων αυτών ήταν:
• O χρόνος στον οποίο οι υπόλοιπες μελανές οπές του συστήματος φτάνουν κοντά στην
ΙΜΒΗ και αλληλεπιδρούν με αυτήν.

• Ο χρόνος από την έναρξη των προσομοιώσεων στον οποίο δημιουργείται το πρώτο
σταθερό στενό διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ και τα αρχικά χαρακτηριστικά του.

• Η εξέλιξη του μεγάλου ημιάξονα και της εκκεντρότητας του διπλού αυτού συστήματος
με το χρόνο.

• Ο χρόνος που απαιτείται ώστε το στενό διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ να φτάσει στο ση-
μείο στο οποίο η εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας είναι σημαντική και παρατηρήσιμη
από τους ανιχνευτές βαρυτικών κυμάτων. Επίσης, η τιμή της εκκεντρότητας του συ-
στήματος, όταν αυτό θα αρχίσει να γίνεται παρατηρήσιμο από τη LISA και άλλους
ανιχνευτές βαρυτικής ακτινοβολίας.

• Αν υπάρχει πιθανανότητα το διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ να οδηγηθεί σε σύγκρουση. Αν
οι δύο μελανές οπές έχουν ιδιοπεριστροφή, όπως είναι αναμενόμενο, τότε αν υπάρχει
πιθανότητα η παραγόμενη από τη σύγκρουση ΙΜΒΗ να διαφύγει από το σύστημα,
εξαιτίας της ταχύτητας ανάδρασής που λαμβάνει κατά το σχηματισμό της.

7.1.1 Περιγραφή της υπολογιστικής μεθόδου

Στην παράγραφο αυτή περιγράφουμε την υπολογιστική μέθοδο που χρησιμοποιήθηκε
στις προσομοιώσεις αυτές επιμένοντας κυρίως στην επιλογή των αρχικών συνθηκών, καθώς
τα χαρακτηριστικά του κώδικα που χρησιμοποιήσαμε έχουν αναλυθεί στο Κεφάλαιο 6.

Αρχικές συνθήκες και κώδικας προσομοίωσης

Υπάρχουν πολλές ελεύθερες παράμετροι που καθορίζουν τις αρχικές συνθήκες (δηλαδή
το αρχικό σμήνος και την ΙΜΒΗ που πρόκειται να προσομοιωθούν) ενός τέτοιου προβλή-
ματος. Επιγραμματικά αναφέρουμε:

1. Ο αριθμός των αστέρων του σμήνους.
2. Η μάζα της ΙΜΒΗ.
3. Η αρχική κατανομή μάζας των αστέρων του συστήματος.
4. Οι μάζες των μελανών οπών αστρικής μάζας που υπάρχουν στο σμήνος τη στιγμή της

δημιουργίας της ΙΜΒΗ.
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5. Ο αριθμός των μελανών οπών αυτών.

6. Η κατανομή των αστέρων και των μελανών οπών στο σμήνος.

Όπως αναφέρθηκε, δεν είναι δυνατή η κάλυψη όλου του χώρου των παραμέτρων εξαι-
τίας της μεγάλης χρονικής διάρκειας κάθε προσομοίωσης και της έλλειψης πολλών διαθέ-
σιμων υπολογιστικών συστημάτων. Για το λόγο αυτό διατηρήσαμε σταθερό τον αριθμό των
αστέρων του σμήνους, τη μάζα της ΙΜΒΗ και την κατανομή των αστέρων και των μελανών
οπών μέσα στο σύστημα. Πιο συγκεκριμένα, σε όλες τις προσομοιώσεις χρησιμοποιήσαμε
N = 32768 αστέρες κατανεμημένους σύμφωνα με το μοντέλο King με παράμετρο συγκέ-
ντρωσης που κυμαίνεται από 6ώς 7. Η μάζα της ΙΜΒΗ επιλέχθηκε να είναι 500M�. Η μάζα
αυτή είναι αρκετά μεγαλύτερη από τη μάζα που προβλέπει η σχέση μάζας σμήνους-μάζας
ΙΜΒΗ (βλ. Κεφάλαιο 4), όμως η επιλογή μας έγινε με τη λογική της ρεαλιστικής αναπαρα-
γωγής των αλληλεπιδράσεων της ΙΜΒΗ με τους μεμονωμένους αστέρες και μελανές οπές
του σμήνους κι όχι με αυτή της ρεαλιστικής αναπαραγωγής της αλληλεπίδρασης της ΙΜΒΗ
με όλο το σμήνος. Πιο αναλυτικά, επειδή ο αριθμός αστέρων και κατά επέκταση η συνολική
μάζα του σμήνους είναι αρκετά μικρότερη των αντίστοιχων τιμών για ένα πραγματικό σμή-
νος, η επιλογές για τη μάζα της ΙΜΒΗ είναι δύο: είτε χρησιμοποιείται μια μικρότερη της
αναμενομένης τιμής, ώστε ο λόγος μαζών του σμήνους και της ΙΜΒΗ να είναι κοντύτερα
στον αναμενόμενο 0.1 − 1%, είτε χρησιμοποιείται η αναμενόμενη από τις παρατηρήσεις
τιμή, παραβιάζοντας το νόμο του λόγου μαζών με το σμήνος, όμως διατηρώντας σε σωστά
επίπεδα το λόγο μάζων της ΙΜΒΗ με τους γειτονικούς της αστέρες. Επειδή, ενδιαφερόμα-
στε κυρίως για τις τοπικές αλληλεπιδράσεις της ΙΜΒΗ και τα αποτελέσματα αυτών στην
ίδια και στο σμήνος, επιλέξαμε τη δεύτερη προσέγγιση.

Οι εναπομείναντες παράμετροι, καθορίζονται πλήρως από την αρχική κατανομή μάζας
στο σμήνος. Επειδή η κατανομή αυτή εξελίσεται στο χρόνο για χρονικό διάστημα 5Myr
πριν ξεκινήσει η προσομοίωση (αυτό γίνεται γιατί θεωρούμε πως τη χρονική στιγμή αυτή
δημιουργείται η ΙΜΒΗ εξαιτίας διαδοχικών συγκρούσεων μεταξύ αστέρων), αυτομάτως δη-
μιουργούνται οι μελανές οπές αστρικής μάζας. Ο αριθμός αυτών και η μέγιστή τους μάζα
καθορίζεται από την επιλογή κατανομή μάζας. Στις προσομοιώσεις που πραγματοποιήθη-
καν, χρησιμοποιήθηκαν οι κατανομές μαζών της μορφής NdM = M−α με τιμές του α
'1.2-1.3m≤ 0.5M�, και α ' 2.4 − 2.7 για μάζες αστέρων m > 0.5M�. Η μικρότερη
τιμή της μάζας που χρησιμοποιήθηκε ήταν mmin = 0.5M�, ενώ η ανώτερη m = 100M�.
Οι συναρτήσεις μάζας αυτές εξελίσσονται στο χρόνο για 5Myr ακολουθώντας μια αστρική
εξέλιξη τύπου Belczynski (Belczynski et al (2006) [69]) με μεταλλικότητα ανάλογη με αυτή
που εντοπίζεται σε αστρικά σμήνη. Το αποτέλεσμα της εξέλιξης αυτής είναι η δημιουργία
μελανών οπών στο σύστημα. Αστέρες νετρονίων και πιθανοί λευκοί νάνοι που δημιουργή-
θηκαν, αγνοήθηκαν στις αρχικές μας συνθήκες στις οποίες θεωρήθηκαν ως απλοί αστέρες.
Οι διαφορετικές τιμές της παραμέτρου α της συνάρτησης μάζας, είχαν ως αποτέλεσμα τη
δημιουργία διαφορετικού αριθμού μελανών οπών των οποίων οι μάζες κυμαίνονται από
10M� ως και 26.5M�, κάτι που είναι συμβατό με τις ως τώρα παρατηρούμενες τιμές μα-
ζών μελανών οπών αστρικής μάζας. Οι αριθμοί μελανών οπών που σχηματίστηκαν με τον
τρόπο αυτό, κυμαίνονται από 17ώς 62. Οι αριθμοί αυτοί αντιπροσωπεύουν τα δύο άκρα στη
διατήρηση μελανών οπών στο σύστημα. Το άνω όριο θα πρέπει να θεωρείται το αποτέλε-
σμα πλήρους διατήρησης, ενώ το κάτω, ως το αποτέλεσμα στο οποίο η ταχύτητα ανάδρασης
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των μελανών οπών λόγω των εκρήξεων υπερκαινοφανών από τις οποίες παράγονται, απο-
μακρύνει από το σμήνος τις περισσότερες (∼ 70%) μελανές οπές.

Ο κώδικας που χρησιμοποιήθηκε για τις προσομοιώσεις είναι ο κώδικας Myriad που πα-
ρουσιάστηκε με λεπτομέρειεα στο Κεφάλαιλ 6. Στην πλήρη του μορφή ο κώδικας αυτός πε-
ριλαμβάνει εκτός από εξισώσεις της νευτώνειας δυναμικής, εξισώσεις της μετα-νευτώνειας
θεωρίας, που χρησιμοποιούνται για την εξέλιξη στενών διπλών συστημάτων μελανών οπών.
Επίσης, διαθέτει συναρτήσεις που όταν δυο μελανές οπές συγχωνεύονται για τη δημιουργία
μιας νέας μελανής οπής, η μελανή οπή αυτή λαμβάνει μια ταχύτητα ανάδρασης, που εξαρτά-
ται από το λόγο μαζών των δύο μελανών οπών, το μέγεθος των ιδιοπεριστροφών τους, αλλά
και τον προσανατολισμό αυτών. Οι προσομοιώσεις, πραγματοποιήθηκαν με τη βοήθεια του
ειδικού υπολογιστικού συστήματος GRAPE-6 που διαθέτει το Εργαστήριο Αστρονομίας,
αλλά και με τη βοήθεια αντίστοιχων συστημάτων που μας διατέθηκαν ευγενικά και βρί-
σκονται στο Max-Planck Institute for Gravitational Physics, Albert Einstein Institute, που
βρίσκεται στο Golm της Γερμανίας.

Παραδοχές

Σε όλες τις προσομοιώσεις οι αστέρες και οι μελανές οπές λαμβάνονται ως σημειακά
σωματίδια. Οι πραγματικές διαστάσεις των σωμάτων αυτών λαμβάνονται υπόψιν μόνο στις
περιπτώσεις των συγκρούσεων μεταξύ τους. Επίσης, θεωρούμε πως δεν υπάρχει αέριο στο
σύστημα και πως δε συμβαίνει αστρική εξέλιξη κατά τη διάρκεια των προσομοιώσεων N-
σωμάτων. Η παραδοχή αυτή δεν εισάγει προβλήματα, καθώς η αστρική εξέλιξη των 5Myr
που έγινε πριν την έναρξη των προσομοιώσεων για όλους τους αστέρες, οδήγησε στην εξέ-
λιξη των πιο μεγάλων σε μάζα από αυτούς σε μελανές οπές. Οι υπόλοιποι αστέρες εξελίσο-
νται πολύ πιο αργά, οπότε κατά τη διάρκεια των προσομοιώσεων, που διαρκούν λιγότερο
από 100Myr μπορούμε να θεωρήσουμε πως παραμένουν ως έχουν, χωρίς αυτό να απέχει
πολύ από την πραγματικότητα. Επίσης, ακόμη κι αν αγνοούμε τη δημιουργία κάποιων με-
λανών οπών κατά τη διάρκεια των προσομοιώσεων, αυτές θα είναι αρκετά μικρής μάζας,
οπότε οι πιθανές αλληλεπιδράσεις τους με την ΙΜΒΗ δεν θα έχουν κανένα ουσιαστικό απο-
τέλεσμα.

Θεωρούμε επίσης πως δεν υπάρχει αστρική εξέλιξη στα συστήματα 2 σωμάτων που πι-
θανό να δημιουργηθούν κατά τη διάρκεια των προσομοιώσεων, ενώ στις αρχικές μας συν-
θήκες δεν υπάρχουν διπλά συστήματα μεταξύ αστέρων ή μελανών οπών. Τέλος, θεωρούμε
πως όλες οι μελανές οπές διαθέτουν τυχαίες σε μέγεθος και κατεύθυνση ιδιοπεριστροφές.
Οι ιδιοπεριστροφές δεν επηρεάζουν τη δυναμική εξέλιξη του σμήνους, όμως παίζουν ου-
σιαστικό ρόλο στις συγκρούσεις μεταξύ μελανών οπών, αν αυτές πραγματοποιηθούν.

Περιγραφή της διαδικασίας προσομοίωσης

Η διαδικασία που ακολουθήθηκε για κάθε προσομοίωση ήταν η εξής:

• Αρχικά δημιουργείται ένα σμήνος από N = 32768 αστέρες που ακολουθούν τις κα-
τανομές μαζάς και πυκνότητας που περιγράφηκε παραπάνω.

• Στο κέντρο μάζας του σμήνους αυτού τοποθετείται σε ηρεμία μια ΙΜΒΗμάζαςMIMBH =
500M�. Οι ταχύτητες όλων των υπόλοιπων σωμάτων υπολογίζονται ξανά, ώστε όλο
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το σύστημα να βρίσκεται αρχικά σε δυναμική ισορροπία.
• Αρχικές συνθήκες που παράγονται με τον τρόπο που περιγράφηκε παραπάνω δίνονται
στον κώδικα Myriad που εξελίσει δυναμικά το σύστημα με τα εργαλεία που διαθέτει.

• Στενά διπλά συστήματα μελανών οπών που δημιουργούνται δυναμικά εξελίσονται στο
χρόνο με βάση τον χρονικά συμμετρικό αλγόριθμο Hermite 4ης τάξης, ενώ όπου είναι
απαραίτητο, εισάγονται οι διορθώσεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας στις επιταχύνσεις
και τις παραγώγους τους.

• Μια προσομοίωση σταματά εφόσον είτε η ΙΜΒΗ συγκρουστεί με μία μελανή οπή
αστρικής μάζας, είτε έπειτα από 500Myr από το ξεκίνημά της.

7.1.2 Αποτελέσματα

Από τις 4 προσομοιώσεις που διεξήχθησαν, οι 3 έφτασαν στο χρονικό σημείο των 500Myr
χωρίς η κεντρική μελανή οπή να συγκρουστεί με κάποιο άλλο αντικείμενο του σμήνους. Στις
προσομοιώσεις αυτές, η ΙΜΒΗ έχει καταλήξει να διαθέτει μια μελανή οπή-συνοδό, ενώ οι
αλληλεπιδράσεις με τις υπόλοιπες μελανές οπές και τους αστέρες του συστήματος, έχουν
γίνει αρκετά σπάνιες. Θεωρούμε πως οι αλληλεπιδράσεις αυτές είναι απίθανο να οδηγή-
σουν σε διαφοροποίηση της κατάστασης και ακόμη πιο απίθανο σε σύγκρουση της ΙΜΒΗ
με κάποια μελανή οπή, κι έτσι σταματήσαμε τις προσομοιώσεις αυτές. Παρακάτω παραθέ-
τουμε τα αποτελέσματα της προσομοίωσης στην οποία η ΙΜΒΗ σχετικά σύντομα οδηγείται
σε σύγκρουση με μια μελανή οπή αστρικής μάζας. Οι αρχικές συνθήκες της προσομοίωσης
αυτής ήταν τέτοιες ώστε κατά την εκκίνηση της προσομοίωσης να υπάρχουν 62 μελανές
οπές στο σύστημα, με μάζες από 10M� ως 26.55M�. Να σημειώσουμε εδώ πως είναι η
πρώτη φορά που εμφανίζεται μια τέτοια κατάσταση σε μια προσομοίωση N-σωμάτων.

Περιγραφή της εξέλιξης του σμήνους

Αρχικά η ΙΜΒΗ αλληλεπιδρά έντονα με μια ομάδα που αποτελείται από περίπου 20
αστέρες και μελανές οπές. Σύντομα, οι περισότερες από τις μελανές οπές μεγάλης μάζας
του συστήματος προσεγγίζουν το κέντρο και αρχίζουν να αλληλεπιδρούν έντονα με την
ΙΜΒΗ και το περιβάλλον της. Έπειτα από t ∼ 3Myr δημιουργείται το πρώτο σχετικά στα-
θερό διπλό σύστημα με μέλη την ΙΜΒΗ και μια μελανή οπή με μάζαMbh = 23.9M�. Η
αρχική τιμή του μεγάλου ημιάξονα του συστήματος αυτού ήταν α ∼ 88AU. Τη χρονική
στιγμή t ∼ 9.2Myr το διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ αλληλεπιδρά έντονα με μια μελανή οπή
μάζαςMbh = 20.1M�. Το αποτέλεσμα της αλληλεπίδρασης αυτής είναι η αντικατάσταση
του συνοδού της ΙΜΒΗ με αυτή τη μελανή οπή. Το νέο διπλό σύστημα, αρχίζει να εξελίσε-
ται στο χρόνο έχοντας αρχικό μεγάλο ημιάξονα α ∼ 17.6AU. Έπειτα από 40Myr εξέλιξης
και αλληλεπιδράσεων με άλλες μελανές οπές που φτάνουν κατά διαστήματα στο κέντρο
του σμήνους, το διπλό αυτό σύστημα έχει μεγάλο ημιάξονα α ∼ 5AU και εκκεντρότητα μια
μεγάλη e = 0.965. Να σημειώσουμε εδώ πως μεγάλες τιμές τις εκκεντρότητας για διπλά
συστήματα έχουν εντοπιστεί και σε άλλες προσομοιώσεις N-σωμάτων (Dr. Sverre Aarseth
προσωπική επικοινωνία). Κατά τη διάρκεια των 40Myr αυτών, πολλές μελανές οπές που
έχουν αλληλεπιδράσει με το κεντρικό διπλό σύστημα, αποκτούν μεγάλες ταχύτητες που τις
κάνουν να διαφύγουν από το σύστημα. Τέλος, έπειτα από t ∼ 49Myr από την εκκίνηση της
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Σχήμα 7.1: Εξέλιξη των ακτίνων Lagrange του σμήνους στο χρόνο. Η απότομη αύξηση των τιμών
των ακτίνων Lagrange κοντά στη χρονική στιγμή t ∼ 49Myr οφείλεται στην διαφυγή της ΙΜΒΗ
από το σμήνος εξαιτίας της συγκρουσής της με την 2η μεγαλύτερη μελανή οπή αστρικής μάζας του
συστήματος, και της συνεπακόλουθης ανάδρασής της. Η σκούρα μαύρη γραμμή αντιπροσωπεύει την
ακτίνα μισής μάζας του σμήνους.

προσομοίωσης το διπλό σύστημα που βρίσκεται στο κέντρο του σμήνους αλλάζει και πάλι.
Αυτή τη φορά τη θέση του συνοδού της ΙΜΒΗ αναλαμβάνει η δεύτερη μεγαλύτερη σε μάζα
μελανή οπή αστρικής μάζας του συστήματος. Αυτή έχει μάζαMbh = 26.54M�. Η αρχική
τιμή του μεγάλου ημιάξονα του διπλού συστήματος που δημιουργείται είναι α ∼ 6.55AU,
όμως η εντυπωσιακή τιμη βρίσκεται στην αρχική εκκεντρότητά του που είναι e = 0.999.
Μια τόσο μεγάλη τιμή εκκεντρότητας συνδυαζόμενη με τη μικρή τιμή του αρχικού μεγάλου
ημιάξονα, ενεργοποιεί της εξισώσεις της μετα-νευτώνειας θεωρίας, που απαιτούνται για την
σωστή εξέλιξη ενός τέτοιου συστήματος. Ως αποτέλεσμα, ο μεγάλος ημιάξονας του συστή-
ματος φθίνει συστηματικά με το χρόνο, εξαιτίας της συνεπακόλουθης εκπομπής βαρυτικής
ακτινοβολίας. Σε σχετικά μικρό χρονικό διάστημα από τη δημιουργία του T ∼ 13000yr το
διπλό σύστημα οδηγείται σε σύγκρουση με ταυτόχρονη εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας,
αλλά και ανάδραση της παραγόμενης ΙΜΒΗ. Μια λεπτομερέστερη μελέτη της ανάδρασης
μιας μελανής οπής που δημιουργείται με αυτόν τον τρόπο θα ακολουθήσει, όμως κατά την
εξέλιξη του συστήματος, και μετά την συγχώνευση των δύο μελανών οπών, η ΙΜΒΗ έλαβε
μια ταχύτητα ανάδρασης που την οδήγησε σε άμεση έξοδο από το σμήνος. Οι άμεσες συ-
νέπειες αυτού του γεγονότος στο σμήνος φαίνονται στο Σχήμα 7.1, όπου παρουσιάζεται η
εξέλιξη των ακτίνων Lagrange του σμήνους στο χρόνο. Είναι εμφανής η ``αναπήδηση'' όλων
των ακτίνων τη στιγμή της απομάκρυνσης της ΙΜΒΗ από το σμήνος. Οι ακτίνες Lagrange
αμέσως μετά σταθεροποιούνται σε ελαφρώς μεγαλύτερες τιμές από αυτές που είχαν όταν η
ΙΜΒΗ βρίσκόταν εντός του συστήματος, όμως σχεδόν σε όλες από αυτές είναι εμφανές πως
στα επόμενα ∼ 10Myr που ακολουθούν υπάρχουν ενδείξεις συρρίκνωσης. Η συρρίκνωση
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Σχήμα 7.2: Αποστάσεις των 10 μελανών οπών με τη μεγαλύτερη μάζα από το κέντρο του σμήνους,
κοντά στο οποίο βρίσκεται η ΙΜΒΗ. Η απόσταση της ΙΜΒΗ από το κέντρο σημειώνεται με σκούρα
μαύρη γραμμή. Όπως είναι φανερό, η ΙΜΒΗ διαφεύγει από το σύστημα κοντά σε χρόνο t ∼ 49Myr
από την εκκίνηση της προσομοίωσης. Άλλες μελανές οπές διαφεύγουν από το σύστημα νωρίτερα
λόγω ισχυρών αλληλεπιδράσεων με το διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ στο κέντρο.

αυτή ερμηνεύεται από τη μη ύπαρξη της ΙΜΒΗ στο κέντρο του συστήματος. Η έλλειψή της,
αφαιρεί ένα μηχανισμό ``θέρμανσης'' του σμήνους (δηλαδή ένα μηχανισμό που προσδίδει
μεγάλες ταχύτητες στους αστέρες του σμήνους) κάτι που έχει ως αποτέλεσμα τη συρρί-
κνωσή του και την οδήγησή του, πιθανότατα, σε μια ακόμη κατάρρευση του πυρήνα στο
εγγύς μέλλον, κάτι που είναι αναπόφευκτο αν δε δημιουργηθούν νέα στενά διπλά συστή-
ματα που να αναλάβουν το ρόλο της ``θέρμανσης'' του κέντρου του σμήνους.

Στο Σχήμα 7.2 παρουσιάζονται οι αποστάσεις των 10 μεγαλύτερων σε μάζα μελανών
οπών από το κέντρο του συστήματος. 4 από αυτές διαφεύγουν από το σμήνος αφού πρώτα
αλληλεπιδράσουν έντονα με το διπλό σύστημα που βρίσκεται στο κέντρο τη συγκεκριμένη
στιγμή. Στο τέλος, η ΙΜΒΗ διαφεύγει παρασύροντας μαζί της μια ακόμη μελανή οπή που
έτυχε να βρίσκεται δέσμιά της την προκειμένη χρονική στιγμή. Έπειτα από την απομά-
κρυνση της ΙΜΒΗ, οι εναπομείνουσες μελανές οπές δεν εξακολουθούν να έλκονται από το
κέντρο του συστήματος με τόσο ισχυρές δυνάμεις, κάτι που τις κάνει να μην κινούνται με
ραγδαίους ρυθμούς προς αυτό, αλλά να περιφέρονται σε κλειστές τροχιές γύρω του. Αυτό
είναι εμφανές στο Σχήμα 7.2, όπου φαίνεται πως οι μελανές οπές δεν ακολουθούν απότομες-
σπειροειδείς τροχιές μετά την έξοδο της ΙΜΒΗ από το σύστημα.

Στα επόμενα Σχήματα (Σχήμα 7.3 και Σχήμα 7.5) παρουσιάζονται η εξέλιξη του μεγά-
λου ημιάξονα και της εκκεντρότητας του διπλού συστήματος που υπάρχει ανά πάσα στιγμή
στο κέντρο του σμήνους. Τα ίδια διαγράμματα για τα τελευταία 10000 έτη της εξέλιξης
του τελευταίου ΙΜΒΗ-ΒΗ διπλού συστήματος παρουσιάζονται στα Σχήματα 7.4 και 7.6.
Στα Σχήματα αυτά είναι εμφανής η επίδραση των μετα-νευτώνειων φαινομένων και πιο συ-
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Σχήμα 7.3: Χρονική εξέλιξη του μεγάλου ημιά-
ξονα του IMBH-BH διπλού συστήματος. Αλλαγή
του χρώματος στο διάγραμμα σημαίνει αλλαγή
του συνοδού της ΙΜΒΗ.
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Σχήμα 7.4: Μεγέθυνση των τελευταίων ∼ 10000
ετών του διαγράμματος 7.3.

 0.001

 0.01

 0.1

 1

 0  5  10  15  20  25  30  35  40  45  50

E
c
c
e

n
tr

ic
it
y

Time [Myr]

Σχήμα 7.5: Χρονική εξέλιξη της εκκεντρώτηας
του IMBH-BH διπλού συστήματος. Αλλαγή του
χρώματος στο διάγραμμα σημαίνει αλλαγή του
συνοδού της ΙΜΒΗ.
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Σχήμα 7.6: Μεγέθυνση των τελευταίων ∼ 10000
ετών του διαγράμματος 7.5.



138 Κεφάλαιο7. Εφαρμογές του κώδικα Myriad

 0

 5

 10

 15

 20

 25

 30

 35

 40

 0  5  10  15  20  25  30  35  40  45  50

P
e

ri
o

d
 [

y
r]

Time [Myr]

Σχήμα 7.7: Χρονική εξέλιξη της περιόδου του
MBH-BH διπλού συστήματος. Αλλαγή του χρώ-
ματος στο διάγραμμα σημαίνει αλλαγή του συνο-
δού της ΙΜΒΗ.
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Σχήμα 7.8: Μεγέθυνση των τελευταίων ∼ 10000
ετών του διαγράμματος 7.7.

γκεκριμένα της εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας που οδηγεί σταδιακά το διπλό σύστημα
στην σύγκρουση. Τα αντίστοιχα διαγράμματα για την περίοδο του διπλού συστήματος πα-
ρουσιάζονται στα Σχήματα 7.7 και 7.8. Στα τελευταία στάδια πριν τη σύγκρουση του το
διπλό σύστημα είχε περίοδο της τάξης των δευτερολέπτων.

7.1.3 Βαρυτική ακτινοβολία από σφαιρωτά σμήνη που διαθέτουν μελανή οπή
μεσαίας μάζας

Στην παράγραφο αυτή θα επιχειρήσουμε μια μελέτη της βαρυτικής ακτινοβολίας που εκ-
μπέμπεται από ένα διπλό σύστημα μελανών οπών όπως αυτό που οδηγήθηκε σε σύγκρουση
στην προσομοίωση που περιγράφηκε στην προηγουμενη παράγραφο. Συνδέοντας με τα
προηγούμενα, μπορούμε από την περίοδο του διπλού συστήματος να υπολογίσουμε τη συ-
χνότητα των βαρυτικών κυμάτων που αυτό εκπέμπει την κάθε χρονική στιγμή. Το Σχήμα 7.9
δείχνει την εξέλιξη της συχνότητας των βαρυτικών κυμάτων για όλα τα ζεύγη ΙΜΒΗ-ΒΗ
που δημιουργήθηκαν από την εκκίνηση της προσομοίωσης. Το Σχήμα 7.10 παρουσιάζει τα
τελευταία 10000 έτη του προηγούμενου σχήματος. Η έντονη μαύρη γραμμή στα δύο σχή-
ματα δείχνει την κατώτερη συχνότητα βαρυτικών κυμάτων που θα μπορεί να ανιχνεύσει ο
διαστημικός ανιχνευτής LISA.

Στο Σχήμα 7.11 φαίνεται το πως η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων μεταβάλεται σε
σχέση με την εκκεντρώτητα του συστήματος, ενώ η σπειροειδής τροχιά του διπλού συστή-
ματος αποτυπώνεται στο διάγραμμα εκκεντρότητας-μεγάλου ημιάξονα που παρουσιάζεται
στο Σχήμα 7.12, το οποίο επεξηγείται πλήρως από την επεξήγηση που το συνοδεύει.

Από τα παραπάνω είναι λογικό να αναρωτηθεί κανείς αν μια τέτοια πηγή βαρυτικής
ακτινοβολίας μπορεί να είναι παρατηρήσιμη από τους ανιχνευτές που υπάρχουν ή που ανα-
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Σχήμα 7.9: Χρονική εξέλιξη της συχνότητας της
βαρυτικής ακτινοβολίας που εκπέμπεται από το
διπλό σύστημα IMBH-BH από το ξεκίνημα της
προσομοίωσης. Αλλαγή του χρώματος στο διά-
γραμμα σημαίναι αλλαγή του συνοδού της ΙΜΒΗ.
Με μαύρη γραμμή σημειώνεται το κάτω όριο συ-
χνοτήτων βαρυτικών κυμάτων που μπορούν να
ανιχνευτούν από τη LISA.
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Σχήμα 7.10: Μεγέθυνση τοων τελευταίων ∼

10000 ετών του διαγράμματος 7.9.
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Σχήμα 7.11: Η συχνότητα των βαρυτικών κυμάτων που εκπέμπονται από το σύστημα IMBH-BH
ως συνάρτηση της εκκεντρότητας του συστήματος. Η εκκεντρότητα με την οποία γίνεται για πρώτη
φορά ανιχνεύσιμο το σύστημα από τη LISA είναι ε ∼ 0.75.
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Σχήμα 7.12:Σπειροειδής τροχιά του διπλού συστήματος μελανών οπών στο επίπεδο εκκεντρώτητας-
μεγάλου ημιάξονα. Η κόκκινη καμπύλη είναι το αποτέλεσμα της προσομοίωσης Ν-σωμάτων για τα
τελευταία στάδια του διπλού συστήματος πριν την οριστική σύγκρουση. Οι συνεχείς μαύρες καμπύ-
λες είναι οι προβλέψεις της μετα-Νευτώνειας θεωρίας, όπως περιγράφονται από τον Peters (1964)
[26], για την εξέλιξη παρόμοιων συστημάτων με διαφορετικές αρχικες συνθήκες. Το γεγονός πως
η κόκκινη καμπύλη είναι παράλληλη με τις θεωρητικές, αποδεικνύει πως οι εξισώσεις της μετα-
Νευτώνειας θεωρίας για την επιτάχυνση και την παράγωγό της, όπως χρησιμοποιούνται στον κώ-
δικα, είναι σωστές. Οι αριθμοί που σημειώνονται δίπλα από κάθε θεωρητική καμπύλη δείχνουν την
αναμενόμενη χρονική διάρκεια της σπειροειδούς τροχιάς πριν την οριστική σύγκρουση των μελα-
νών οπών. Με βάση τις θεωρητικές προβλέψεις, το διπλό σύστημα θα οδηγηθεί σε σύγκρουση σε
λιγότερο από 1000yr κάτι που συμφωνεί με το αποτέλεσμα της προσομοίωσης στην οποία ο χρόνος
ζωής του συστήματος μέχρι τη σύγκρουση είναι ∼ 550yr. Η κόκκινη γραμμοσκιασμένη περιοχή, πα-
ριστάνει την περιοχή στην οποία η n = 2 αρμονική της εκπεμπόμενης βαρυτικής ακτινοβολίας του
συστήματος είναι ανιχνεύσιμη από τη LISA. Τέλος, η σκούρα γραμμοσκιασμένη περιοχή παριστάνει
την περιοχή των ασταθών τροχιών.
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μένεται να κατασκευαστούν στο μέλλον. Για το λόγο αυτό και με την πολύτιμη βοήθεια του
Δρ. Pau Amaro-Seoane, κάναμε μια έρευνα για το σήμα της βαρυτικής ακτινοβολίας που
θα προέρχονταν από ένα τέτοιο διπλό σύστημα αν αυτό βρίσκόταν σε διάφορες αποστάσεις
από τη γη. Για τη μελέτη αυτή, προσδιορίσαμε τις κυματομορφές μιας τέτοιας πηγής βα-
ρυτικών κυμάτων με τη βοήθεια των σχέσεων των αρμονικών όπως παρουσιάζονται στην
εργασία του Peters Mathews (1964) [27], ενώ η εξέλιξη των χαρακτηριστικών του διπλού
συστήματος έγινε με τις σχέσεις των Peters (1963) [26]. Τα αποτελέσματά μας τα παρουσιά-
ζουμε στα Σχήματα 7.13 και 7.14 στα οποία παρουσιάζουμε και τα ``παράθυρα'' ανίχνευσης
δύο ανιχνευτών βαρυτικών κυμάτων που αναμένεται να κατασκευαστούν στο μέλλον, της
LISA και του ALIA που πρόκειται για μια βελτιωμένη έκδοση της LISA που έχει ήδη αρχί-
σει να μελετάται. Όπως είναι προφανές, ένα τέτοιο διπλό σύστημα, ακόμη κι αν βρίσκεται
σε απόσταση 1Gpc από τη γη θα είναι δυνατό να παρατηρηθεί από τους ανιχνευτές αυτούς.
Δυστυχώς μια εκτίμηση του αριθμού παραπλήσιων πηγών θα ήταν παρακινδυνευμένη κυ-
ρίως λόγω των ασαφειών στην ύπαρξη των ΙΜΒΗ, αλλά και της συχνότητας με την οποία
αυτές απαντώνται στα αστρικά σμήνη. Αν παντως η ύπαρξη των ΙΜΒΗ επιβεβαιωθεί με
παρατηρήσεις στο ηλεκτρομαγνητικό φάσμα, τότε αναμένεται να υπάρχει μια πληθώρα τέ-
τοιων πηγών, καθώς κάθε γαλαξίας δισθέτει δεκάδες ως και χιλιάδες νεαρά σμήνη και σε
έναν όγκο ακτίνας 1Gpc υπάρχουν πολλά σμήνη γαλαξιών που αριθμούν χιλιάδες γαλαξίες.

7.1.4 Συμπεράσματα

Σύμφωνα με τα αποτελέσματα λεπτομερών προσομοιώσεωνN-σωμάτων που διεξήγαμε
είναι πιθανόν σε νεαρά αστρικά σμήνη που διαθέτουν μια ΙΜΒΗ να δημιουργηθεί τουλάχι-
στον ένα στενό διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ που να οδηγηθεί σε σύντομο χρονικό διάστημα
σε σπειροειδή τροχία και συγχώνευση, εξαιτίας της εκπεμπόμενης βαρυτικής ακτινοβολίας.
Μια τέτοια περίπτωση θα ήταν εύκολα παρατηρήσιμη από μελοντικούς ανιχνευτές βαρυτι-
κής ακτινοβολίας που αναμένεται να τοποθετηθούν στο διάστημα. Επίσης, ένα τέτοιο γεγο-
νός θα είχε συνέπειες στην ίδια την ΙΜΒΗ, αλλά και στο σμήνος που τη φιλοξενεί. Πιο συ-
γκεκριμένα, μετά από σχετική εύρευνα που κάναμε για την ταχύτητα ανάδρασης μιας ΙΜΒΗ
μάζαςMimbh ∼ 500M� όταν αυτή συγκρουστεί με μια μελανή οπή μάζαςM ∼ 25M� (επι-
λέγοντας τυχαίες τιμές για τις ιδιοπεριστροφές των δύο μελανών οπών, αλλά και για τους
προσανατολισμούς των ιδιοπεριστροφών τους σε σχέση με το επίπεδο της σπειροειδούς
τροχιάς), συμπεράναμε πως η ΙΜΒΗ που θα παραχθεί με αυτόν τον τρόπο, έχει μόλις 30%
πιθανότητα να παραμείνει σε ένα σμήνος στου οποίου το κέντρο η ταχύτητα διαφυγής είναι
της τάξης των 50km s−1. Αυτό σημαίνει πως είναι δυνατό ΙΜΒΗ να έχουν δημιουργηθεί σε
ορισμένα σμήνη, αλλά να μη βρίσκονται πια εκεί, καθώς θα έχουν οδηγηθεί στην έξοδο από
αυτά από τα πρώτα ήδη στάδια της ζωής τους.

Όπως αναφέρθηκε από την αρχή της παραγράφου αυτής, ο αριθμός των προσομοιώσεων
N-σωμάτων που μπορεί κανείς να κάνει είναι περιορισμένος, κάτι που καθιστά απαγορευ-
τική μια στατιστική μελέτη των φαινομένων που παρατηρήθηκαν. Έτσι, τα αποτελέσματα
της εργασίας αυτής μπορούν να θεωρηθούν ως ενδείξεις πως κάτι τέτοιο είναι δυνατό να
γίνει σε νεαρά σμήνη που διαθέτουν μια ΙΜΒΗ στα κέντρα τους. Επιπλέον προσομοιώσεις,
καλύπτοντας όσο το δυνατό μεγαλύτερο μέρος του χώρου των παραμέτρων, απαιτούνται
για την επιβεβαίωση των παρατηρήσεων μας. Ήδη έχουμε ξεκινήσει μια σειρά αντιστοιχων
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Σχήμα 7.13: Κυματομορφές των διαφόρων αρμονικών των βαρυτικών κυμάτων που φτάνουν από
το διπλό σύστημα στη Γη ως συνάρτηση της συχνότητάς τους. Το διπλό σύστημα θεωρείται πως βρί-
σκεται σε αποστάσεις 1Mpc (σχήμα επάνω-αριστερά), 100Μpc (σχήμα επάνω-δεξιά), 1Gpc (σχήμα
κάτω-αριστερά) και 10Gpc (σχήμα κάτώ-δεξιά) από τη Γη. Το ``παράθυρο''της LISA σημειώνεται
στα διαγράμματα. Οι αριθμοί δίπλα από κάθε καμπύλη σημειώνουν την αντίστοιχη αρμονική συνι-
στώσα του βαρυτικού κύματος, όπως αυτή προσδιορίσεται από τις εξισώσεις των Peters &Mathews
(1964) [27].
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Σχήμα 7.14: Παρόμοια με το Σχήμα 7.13 αλλά για τον ανιχνευτή ALIA.
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προσομοιώσεων τα αποτελέσματα των οποίων αναμένονται στους επόμενους μήνες.
Τα αποτελέσματα του Κεφαλαίου αυτού έχουν δημοσιευτεί στην εργασία Α3 που ανα-

φέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα.

7.2 Νεαρά αστρικά σμήνη και ΙΜΒΗως δομικά συστατικά υπέρ-
πυκνων νάνων γαλαξιών

Παρατηρήσεις των τελευταίων δέκα ετών με το διαστημικό τηλεσκόπιο Hubble φανέ-
ρωσαν την ύπαρξη αντικειμένων που, εξαιτίας του μεγέθους τους, δεν μπορούν να κατα-
ταχθούν ούτε μεταξύ των σφαιρωτών σμηνών, αλλά ούτε και των γαλαξιών. Οι μάζες των
αστρικών αυτών ομάδων κυμαίνονται από 106M� ως και 108M� και οι ακτίνες τους από
10 pc ώς και 100 pc. Από τα μεγέθη αυτά είναι φυσιολογικό να υπάρχει προβληματισμός
σχετικά με την κατηγοριοποίηση των αντικειμένων αυτών τα οποία έχει επικρατήσει να
ονομάζονται υπέρ-πυκνοι γαλαξίες νάνοι (ultra-compact dwarf galaxies: UCDs) και να απο-
τελούν μία ξεχωριστή κατηγορία αστρικών σμηνών. Έως και σήμερα έχουν βρεθεί πολλοί
τέτοιοι γαλαξίες τόσο μέσα σε σμήνη γαλαξιών, όσο και σε πιο απομονωμένα περιβάλλο-
ντα. Μία πλήρης λίστα με δημισιεύσεις σχετικές με παρατηρήσεις UCDs παρουσιάζεται
στην εισαγωγή της εργασίας [116].

Η προέλευση και η εξέλιξη τωνUCDs παραμένει ένα από τα αινίγματα της αστρονομίας.
Οι Bekki et al. (2001) [117] πρότειναν πως προέρχονται από κανονικούς γαλαξίες-νάνους
που για κάποιο λόγο έχουν χάσει τα εξωτερικά τους στρώματα, αλλά και την άλω σκοτεινής
ύλης που που τους περιβάλλει. Αντίθετα οι Mieske et al. (2002) [118] έχουν προτείνει πως
οι UCDs είναι απλά μεγάλης μάζας σφαιρωτά σμήνη αστέρων. Οι Bruenz et al. (2011) [116]
ξεκινώντας με την υπόθεση πως σε ορισμένες περιπτώσεις τα αστρικά σμήνη γεννιούνται
σχηματίζοντας ομάδες, κι έπειτα από προσομοιώσεις Ν-σωμάτων που διεξήγαγαν, κατέλη-
ξαν στο συμπέρασμα πως η δημιουργία των UCDs μπορεί να ερμηνευτεί από διαδοχικές
συγκρούσεις μεταξύ νεαρών αστρικών σμηνών. Σύμφωνα με τις προσομοιώσεις τους, στις
οποίες χρησιμοποίησαν μικρό αριθμό σμηνών, η δημιουργία ενός UCD μπορεί να γίνει στα
πρώτα 100Μyr από τη δημιουργία του σμήνους των αστρικών σμηνών. Υπάρχουν όμως
τέτοιες συγκεντρώσεις σμηνών που να μπορούν να σχηματίσουν τόσο μεγάλα αντικείμενα;
Την απάντηση στο ερώτημα αυτό έδωσαν παρατηρήσεις των τελευταίων ετών που έγιναν
επίσης με το διαστημικό τηλεσκόπιο Hubble. Πιο συγκεκριμένα σε ορισμένα ζεύγη γαλα-
ξιών που βρίσκονται υπό σύγκρουση, όπως στον διπλό γαλαξία Antenæ, αποκαλύφθηκε η
ύπαρξη πολλών συγκεντρώσεων νεαρών αστρικών σμηνών σε περιοχές με ακτίνες που μπο-
ρεί να φτάνουν και τα 500pc. Τα υπερ-σμήνη αυτά ονομάστηκαν συμπλέγματα αστρικών
σμηνών (Cluster Complexes: CCs). Σύμφωνα με τα έως τώρα παρατηρησιακά δεδομένα οι
μάζες των CCs κυμαίνονται από 106M� ως και 108M�, ενώ οι διαστάσεις τους από 100pc
ως και 500pc.

Η περίπτωση που έχει μελετηθεί περισσότερο είναι αυτή των γαλαξιών Antennæ (NGC
4038/4039), η οποία είναι το πλησιέστερο παράδειγμα συγκρουόμενων σπειροειδών γα-
λαξιών που αναφέρεται στην λίστα Toomre (1977) [119]. Σε αυτόν τον νεαρό γαλαξία
που βρίσκεται υπό σύγκρουση, οι παρατηρήσεις του Hubble Space Telescope αποκάλυψαν
την ύπαρξη πολλών, σχετικά μικρών, περιοχών στις οποίες βρίσκονται εκατοντάδες νεαρά
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σμήνη [120, 121, 122]. Οι Whitmore et al. (2010) [120] παρατήρησαν 18 τέτοιες περιοχές,
που της ονόμασαν ``knots'', μεγέθους 100− 600pc οι οποίες περιέχουν εκατοντάδες σμήνη.
Η συνάρτηση μάζας αυτών των συστημάτων έχει μελετηθεί εκτενώς από τους Zhang & Fall
(1999) [123], οι οποίοι έδειξαν ότι οι παρατηρούμενοι γαλαξίες με μάζες M ∼ 104−106M�
ακολουθούν μια δυναμική κατανομή με εκθέτη n = −2 (MdM = 10−2). Οι Bastian et
al. (2006) [124] ανακάλυψαν ότι στους γαλαξίες Antennæ υπάρχουν επίσης χαμηλής μάζας
CCs με μάζες γύρω στις 106M� και διαμέτρους 100−200pc. Καποια από τα CCs που έχουν
παρατηρηθεί έχουν ακτίνες μεγαλύτερες από τις παλιρροιακες ακτινες τους (tidal radii), που
σημαίνει ότι αυτά τα CCs θα χάσουν καποια από τα σμήνη ή τα αστέρια τους, τα οποία ανα-
μένεται να παγιδευτούν από το βαρυτικό πεδίο του γαλαξία. Ένα από τα περισσότερο μελε-
τημένα CCs είναι η ``knot S'' με συνολική μάζα 108M� και ακτίνα ∼ 450pc [121]. Σε αυτό
έχουν παρατηρηθεί περίπου 100 σμήνη με το μεγαλύτερης μάζας να έχει μάζα 1.63×106M�
[120]. O αριθμός των CCs που έχουν βρεθεί και σε άλλους γαλαξίες που βρίσκονται σε δια-
δικασία σύγκρουσης αυξάνεται συνεχώς, κυρίως εξαιτίας της βελτίωσης των οργάνων και
των τεχνικών παρατήρησης. CCs έχουν βρεθεί επίσης στο γαλαξία NGC7673 [125], στον
M82 [126], στον NGC6745 (de Grijs et al. 2003), στον Stephan's Quintet [127], αλλά και
στον NGC 922 [128].

Oι CCs είναι δέσμια συστήματα [129, 130, 116, 120] και σε σχετικά μικρές χρονικές κλί-
μακες τουλάχιστον κάποια από σμήνη–μέλη τους θα συνχωνευτούν σχηματίζοντας ένα με-
γαλύτερο αντικείμενο. Όπως αναφέρθηκε παραπάνω οι Kroupa et al (1998,2005) [129, 130]
χρησιμοποίησαν προσομοιώσεις Ν-σωμάτων για να δείξουν ότι τα CCs μπορεί να είναι οι
πρόγονοι των UCDs. Πρόσφατα οι Bruens et al. (2011) [116] πραγματοποίησαν προσο-
μοιώσεις Ν-σωμάτων των CCs καλύπτοντας ένα μεγάλο μέρος του χώρου των παραμέ-
τρων, χρησιμοποιώντας διαφορετικές συνολικές μάζες (105.5 − 108M�) και αρχικές ακτί-
νες Plummer 10− 160pc. Tα συμπεράσματά τους δείχνουν ότι αντικείμενα όπως οι UCDs
, εκτεταμένα αστρικά σμήνη (Extended Clusters: ECs)) ή ακόμη και τα μεγάλα σφαιρωτά
σμήνη (Globular Clusters: GCs) που παρατηρούνται στους σημερινούς γαλαξίες, μπορεί να
έχουν προέλθει από την συγχώνευση αρχικών CCs. Σύμφωνα με τις προσομοιώσεις τους,
σχεδόν όλα τα σμήνη–μέλη ενός CC θα συννενωθούν σε χρονο λιγότερο από 1Gyr, ενώ σε
μερικές περιπτώσεις ο χρόνος στον οποίον θα συμβεί η συγχώνευσή τους είναι της τάξης
των 10Myr. To τελικό αποτέλεσμα μπορεί να περιέχει έως 26−97% της μάζας του αρχικού
CC και να έχει μέγεθος έως και 55Mpc.

Οι επαναλαμβανόμενες συγκρούσεις σμηνών στα CCs μπορεί να έχουν ενδιαφέρον όχι
μόνο για τον σχηματισμό μεγάλων GCs ή ενός UCD, αλλά και για την αστρονομία βα-
ρυτικής ακτινοβολίας. Όπως αναφέρθηκε στο Κεφάλαιο 4, θεωρητικές και υπολογιστικές
μελέτες δείχνουν ότι τουλάχιστον ένα μέρος των νεαρών σμηνών θα μπορούσε να έχει στο
κέντρο του μια ΙΜΒΗ. Παρά το γεγονός ότι η ύπαρξη τους δεν έχει επιβεβαιωθεί από παρα-
τηρήσεις, ο κατάλογος των σμηνών που θα μπορούσαν να περιέχουν μία ΜΒΗ είναι πλέον
μεγάλος [53, 54, 55, 56, 59]. Σε αυτή την εργασία θα δεχτούμε την ύπαρξη τους σαν μία
υπόθεση εργασιας ή ansatz.

Οι Amaro-Seoane & Freitag (2006) [80] έδειξαν ότι η συγχωνεύση δύο σμηνών που
περιέχουν στα κέντρα τους ΙMBHs θα οδηγήσει στο σχηματισμό ενός διπλού συστήματος
από ΙMBH, το οποιο θα οδηγηθεί σε συγχώνευση μέσα σε μία συντομη χρονική κλίμακα της
τάξης των ∼ 7Myr. Μια τέτοια συγχώνευση θα μπορούσε να ανιχνευτεί εύκολα από τους
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επίγειους ανιχνευτές βαρυτικών κυμάτων όπως ο Advanced LIGO ή ο Advanced VIRGO
αν το γεγονός συμβεί εντός των ορίων ευαισθησίας του ανιχνευτή [131]. Όπως αναφέρθηκε
με λεπτομέρεια στο Κεφάλαιο 3 (παράγραφος 3.4), προσομοιώσεις της Αριθμητικής Σχετι-
κότητας έχουν δείξει ότι κατά τη διάρκεια της συγχώνευσης δύο μελανών οπών εκπέμπεται
βαρυτική ακτινοβολία μη συμμετρικά, με το μέγεθος της ασυμμετρίας να εξαρτάται από τον
λόγο των μαζών των δύο μελανών οπών καθώς επίσης και από το μέγεθος και τον προσανα-
τολισμό των ιδιοπεριστροφών τους (δες για παράδειγμα [132] και αναφορές που αναφέρο-
νται εκεί). Όπως αναφέρεται επίσης στο Κεφάλαιο 3, αυτή η ασυμμετρία στην εκπομπή της
βαρυτικής ακτινοβολίας δίνει στη μελανή οπή που προκύπτει μια ταχύτητα ανάδρασης. Αν
αυτή η ταχύτητα ανάδρασης υπερβαίνει τη μέση ταχύτητα διασποράς του σμήνους, τότε η
ΙΜΒΗ που δημιουργείται το εγκαταλείπει κατευθυνόμενη προς στο μεσογαλαξιακό χώρο.
Αν η σύγκρουση των δύο σμηνών συμβαίνει μέσα σε ένα CC, τότε η ΙΜΒΗ μπορεί να πα-
ραμείνει δέσμια του συστήματος και να οδηγηθεί σε ``συγκρούσεις'' με κάποια από τα άλλα
σμήνη του καταλήγοντας στο κέντρο ένος από αυτά.

Στην παράγραφο αυτή παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα της έρευνας για τη δημιουρ-
γία ένος UCD από τη συγχώνευση πολλών αστρικών σμηνών που είναι δυνατό να γίνει σε
ένα CC, αλλά και το ρόλο που μπορεί να έχει η ύπαρξη μιας αναδράζουσας ΙΜΒΗ στο σύ-
στημα. Στην υποπαράγραφο 7.2.1 παρουσιάζουμε μια εκτίμηση της ταχύτητας ανάδρασης
μιας ΙΜΒΗ, χρησιμοποιώντας τις σχέσεις που παρουσιάστηκαν στο Κεφάλαιο 3. Ανάλογα
με το μέγεθος της ταχύτητας αυτής, η ΙΜΒΗ είναι δυνατόν να παραμείνει ή να διαφύγει από
το σύστημα. Στην υποπαράγραφο 7.2.2 αναλύουμε τις αλληλεπιδράσεις μιας αναδράζουσας
ΙΜΒΗ με ένα σμήνος που μπορεί να είναι μέλος ενός CC. Για το σκοπό αυτό, πραγματο-
ποιήσαμε αναλυτικές προσομοιώσεις Ν-σωμάτων που καλύπτουν ένα μεγάλο μέρος του
χώρου των παραμέτρων. Στην υποπαράγραφο 7.2.3 περιγράφουμε τις μεγαλύτερης κλίμα-
κας προσομοιώσεις που διεξήγαμε, αλλά και τα κύρια αποτελέσματα της έρευνας. Τέλος,
στην υποπαράγραφο 7.2.5 παρουσιάζουμε τα συμπεράσματα της εργασίας αυτής.

Τα αποτελέσματα της υποπαραγράφου αυτής συμπεριλαμβάνονται στην εργασία Α2
που αναφέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα.

7.2.1 Αρχική ταχύτητα της αναδράζουσας ΙΜΒΗ

Στην παράγραφο αυτή υπολογίζουμε την πιθανότερη ταχύτητα ανάδρασης της τελικής
ΙΜΒΗ στην περίπτωση που περιγράφεται από τους Amaro-Seoane & Freitag (2006)[80]. Οι
συγγραφείς μελετούν την συγχώνευση δύο σμηνών που το κάθε ένα από αυτά περιέχει μία
ΙΜΒΗ. Βρίσκουν ότι μετά από ∼ 7Myr το διπλό σύστημα θα συνενωθεί λόγω της εκπομπής
βαρυτικής ακτινοβολίας. Διεξήγαμε μία σειρα πειραμάτων για να μελετήσουμε τις πιθανές
ταχύτητες ανάδρασης του προϊόντος της συγχώνευσης των δύο περιστρεφόμενων μελανών
οπών. Γι’ αυτό χρησιμοποιούμε την ημι-αναλυτική σχέση των Lousto et al.(2010) [? ] που
παρουσιάζεται λεπτομερώς στο Κεφάλαιο 3 (παράγραφος 3.4) αυτής της διατριβής.

Χρησιμοποιήσαμε την εξίσωση (3.60) για διαφορετικές τιμές του λόγου μαζών q πε-
ριορίζοντας όμως τη μελέτη μας στην περιοχή 0.01 ≤ q ≤ 0.1, καθώς ο λόγος μαζών δύο
συγκρουόμενων σμηνών βρίσκεται σε αυτό το διάστημα και θεωρούμε πως η μάζα της κάθε
ΙΜΒΗ είναι ανάλογη της μάζας του σμήνους μέσα στο οποίο αυτή βρίσκεται. Για κάθε τιμή
του λόγου μαζών, υπολογίσαμε το αποτέλεσμα που δίνει η εξίσωση (3.60) για την ταχύτητα
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Σχήμα 7.15: Ιστογράμματα των ταχυτήτων ανάδρασης που προκύπτουν από διαφορετικούς λόγους
μαζών ενός διπλού συστήματος μελανών οπών. Η κόκκινη συνεχής καμπύλη αναφέρεται σε λόγο
μαζών q = 0.2, η πράσινη διακεκκομένη καμπύλη σε λόγο μαζών q = 0.1, ενώ τέλος η μπλε
καμπύλη σε λόγο μαζών q = 1.

ανάδρασης της παραγόμενης ΙΜΒΗ, χρησιμοποιώντας τυχαίες τιμές τόσο για το μέγεθος
των ιδιοπεριστροφών των δύο μελανών οπών, όσο και για τον προσανατολισμό τους σε
σχέση με την γωνιακή στροφορμή L του συστήματος. Επαναλάβαμε τον κάθε υπολογισμό
107 φορές και τα αποτελέσματα για τρείς τιμές του λόγου μαζών (q=1, 0.2 και 0.1) παρου-
σιάζονται με μορφή ιστογραμμάτων στο Σχήμα 7.15. Τα ιστογράμματα έχουν το μέγιστο
τους κοντά στην πιο πιθανή τιμή της ταχύτητας ανάδρασης, ενώ παρουσιάζουν μεγάλες
``ουρές'' προς πολύ μεγάλες ταχύτητες, οι οποίες όμως παρουσιάζουν μικρή πιθανότητα να
εμφανιστούν. Ο λόγος γι 'αυτό είναι πως οι μεγάλες ταχύτητες ανάδρασης προϋποθέτουν με-
γάλες τιμές για την ιδιοπεριστροφή (spin) των δύο ΙΜΒΗ, αλλά και ειδικό προσανατολισμό
αυτών (αντιπαράλληλες μεταξύ τους κι επάνω στο επίπεδο της τροχίας). Από τα ιστογράμ-
ματα συμπεραίνουμε επίσης πως καθώς ο λόγος μαζών μεγαλώνει, η καμπύλη παρουσιάζε-
ται πιο εκτενής με χαμηλότερο και πιο δυσδιάκριτο μέγιστο, κάτι που σημαίνει πως υπάρχει
ένα εύρος πιθανότερων ταχυτήτων ανάδρασης, παρά μια και μοναδική πιθανότερη τιμή.
Επίσης, μείωση του λόγου μαζών μετατοπίζει το ιστόγραμμα, αλλά και το μέγιστό του προς
μικρότερες τιμές της ταχύτητας ανάδρασης. Το μέγιστο των ιστογραμμάτων εμφανίζεται
στην τιμή v ∼ 150km s−1 για q = 1, v ∼ 135km s−1 για q = 0.2 και v ∼ 65km s−1 για
q = 0.1. Μια πιο λεπτομερής μελέτη της ταχύτητας ανάδρασης μελανών οπών που προκύ-
πτουν από συγχωνεύσεις άλλων μελανών οπών, παρουσιάζεται στην εργασία [133]. Από τα
παραπάνω αποτελέσματα είναι λογικό να θεωρήσουμε για τους σκοπούς της μελέτης που
κάνουμε πως η αναδράζουσα ΙΜΒΗ που έχει δημιουργηθεί κοντά στο κένρο ενός CC, έχει
αρχική ταχύτητα v ∼ 100km s−1. Η ταχύτητα αυτή είναι αρκετά μεγαλύτερη από την ταχύ-
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τητα διαφυγής ενός σμήνους, οπότε θεωρείται δεδομένο πως η ΙΜΒΗ θα διαφύγει από αυτό,
όμως δεν είναι σίγουρο το αν θα διαφύγει από το CC καθώς κι αν θα έχει αλληλεπιδράσεις
με άλλα αστρικά σμήνη-μέλη αυτού.

7.2.2 Αλληλεπιδράσεις μεταξύ μιας αναδράζουσας ΙΜΒΗκι ένος νεαρού αστρι-
κού σμήνους

Σε αυτήν την παράγραφο μελετάμε για ένα ευρύ φάσμα παραμέτρων τη σύγκρουση ανά-
μεσα σε μια αναδράζουσα ΙMBH και ένα νεαρό αστρικό σμήνος που βρίσκοντια μέσα σε
ένα CC. Για το σκοπό αυτό αρχικά υπολογίζουμε θεωρητικά το μέσο χρόνο (tcapt) μέσα από
τον οποίο ένα σμήνος συλλαμβάνει μια ΙMBH. Έπειτα, παρουσιάζουμε τα αποτελέσματα
από ∼ 200 προσομοιώσεις για τη δημιουργία ενός ``δικτύου'' που καλύπτει μεγάλο μέρος
του χώρου των παραμέτρων. Τα αποτελέσματα των προσομοιώσεων αυτών, θα χρησιμοποι-
ηθούν αργότερα στις προσομοιώσεις της ΙΜΒΗ στο CC.

Εκτίμηση του χρόνου σύλληψης της ΙΜΒΗ από ένα σμήνος

Αν το σμήνος περιφέρεται γύρω από τον γαλαξία του σε κυκλική τροχία αυτή η χρονική
κλίμακα δίνεται από τη σχέση:

t−1capt(R) = n•(R)

∫∞
0

dVrelVrelgR(Vrel)Scapt(Vrel), (7.1)

Όπου n• είναι η αριθμητική πυκνότητα των MBHs, η οποία υποθέτουμε πως ακολουθεί
σφαιρική χωρική κατανομή, gR(Vrel) είναι η τοπική κατανομή σχετικών ταχυτήτων και
Scapt(Vrel) είναι η ενεργός διατομή ``σύλληψης'' της ΙΜΒΗ από το σμήνος. Παρακάτω διευ-
κολύνουμε τον συμβολισμό παραλλείποντας την εξάρτηση των διαφόρων ποσοτήτων από
το R . Απλουστεύοντας τους υπολογισμούς, υποθέτουμε ότι οι ταχύτητες ακολουθούν μια
κατανομή Maxwell με διασπορά σrel,

g(Vrel) =

√
2

π
σ−3relV

2
rele

−[V2
rel/(2σ

2
rel)]. (7.2)

Γενικά , η ενεργός διατομή ``σύλληψης'' μπορεί να γραφεί ως

Scapt(Vrel) = πdcapt(Vrel)
2

(
1+

2(Mcl +M•)

dcapt(Vrel)V
2
rel

)
, (7.3)

όπου dcapt(Vrel) είναι η απόσταση από το κέντρο του σμήνους μέσα στην οποία πρέπει να
βρεθεί η ΙΜΒΗ (αν θεωρήσουμε μια υπερβολική αλληλεπίδραση Kepler) έτσι ώστε να συλ-
ληφθεί.Mcl καιM• είναι οι μάζες του σμήνους και της ΙΜΒΗ αντίστοιχα. Περιμένουμε πως
η σύλληψη της ΙΜΒΗ δεν μπορεί να συμβεί αν η σχετική ταχύτητα είναι μεγαλύτερη από
μία κρίσιμη τιμή της τάξης της ταχύτητας διασποράς του σμήνους, η οποία είναι περίπου
Vh ≡ (GMcl/Rh)

1/2 ' 15 km s−1(Mcl/10
5M�)

1/2(Rh/2 pc)−1/2. Όπου Rh είναι η ακτίνα
μισής μάζας (half mass radius) του σμήνους. Για τον σκοπό του απλοποιημένου υπολογι-
σμού μας μπορούμε να υποθέσουμε μία σταθερή τιμή για την ακτίνα σύλληψης κάτω από
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την κρίσιμη τιμή

dcapt =

{
ξRh Vrel < ηVh,

0 Vrel > ηVh,
(7.4)

όπου η και ξ είναι παράγοντες της τάξης της μονάδας. Όταν Vrel < ηVh . [2(Mcl +
M•)/dcapt]

1/2, το φαινόμενο της βαρυτικής συγκέντρωσης (gravitational focusing) κυριαρ-
χεί της ενεργού διατομής. Έτσι,

Scapt '

{
2πξRh

G(Mcl+M•)
V2
rel

Vrel < ηVh,

0 Vrel > ηVh,
(7.5)

και η έκφραση του χρόνου σύλληψης γίνεται

t−1capt ≈ 23/2π1/2G(Mcl +M•)ξRh

× n•
σrel

∫ηVh
0

dVrel
σrel

Vrel
σrel

e−[V2
rel/(2σ

2
rel)]. (7.6)

Το ολοκλήρωμαως προς τη σχετική ταχύτητα δίνει 1−exp(−[ 1
2
(ηVh/σrel)

2]) ' 1
2
(ηVh/σrel)

2.
Χρησιμοποιώντας τον ορισμό της Vh παίρνουμε τελικά

tcapt ≈
[√
2πξη2G2(Mcl +M•)Mcl

n•
σrel

]−1
≈ 84Gyr ξ−1η−2

(
Mcl +M•
2× 105M�

)−1(
Mcl

105M�

)−1

×
(

σrel

200 km s−1

)3(
n•

100 kpc−3

)−1

.

(7.7)

Από τη σχέση συμπεραίνουμε πως ο χρόνος σύλληψης, εξαρτάται ασθενώς από τη μάζα
της ΙMBH αρκεί αυτή να είναι μικρότερη από τη μάζα του σμήνους. Στη πραγματικότη-
τητα, όπως θα δείξουν οι προσομοιώσεις μας στην επόμενη παράγραφο, η ενεργός διατομή
``σύλληψης'' της ΙΜΒΗ (που εδώ εκφράζεται μέσω των συντελεστών ξ και η), αυξάνεται
με τον λόγοM•/Mcl ως αποτέλεσμα της ισχυρότερης επίδρασης της δυναμικής τριβής.

Αρχικές συνθήκες για τις προσομοιώσεις Ν-σωμάτων των αλληλεπιδράσεων ΙMBH-
σμηνών

Θέτουμε την ΙMBH και το σμήνος σε μια παραβολική τροχιά έτσι ώστε η ελάχιστη από-
σταση στην οποία βρίσκονται, αν θεωρηθούν τη δεδομένη στιγμή σαν σημειακά σωματίδια,
να είναι η dmin του Σχήματος 7.16. Στο σύστημα αναφοράς του κέντρου μάζας (COM):

x• = λcl d,
xcl = −λ• d,
v• = λcl vrel,
vcl = −λ• vrel (7.8)
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M•

Mcl

x•

dmin

vcl

xcl

v•

Σχήμα 7.16: ``Γεωμετρία'' των αρχικών συνθηκών μιας παραβολικής σύγκρουσης στο σύστημα συ-
ντεταγμένων του κέντρου μάζας του συστήματος ΙΜΒΗ--σμήνος. Για να παραχθεί το αποτέλεσμα
του Σχήματος 7.17, μεταβάλλαμε συστηματικά της παραμέτρους d, vrel και το λόγο μαζών μεταξύ
της ΙΜΒΗ και του σμήνους.

όπου vrel είναι η σχετική ταχύτητα των δύο αντικειμένων, x• ,cl οι θέσεις τους (αν τα θεω-
ρήσουμε σαν σημειακές μάζες που βρίσκονται στα κέντρα μάζας των αντίστοιχων εκτετα-
μένων σωμάτων) και λ• ,cl = m• ,cl/(M• +Mcl).

Ορίζουμε τα d and vrel και vrel τη στιγμή κατά την οποία η απόσταση μεταξύ των δύο
σωμάτων είναι d (η οποία δίνεται ως μια αρχική συνθήκη). Αν ανοιγμένη μάζα του συ-
στήματος είναι µ = M•Mcl/(M• +Mcl) και για μία παραβολική τροχία, η ενέργεια στο
περίκεντρο δίνεται από τη σχέση

E =
−GM•Mcl

d
+
1

2
µ v2rel

=
−GM•Mcl

d
+
1

2
µ v2max = 0. (7.9)

Η στροφορμή ανά μονάδα µ είναι l = lz = −vmax·, dmin = |d ∧ vrel|z = x vy −
y vx, οπότε παίρνουμε vmax =

√
2G(M• +Mcl)/dmin, για μια δεδομένη τιμή της ειδικής

στροφορμής l =
√
2Gdmin(M• +Mcl).

Για μια δεδομένη σχετική ταχύτητα vrel =
√
2Gdmin(M• +Mcl)/d και με τη βοήθεια

των σχέσεων−l = x·vy−y·vx, v2rel = v2x+v2y καιd2 = x2+y2, μπορούμε να συμπεράνουμε
ότι οι συνιστώσες των ταχυτήτων είναι

vx =
l · y
d2

1+
√
1+

(
d

y

)2(
x2
v2rel
l2

− 1

)
vy = −

√
v2rel − v

2
x. (7.10)
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Από τον ορισμό της παραβολής παίρνουμε τις απαιτούμενες εκφράσεις για τα x και y: x =
d− 2 dmin και y =

√
d2 − x2.

Σύμφωνα με τα παραπάνω, οι προσομοιώσεις ξεκινούν με την ΙΜΒΗ σε υπερβολική
τροχιά γύρω από το σμήνος. Ο λόγος της μάζας της ΙΜΒΗ προς τη μάζα του σμήνους κυ-
μαίνεται από 0.01 έως 2, ενώ οι αποστάσεις dmin από 0 έως και ∼ 5Rh. Τέλος, η αρχική
σχετική ταχύτητα των δύο σωμάτων κυμαίνεται από 0.1Vh έως και 10Vh. Ο αριθμός αστέ-
ρων που χρησιμοποιήθηκαν για κάθε προσομοίωση είναι N? = 3 × 103, ενώ η αρχική
κατανομή τους στο σμήνος ακολουθεί ένα μοντέλο King συγκέντρωσηςW0 = 7. Οι προ-
σομοιώσεις πραγματοποιήθηκαν με τον κώδικαN−σωμάτων του Aarseth(2003). Η επιλογή
του κώδικα έγινε για χάρη της ακρίβειας στον υπολογισμό των χαρακτηριστικών του διπλού
συστήματος καθώς αυτό εξελίσσεται στο χρόνο.

Ταξινόμηση των αποτελεσμάτων

Αρχικά κάνουμε μία εκτίμηση για το ποια σωματίδια είναι δέσμια στο σμήνος, ορίζοντας
την ``ομάδα του σμήνους'', και ποια σχηματίζουν μια δέσμια ομάδα στην οποία περιλαμβά-
νεται και η ΙMBH (την ``ΙMBH ομάδα''). Σημειώνουμε εδώ ότι ένα σωματίδιο μπορεί να
ανήκει και στις δύο ομάδες, για παράδειγμα αν η ΜΒΗ έχει συλληφθεί από το σμήνος και
έχει καταλήξει στο κέντρο του ή βρίσκεται σε τροχιά γύρω από αυτό. Για την πρώτη αυτή
εκτίμηση, τα σωματίδια θεωρούνται δεσμευμένα στην ``ΙΜΒΗ ομάδα'' αν είναι δεσμευμένα
από την ΙMBH (δηλαδή δε λαμβάνουμε υπ’οψη την αυτο-βαρύτητα (self-gravity) των δε-
σμευμένων αστέρων). Για το σμήνος υποθέτουμε οτί το κέντρο του αντιστοιχεί στη μέση
θέση όλων των σωματιδίων. Για να εκτιμηθεί η ταχύτητα του σμήνους, πρέπει κανείς να
χρησιμοποιήσει τη μέση ταχύτητα του 10% των σωματιδίων που βρίσκονται πλησιέστερα
στο (υποτιθέμενο) κέντρο. Το 90% των σωματιδίων που είναι πιο κοντά στο κέντρο του
σμήνους θεωρούνται μέλη του σμήνους.

Για χάριν ταξινόμησης θεωρούμε τριών ειδών αποτελέσματα.Μια “συγχώνευση” (merger)
συμβαίνει όταν η ``ΙΜΒΗ ομάδα'' δεσμεύεται από το σμήνος και η απόσταση μεταξύ των
κέντρων των δύο ομάδων είναι μικρότερη από το άθροισμα των διαστάσεών τους. Μία “δο-
ρυφορική” (satellite) κατάσταση εμφανίζεται όταν οι δύο ομάδες είναι δεσμευμένες, αλλά
η απόσταση μεταξύ των κέντρων τους είναι μεγαλύτερη από το διπλάσιο του αθροίσμα-
τος των διαστάσεών τους. Μία ``υπερβολική'' κατάσταση (flyby) παρατηρείται όταν οι δύο
ομάδες δεν είναι δέσμιες και η απόσταση μεταξύ των κέντρων τους είναι μεγαλύτερη από
άθροισμα της συνολικής έκτασης της κάθε ομάδας. Οποιαδήποτε άλλη κατάσταση θεωρεί-
ται «άγνωστη», αλλά δεν θα εμφανιστεί αν η προσομοίωση διεξαχθεί για επαρκές χρονικό
διάστημα .

Στα σχήματα 7.18 και 7.19 παρουσιάζουμε δύο ειδικές περιπτώσεις για την αλληλεπί-
δραση ΙΜΒΗ-σμήνους στο σύστημα αναφοράς του κέντρου μάζας (COM), οι οποιές αν και
δεν είναι αντιπροσωπευτικές του συνολικου δείγματος, όπως αυτό εμφανίζεται στο Σχήμα
7.17, είναι ενδιαφέρουσες ως προς τη δυναμική του συστήματος 1 . Στο πρώτο από αυτά

1Ο ενδιαφερόμενος αναγνώστης μπορεί να επισκευθεί τις ιστοσελλίδες:
http://www.aei.mpg.de/~pau/dmin1_1e-2_V1kms.ogg,
http://www.aei.mpg.de/~pau/dmin5_3p33e-1_V5kms.ogg

και
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Σχήμα 7.17: Αποτελέσματα των 196 προσομοιώσεων της διέλευσης μιας ΙΜΒΗ μέσα από ένα σμή-
νος αστέρων με παράμετρο King W0 = 7. Κάθε παράθυρο δείχνει τα αποτελέσματα για μια συ-
γκεκριμένη τιμή του λόγου μαζών M•/Mcl. Ο x-άξονας σε κάθε σχήμα είναι η απόσταση dmin, σε
μονάδες της ακτίνας μισής μάζας Rh του σμήνους. Ο y-άξονας είναι η σχετική ταχύτητα στο άπειρο
των δύο σωμάτων, σε μονάδες της ταχύτητας διασποράς Vh ≡ (GMcl/Rh)

1/2 του σμήνους. Οι ``γε-
μάτες'' τελείες υποδεικνύουν ``συγκρούσεις'' δηλαδή περιπτώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ παγιδεύτηκε
από το σμήνος και κατέληξε στο κέντρο του. Τα ``γεμάτα'' τρίγωνα υποδεικνύουν περιπτώσεις όπου
η ΙΜΒΗ παγιδεύτηκε σε τροχιά γύρω από το σμήνος αποτελώντας δορυφόρο του. Το τελικό απο-
τέλεσμα των περιπτώσεων αυτών αναμένεται να είναι επίσης σύγκρουση. Τα ``Ανοιχτά'' τετράγωνα
αναφέρονται σε προσομοιώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ διαπέρασε το σμήνος χωρίς να παγιδευτεί στο
βαρυτικό του πεδίο. Ο μπλε αριθμός ακριβώς από κάτω από κάθε σύμβολο, δείχνει το ποσοστό απώ-
λειας μάζας του σμήνους. Ο δεύτερος ακριβώς από κάτω αριθμός, σε πορτοκαλί χρώμα, δείχνει το
ποσοστό της μείωσης της ενέργειας σύνδεσης των δύο σωμάτων. Ο αριθμός ακριβώς από επάνω από
το κάθε σύμβολο, υποδεικνύει τον αριθμό των αστέρων του σμήνους που έχουν παγιδευτεί από το
βαρυτικό πεδίο της ΙΜΒΗ, στις περιπτώσεις που αυτή δεν έχει καταλήξει στο κέντρο του σμήνους.
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Σχήμα 7.18: Προβολή στο επίπεδο X--Y όλων των τροχιών των αστέρων ενός σμήνους και της
ΙΜΒΗ (κόκκινος κύκλος) για 12 διαφορετικές στιγμές της προσομοίωσης. Στην συγκεκριμένη περί-
πτωση, η προσομοίωση καταλήγει σε παγίδευση της ΙΜΒΗ από το σμήνος. Για λόγους παρουσίασης,
η ακτίνα της ΙΜΒΗ εμφανίζεται μεγενθυμένη κατά 13 φορές, ένω η ακτίνα των αστέρων έχει μειω-
θεί κατά 8 φορές. Επιπλέον, με πράσινη γραμμή, παρουσιάζονται οι 60 τελευταίες θέσεις της ΙΜΒΗ,
ώστε να φανεί η τροχιά της. Ο λόγος μάζων της ΙΜΒΗ με το σμήνος είναι στην περίπτωση αυτή
0.01, η απόσταση dmin = 1, ενώ η σχετική ταχύτητα V∞ = 1km s−1.
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Σχήμα 7.19: Παρόμοια όπως και στο Σχήμα (7.18) για 15 διαφορετικές στιγμές της προσομοίωσης
με λόγο μαζών 0.333, dmin = 5 και V∞ = 3km s−1.
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είναι dmin = 1, κάτι που οδηγέι σε μετωπική σύγκρουση μεταξύ της ΙMBH και του σμή-
νους. Επιπλέον, εξαιτίας της μικρής σχετικής ταχύτητας και του μικρού λόγου μαζών, η
αλληλεπίδραση δεν οδηγεί σε μεγάλη απώλεια μάζας του σμήνους. Ακόμη και σε χρόνο
T = 45.60Myr η IMBH και το σμήνος φαίνεται πως είναι μη δέσμια μεταξύ τους, η IMBH
φτιάχνει ένα διπλό σύστημα με το COM του σμήνους και συνεπώς, ο μεγάλος ημιάξο-
νας εξακολουθεί να μειώνεται. Μετά από περίπου 154Myr η MBH ηρεμεί στο κέντρο και
εγκλωβίζεται. Στο δεύτερο σχήμα, ο μεγαλύτερος λόγος μάζας έχει σημαντική επίδραση
στην απώλεια μάζας του σμήνους. Ήδη μετά από 11.62Myr η IΜΒΗ εγκλωβίζει ένα μέρος
των αστέρων του σμήνους το οποίο ακολουθεί στο εξής την τροχιά της ΙΜΒΗ. Αυτό το
δορυφορικό σμήνος και η ΙMBH είναι παρόλα αυτά ακόμη βαρυτικά δέσμια του σμήνους
και επανέρχονται ξανά σε αυτό. Η μεγαλύτερη μάζα του συστήματος της ΙΜΒΗ και του
σμήνους-δορυφόρου οδηγεί σε σχετικά μεγάλη απώλεια μάζας του αρχικού συστήματος.
Μετά από 80.50Myr η IΜΒΗ βρίσκεται στο κέντρο του τελικού σμήνους.

7.2.3 Δημιουργία του ``σπόρου'' ενός UCD: ο ρόλος της ΙΜΒΗ

Σε αυτή τη παράγραφο παρακολουθούμε την εξέλιξη του CC και της αναδράζουσας
ΙMBH. Ταυτόχρονα με τις διαδοχικές αλληλεπιδράσεις της ΙMBH με μεμονωμένα σμήνη,
στο κέντρο του CC αρχιζει να σχηματίζεται ένα πόλυ μεγάλο σμήνος σαν αποτέλεσμα της
σύνθεσης μικρότερων σμηνών. Ιδιαίτερο ενδιαφέρον παρουσιάζει η εξέλιξη αυτού του πολύ
μεγάλου σμήνους, το οποίο στο εξής θα αναφέρουμε ως τον ``σπόρο'' από τον οποίο αναμέ-
νεται να δημιουργηθεί ένα UCD. Πρώτα παρουσιάζουμε μία απλή αναλυτική εκτίμηση της
πιθανότητας η ΙMBH να συγκρουστεί με ένα σμήνος ενός στατικού CC. Όπως θα δούμε η
χρονική κλίμακα είναι αρκέτα κάτω από τον χρόνο Hubble οπότε υπάρχει κίνητρο για αυτή
τη μελέτη. Όμως, προκειμένου να κάνουμε μια δυναμική μελέτη του συστήματος, πρέπει
να εκτελέσουμε αριθμητικές προσομοιώσεις, επειδή η αρχιτεκτονική και η κατανομή των
σμηνών στο CC επίσης εξελίσσεται με το χρόνο. Η κεντρική πυκνότητα των σμηνών στον
CC εξελίσσεται ταχύτατα προς πολύ υψηλότερες τιμές. Οι προσομοιώσεις μας δίνουν τον
αριθμό των ΙMBH-cluster ``χτυπημάτων'', δηλαδή των αριθμό των διελεύσεων της ΙΜΒΗ
μέσα από ένα σμήνος. Αυτός είναι σημαντικός για να συμπεράνουμε αν η ΙMBH διαφεύ-
γει ή παραμένει δέσμια στο CC. Με αυτό το σκεπτικό αναζητούμε την μικρότερη ταχύτητα
διαφυγής στο κέντρο του CC η οποία μεγιστοποιεί την πιθανότητα συγκράτησης της ΙMBH
στο σύστημα. Κατά τη διάρκεια των αλληλεπιδράσεων, η MBH θα μπορούσε να πυροδο-
τήσει αστρικές διαταραχές αλλά και συγκρούσεις, που θα μπορουσαν να χρησιμοποιηθούν
σαν ενδείξεις της συγκράτησης μιας ΙΜΒΗ από ένα CC.

Πιθανότητα σύγκρουσης ΜΒΗ-σμήνους: Θεωρητική μελέτη

Θεωρούμε πως το CC αποτελεί μία σφαίρα Plummer με ακτίνα Plummerα = 100pc και
συνολική ακτίνα Rcc = 500pc. Η συνολική μάζα στο CC είναιMCC = 108−9M�. Θέτουμε
των συνολικό αριθμό σμηνών που βρίσκονται στο CC Ncl = 1, 000, ενώ τα σμήνη που το
αποτελούν θεωρούνται ίσης μάζας με μάζαmcl = 10

5M� - 106M�.

http://www.aei.mpg.de/~pau/3D_dmin5_3p33e-1_V5kms.ogg

για videos που βασίζονται στα αποτελέσματα των σχημάτων.
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Η ταχύτητα διαφυγής από το κέντρο του CC είναι

vesc(0) =

√
2GMCC

α
(7.11)

έτσι ώστε για α = 100pc, vesc(0) ∼ 100 − 300 km/s ανMCC = 108 − 109M�.
Η μάζα του CC σε ακτίνα ίση προς α είναι

M(α) =
MCCα

3

(2α2)3/2
, (7.12)

όπουMCC είναι η συνολική μάζα του CC. Έτσι έχουμε ότιM(α) = 0.354MCC = 3.54×
108M� στην περίπτωση που {MCC = 108M�. Ο αριθμός των σμηνών σε απόσταση r = α
είναι

N(α) =
M(a)

mcl
' 350 (7.13)

Ο όγκος του πυρήνα του CC είναι:

V(α) = 4α3 ' 4× 106pc3 (7.14)

Ο όγκος του κάθε μεμονωμένου σμήνους είναι :

vcl = 4r3cl (7.15)

Άρα αν rcl = 10pc, τότε vcl = 4 × 103pc3 και ο συνολικός όγκος των σμηνών στον
πυρήνα είναι Vcl(a) ' 1.4× 106pc3. Αν rcl = 5pc, τότε vcl = 5× 105pc3 και ο συνολικός
όγκος των σμηνών στον πυρήνα είναι Vcl(a) ' 1.7×105pc3. Αυτό σημαίνει ότι το 4−35%
του όγκου του CC στον πυρήνα βρίσκεται στα σμήνη, ενώ το υπόλοιπο αποτελεί χώρο με-
ταξύ των σμηνών. Μία ακόμη ποσότητα που χρειαζόμαστε έιναι η ταχύτητα διασποράς των
σμηνών στο CC. Αν τo CC βρίσκεται σε ισοροπία Virial και η συνολική κινητική ενέργεια
του σμήνους είναι T = 1

2
MCCσ

2, τότε από το θεώρημα Virial έχουμε ότι 2T +U = 0 και η
δυναμική ενέργεια θα είναι

U = −

∫R
0

GM(r)dm(r) (7.16)

Για απλότητα μπορούμε να γράψουμε:

U = −
GM2

CC
R

(7.17)

Για R = 500pc η ταχύτητα διασποράς είναι σ ' 90km/s. Σε απόσταση ίση με την
ακτίνα του πυρήνα είναι σcore ' 120km/s. Σε αυτό το σημείο διαθέτουμε όλες τις απαραί-
τητες ποσότητες για να υπολογίσουμε την ενεργό διατομή για μια αλληλεπίδραση ΙΜΒΗ-
σμήνους στο κέντρο του CC. Για το λόγο αυτό, υποθέτουμε ότι το μεμονωνμένο σμήνος
έχει μάζα mcl και ακτίνα rcl, η ΙMBH έχει μάζα mIMBH � mcl και ταχύτητα στο άπειρο
VIMBH. H παράμετρος σκέδασης (impact parameter) είναι b ενώ η ταχύτητα της ΙMBH στο
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περίκεντρο της τροχιάς της (δηλαδή το κοντινότερο σημείο της με την ΙΜΒΗ) είναι Vimp.
Μπορούμε εύκολα να υπολογίσουμε ότι

V2imp = V
2
IMBH +

2Gmcl
rcl

, (7.18)

οπότε από τις σχέσεις της διατήρησης της ενέργειας και της στροφορμής η ενεργός διατομή
είναι

σ = πb2 = πr2cl

(
1+

2Gmcl

rclV
2
IMBH

)
, (7.19)

ενώ σχετική ταχύτητα VIMBH είναι

VIMBH = Vesc ± Vdisp. (7.20)

Το θετικό πρόσημο αντιστοιχεί στην περίπτωση που η ΙMBH και το σμήνος- στόχος κι-
νούνται προς αντίθετες κατευθύνσεις ενώ το αρνητικό στην περίπτωση που κινούνται προς
την ιδια κατεύθυνση. Vdisp είναι η ταχύτητα διασποράς του σμήνους και Vesc η ταχύτητα με
την οποία η ΜΒΗ διαφεύγει από το σμήνος στο οποίο δημιουργήθηκε (δηλαδή το σμήνος
που σχηματίζεται μετά τη συγχώνευση δύο σμηνών με τη συνεπακόλουθη συγχώνευση των
δύο ΙΜΒΗ). Η ταχύτητα αυτή θεωρείται η αρχική ταχύτητα της ΙΜΒΗ πριν αυτή ξεκινή-
σει να έχει αλληλεπιδράσεις με αστρικά σμήνη του CC. Η Vdisp στον πυρήνα είναι κατά
προσέγγιση Vdisp ' 120km s−1 και στο σμήνος Vdisp ' 90km/s.

Από τις εκτιμήσεις μας για την ταχύτητα ανάδρασης, μπορούμε να υποθέσουμε ότι η
Vesc θα βρίσκεται σε ένα εύρος 50−130km/s. Στην πραγματικότητα η ΙΜΒΗ θα χάσει μικρό
μέρος της κινητικής της ενέργειας όταν διαφεύγει από το σμήνος στο οποίο δημιουργήθηκε.
Έτσι η σχετική ταχύτητα της IMBH ως προς ένα σμήνος στον πυρήνα θα είναι

VIMBH = 10− 250km/s, (7.21)

ενώ οι συνεπακόλουθες οριακές τιμές της ενεργού διατομής σύγκρουσης με ένα σμήνος
είναι:

σ10 ' 1428pc2 (7.22)

and
σ250 ' 80pc2, (7.23)

όπου ο δείκτης 10 αναφέρεται στο κάτω όριο της ταχύτητας VIMBH, ενώ ο δείκτης 250 στο
άνω όριο αυτής. Ο μέσος χρόνος μεταξύ των συγκρούσεων ΙΜΒΗ-σμήνους στον πυρήνα
του CC δίνεται από τη σχέση :

τIMBH−cl ∼
1

n(r)σVIMBH
, (7.24)

όπου n(r) είναι η αριθμητική πυκνότητα των σμηνών, σ η ενεργός διατομή για την συ-
γκρουση ΜΒΗ-σμήνους και VIMBH η σχετική ταχύτητα. Εφόσον έχουμε υποθέσει πως όλα
τα σμήνη έχουν τη ίδια μάζα παίρνουμε:

n(r) =
M(r)

mcl
=

3M

mcl4πα3

(
1+

r2

α2

)−5/2
. (7.25)



158 Κεφάλαιο7. Εφαρμογές του κώδικα Myriad

Για r=α:

n(a) =
3M

mcl4πα3
2−5/2 = 4.4× 10−5pc−3. (7.26)

Έτσι, για τις δύο οριακές περιπτώσεις είναι: τIMBH−cl10 ∼ 1.58Myr και τIMBH−cl250 ∼ 1.12

Myr. Στην τελευταία περίπτωση, η ΙMBHκινείται τόσο γρήγορα, ώστε στο χρόνο που χρειά-
ζεται για να συμβεί μία συνάντηση με ένα σμήνος (∼ 1Myr), θα βρεθεί έξω από τον πυρήνα
του CC, όπου η πυκνότητα σμηνών είναι μικρή και κατά συνέπεια η πιθανότητα σύγκρου-
σης με ένα σμήνος είναι μικρή.

Αρχικές συνθήκες για τις προσομοιώσεις μεγάλης κλιμακας

Η IΜΒΗ θεωρείται πως είναι το προϊόν της συγχώνευσης δύο ΙMBHs που βρισκόταν
στα κέντρα δύο συγκρουόμενων σμηνών. Οι συγκρούσεις σμηνών συμβαίνουν κυρίως κο-
ντά στο κέντρο του CC, έτσι ώστε είναι λογικό να υποθέσουμε πως η παραγόμενη αναδρά-
ζουσα ΙMBH βρίσκεται αρχικά στο κέντρο του CC. Επίσης, η ταχύτητα ανάκρουσής της,
που είναι της τάξης των 100km s−1, υπερβαίνει την ταχύτητα διαφυγής του μητρικού της
σμήνους, οπότε σε σύντομο χρονικό διάστημα η ΙMBH θα διαφύγει από αυτό. Αν το σμή-
νος έχει συνολική ακτίνα ∼ 10pc, η ΙMBH θα διαφύγει σε μία χρονική κλίμακα της τάξης
των ∼ 0.1Myr. Έτσι αποφασίζουμε να κατασκευάσουμε το σύστημα με την ΙMBH αρχικά
τοποθετημένη στο κέντρο του CC ενώ προσέχουμε να μην είναι δέσμια σε κανένα σμήνος.

Εκτός από τη θέση της ΙMBH, υπάρχουν πολλές παράμετροι που μπορουν να διαφορο-
ποιηθούν στις προσομοιώσεις, όπως η μάζα της ΙMBH, η αρχική ταχύτητά της, που είναι
και η ταχύτητα ανάκρουσής της, η συνάρτηση μάζας των σμηνών στο CC, η ανώτερη και η
κατώτερη μάζα που μπορεί να έχει ένα σμήνος, η χωρική κατανομή των σμηνών στον CC,
αλλά και ο συνολικός αριθμός των σμηνών στο CC. H παρατηρούμενη συνάρτηση μάζας
των “knots” των γαλαξιών Antennæ είναι ένας δυναμικός νόμος με εκθέτη n = −2. Οι
παρατηρούμενοι αριθμοί σμηνών σε μία από αυτές τις περιοχές είναι της τάξης των 100,
αλλά μπορεί να υπάρχουν εκατοντάδες ή ακόμη και χιλιάδες περισσοτερα σμήνη χαμήλης
μάζας τα οποία δεν είναι παρατηρήσιμα [130]. Η συνολική μάζα και η ακτίνα του CC εί-
ναι επιπλέον παράμετροι. Παρατηρήσεις δείχνουν ότι τα CCs έχουν μάζες στην περιοχή
106 − 108M�, ενώ οι ακτίνες τους κυμαίνονται από 100pc ως και 500pc.

Επιλέγουμε κάποιες από τις παραμέτρους σύμφωνα με τις πιο πιθανές τιμές όπως αυτές
προκύπτουν από άλλες μελετες , δηλαδη:

1. M• = 5× 103M�.

2. Η αρχική ταχύτητα ανάδρασης της ΙMBH, 100km s−1.

3. Η συνάρτηση μάζας των σμηνών ακολουθεί το νόμο δύναμης με εκθέτη n = −2. Οι
μάζες των σμηνών είναι διακριτές και προέρχονται από τους λόγους M•/Mcl που χρη-
σιμοποιήθηκαν στις προσομοιώσεις αλληλεπίδρασης ΙΜΒΗ με σμήνη που παρουσιά-
στηκαν σε προηγούμενη παράγραφο. Σύμφωνα με αυτούς τους λόγους, για μία ΙΜΒΗ
μάζαςM• = 5×103M� και για λόγους μαζώνM•/Mcl = 0.01, 0.033, 0.1, 0.33, 1, 2,
οι μάζες των σμηνών σε ένα CC είναι 2.5 × 103M�, 5 × 103M�, 1 × 104M�, 1.5 ×
104M�, 3× 104M� και 6× 104M�.
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4. Καθώς δεν υπάρχουν παρατηρησιακά δεδομένα για την κατανομή των σμηνών σε ένα
CC, θεωρούμε πως αυτή ακολουθεί ένα μοντέλο Plummer [10] με κάποια ακτίνα απο-
κοπής.

Έτσι, ο χώρος των παραμέτρων αποτελείται από τον αριθμό των σμηνών (N) και την αρχική
ακτίνα (RCC) του CC. Η συνολική μάζαMCC του CC είναι συνέπεια του N, αφού οι μά-
ζες των σμηνών έχουν υποτεθεί να ακολουθούν ένα συγκεκριμένο δυναμικό νόμο. Για τον
αριθμό των σμηνών χρησιμοποιούμε τις τιμές που φαίνονται στον 7.1. Σε αυτόν τον πίνακα
παρουσιάζονται οι παράμετροι (N,MCC and RCC) όλων των προσομοιώσεων μαζί με ένα
κωδικό όνομα για κάθε προσομοίωση. Στο εξής θα αναφερόμαστε σε κάθε προσομοίωση
με το κωδικό της όνομα.

Ο αριθμός των σμηνών μπορεί να φαίνεται πολύ μεγάλος συγκρινόμενος με τους αριθ-
μούς των σμηνών στα CCs που έχουν παρατηρηθεί, αλλά καμία από τις παρατηρήσεις δε
συμπεριλαμβάνει τα σμήνη χαμηλής μάζας, τα οποία επίσης υπάρχουν στα CCs. Παρόλο
που δεν υπάρχουν άμεσες παρατηρήσεις ότι σμήνη χαμηλής μάζας υπάρχουν στα CCs, δεν
υπάρχει κανένας λόγος να πιστέψουμε πως ο δυναμικός νόμος που έχει παρατηρηθεί δεν
συνεχιζει να ισχύει και για χαμηλότερες από τις παρατηρούμενες μάζες. Επίσης, ακόμη και
αν ο αριθμός των σμηνών στις προσωμοιώσεις μας είναι μεγαλύτερος του αναμενομένου,
η συνολική μάζα που χρησιμοποιήθηκε για τα CCs βρίσκεται πάντα μέσα στα όρια των
CCs υψηλής μάζας που έχουν παρατηρηθεί. Επιλέγουμε να μελετήσουμε τα CCs υψηλής
μάζας, επειδή στα αντίστοιχα χαμηλής μάζας είναι σχεδόν βέβαιο ότι μια recoiling ΙΜΒΗ
θα διαφύγει, έχοντας μία πολύ μικρή πιθανότητα να αλληλεπιδράσει με τα σμήνη του. Τα
CCs υψηλής μάζας έχουν μεγαλύτερες ταχύτητες διαφυγής και έτσι η ΙMBH έχει αρκετά
μεγάλη πιθανότητα να παραμείνει δέσμια στο σύστημα, αλλά ακόμη και αν αυτή διαφύγει
από το CC, η ταχύτητά της θα μειωθεί ραγδαία, κατι που ευνοεί τις αλληλεπιδράσεις ΙΜΒΗ-
σμήνους για τις οποίοες ενδιαφερόμαστε. Για κάθε αριθμό Ν μεταβάλλαμε την RCC, έτσι
ώστε να δημιουργήσουμε τα πιο συμπαγή, αλλά και τα πιο αραιά μοντέλα. Οι συνολικές
ακτίνες που χρησιμοποιήσαμε μεταβάλλονται από 45pc ως 330pc. Με δεδομένη τη μάζα
και το μέγεθος των CCs, οι αρχικές ταχύτητες διαφυγής στα κέντρα των CCs βρίσκονται
μεταξύ των ορίων 27− 137km s−1.

Το πλήρες σύνολο των παραμέτρων παρουσιάζεται στο στο Σχήμα 7.20 και περιγράφε-
ται παρακάτω.

Προσομοιώσεις N-σωμάτων

Ο αριθμητικός κώδικας που χρησιμοποιήθηκε για τις προσομοιώσεις είναι ο κώδικας
Myriad που έχει παρουσιαστεί λεπτομερώς στο Κεφάλαιο 6. Παρά το γεγονός ότι ο κώδι-
κας είχε αρχικά σχεδιαστεί για προσομοιώσεις αστέρων μέσα σε αστρικά σμήνη, η σπον-
δυλωτή δομή του έκανε την προσαρμογή του στο συγκεκριμένο πρόβλημα απλή. Στις προ-
σομοιώσεις, κάθε αστρικό σμήνος αντιπροσωπεύεται από ένα σωματίδιο. Μια απόσταση,
ισοδύναμη με την ενεργή ακτίνα του αντίστοιχου σμήνους, αποδίδεται στο κάθε σωματίδιο,
ενώ δύο σωματίδια θεωρείται πως συγκρούονται μεταξύ τους αν η απόσταση μεταξύ των
κέντρων τους γίνει μικρότερη από το άθροισμα των ακτίνων τους. Η έρευνα για γειτονικά
σμήνη γίνεται με τη βοήθεια του GRAPE-6. Η ΙMBH επίσης αντιπροσωπεύεται από ένα
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σωματίδιο, του οποίου η ακτίνα είναι ίση με την ακτίνα Schwarzschild της ΙMBH, δηλαδή
πολύ μικρή σε σχέση με την ακτίνα των σμηνών.

Οι στενές αλληλεπιδράσεις της ΙMBH με ένα σμήνος προσομοιώνονται χρησιμοποιώ-
ντας τον χρονικά συμμετρικό αλγόριθμο Hermite 4ης τάξης. Κατά τη διάρκεια αυτών των
αλληλεπιδράσεων, η ΙMBH επιτρέπεται να διαπεράσει το σμήνος, αν η απόσταση της πλη-
σιέστερης προσέγγισης των δύο αντικειμένων είναι μικρότερη από την ακτίνα του σμή-
νους. Μετά από την αλληλεπίδραση, η ΙMBH εξέρχεται από το σμήνος με μειωμένη κινη-
τική ενέργεια. Χρησιμοποιώντας τα αποτελέσματα των λεπτομερών προσομοιώσεων Ν-
σωμάτων μιας ΙMBH και ενός σμήνους που παρουσιάστηκαν στην προηγούμενη παρά-
γραφο, βρίσκουμε ότι όταν η αλληλεπίδραση οδηγήσει σε “flyby”, δηλαδή όταν η ΙMBH
δεν εγκλωβιστεί από το αστρικό σμήνος, η κινητική της ενέργεια μειώνεται κατά ένα συ-
γκεκριμένο ποσοστό. Η μείωση αυτή προκύπτει από τις αλληλεπιδράσεις της ΙMBH με
τους μεμονωμένους αστέρες του σμήνους, οι οποίες μπορεί ακόμη και να οδηγήσουν σε
παλιρροιακές διαταραχές κάποιον αστέρων ιδιαίτερα στιν περίπτωση που η ΙMBH κινείται
σχετικά αργά. Στις προσομοιώσεις μεγάλης κλίμακας του συνολικού CC, κάθε φορά που η
ΙMBH διαπερνάει ένα αστρικό σμήνος, η κινητική της ενέργεια μειώνεται ανάλογα με το
αποτέλεσμα της πιο κοντινής περίπτωσης αλληλεπίδρασης ΙΜΒΗ-σμήνους που περιγρά-
ψαμε στην προηγούμενη παράγραφο (βλ. Σχήμα 7.17). Για κάθε αλληλεπίδραση ΙMBH-
σμήνους κταγράφουμε:

1. Το λόγο μαζώνM•/Mcl,
2. Την κοντινότερη απόσταση dmin,
3. Τη σχετική ταχύτητα των δύο αντικειμένων vinf,
4. Τη μεταβολή της κινητικής ενέργειας της ΙMBH.

Έπειτα, από τα δεδομένα των προσομοιώσεων που παρουσιάζονται στο Σχήμα 7.17,
βρίσκουμε το αποτέλεσμα της συγκεκριμένης αλληλεπίδρασης, διορθώνοντας την κινητική
ενέργεια της ΙΜΒΗ, αν αυτή δεν παγιδευτεί από το σμήνος. Επίσης από τα δεδομένα της αλ-
ληλεπίδρασης της ΙΜΒΗ με το συγκεκριμένο σμήνος καταγράφουμε τον αριθμό των αστέ-
ρων που έχουν διαταραχθεί παλιρροιακά, αλλά και τον αριθμό συγκρούσεων μεταξύ αστέ-
ρων στο σμήνος. Το τελικό αποτέλεσμα μπορεί να είναι, όπως περιγράφηκε σε προηγού-
μενη παράγραφο, διαφυγή της ΙΜΒΗ (``flyby''), εγκλωβισμός της (``merger'') ή δορυφόρος
(``satellite''). Στις δύο τελευταίες περιπτώσεις, η ΙΜΒΗ θεωρείται πως έχει παγιδευτεί από
το σμήνος. Έχοντας τον πλήρη αριθμό των αλληλεπιδράσεων της ΙΜΒΗ με τα σμήνη του
CC, τις ελέγχουμε όλες και καταγράφουμε τα αποτελέσματα. Ως τέλος μιας προσομοίωσης,
θεωρείται η στιγμή που είτε η ΙΜΒΗ διαφεύγει από το σύστημα, μην έχοντας τη δυνατότητα
επιπλέον αλληλεπίδρασης με αστρικά σμήνη, είτε η στιγμή που αυτή παγιδεύεται από ένα
σμήνος.

Η ακτίνα κάθε σμήνους εξαρτάται από τη μάζα του. Τα σμήνη με μεγαλύτερες μάζες
έχουν ακτίνα μισής μάζας 4pc, ενώ εκείνα με τις μικρότερες μάζες έχουν ακτίνα μισής μάζας
0.5pc. Απλοί κανόνες έχουν εφαρμοστεί για το αποτέλεσμα της συγχώνευσης σμηνών. Όταν
δύο σμήνη συγκρούονται μεταξύ τους, υποθέτουμε πως το σμήνος που προκύπτει διατηρεί
το 80% της μάζας του συστήματος, προσέχοντας αυτό να μην είναι ποτέ μικρότερο από τη
μάζα του μεγαλύτερου από τα δύο σμήνη. Επίσης, η ακτίνα του νέου σμήνους αυξάνεται
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ID N MCC[M�] RCC[pc] ID N MCC[M�] RCC[pc]

A1 5× 102 1.522× 107 45 E1 3× 103 4.32× 107 122

A2 5× 102 1.522× 107 90 E2 4× 103 5.75× 107 165

A3 5× 102 1.522× 107 132 E3 4× 103 5.75× 107 246

A4 5× 102 1.522× 107 168 E4 4× 103 5.75× 107 329

A5 5× 102 1.522× 107 255

B1 1× 103 1.522× 107 90 F1 5× 103 7.18× 107 122

B2 1× 103 1.522× 107 128 F2 5× 103 7.18× 107 165

B3 1× 103 1.522× 107 169 F3 5× 103 7.18× 107 248

B4 1× 103 1.522× 107 252 F4 5× 103 7.18× 107 330

B5 1× 103 1.522× 107 333

C1 2× 103 2.9× 107 126 G1 6× 103 8.6× 107 122

C2 2× 103 2.9× 107 167 G2 6× 103 8.6× 107 165

C3 2× 103 2.9× 107 252 G3 6× 103 8.6× 107 248

C4 2× 103 2.9× 107 336 G4 6× 103 8.6× 107 330

D1 3× 103 4.32× 107 124 H1 8× 103 1.14× 108 122

D2 3× 103 4.32× 107 166 H2 8× 103 1.14× 108 165

D3 3× 103 4.32× 107 249 H3 8× 103 1.14× 108 248

D4 3× 103 4.32× 107 332 H4 8× 103 1.14× 108 330

Πίνακας 7.1: Αριθμός σωματών, συνολική μάζα και ακτίνα αποκοπής για τα CC των προσομοιώ-
σεων μεγάλης κλίμακας

ανάλογα με τη νέα του μάζα. Με τον τρόπο αυτό, προσομοιώνουμε τις συγκρούσεις σμηνών
που μπορεί να οδηγήσουν στη δημιουργία ένος μεγάλου σε διαστάσεις και μάζα σμήνους.

7.2.4 Αποτελέσματα

Το Σχήμα 7.20 περιλαμβάνει όλα τα αποτελέσματα των προσομοιώσεωνN−σωμάτων.
Κάθε κύκλος αντιπροσωπεύει μια προσομοίωση. Στις προσομοιώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ
διαφεύγει από το CC έχοντας δώσει κάποιες ή καθόλου αλληλεπιδράσεις με σμήνη, το αντί-
στοιχο CC είχε είτε μικρή μάζα (προσομοιώσεις με κωδικούς A1-A5, B1-B5, C1-C4, D1-D4
and E3-E4), είτε μικρή πυκνότητα (προσομοιώσεις με κωδικούς F4, G4 and H4). Στις προ-
σομοιώσεις στις οποίες οι μάζες και οι διαστάσεις του CC ήταν πιο κοντά στα έως σήμερα
παρατηρησιακά δεδομένα (προσομοιώσεις με κωδικούς E1-E2, F1-F3, G1-G3 and H1-H4),
η ΙΜΒΗ παρέμεινε δέσμια του CC κι έδωσε ένα μη αμελητέο αριθμό αλληλεπιδράσεων
με σμήνη, έως ότου να εγκλωβιστεί από το βαρυτικό πεδίο ενός από αυτά. Ο λόγος για
το παραπάνω συμπέρασμα είναι το γεγονός πως η ΙΜΒΗ μπορεί να διαφύγει ευκολότερα
από συστήματα με μικρότερη μάζα και μεγαλύτερη ακτίνα (αριστερά και κάτω μέρος του
Σχήματος 7.20). Αντίθετα, CCs με μεγάλη μάζα και σχετικά μικρή ακτίνα, έχουν πολλές
πιθανότητες να διατηρήσουν την ΙΜΒΗ (δεξιά και κάτω μέρος του Σχήματος 7.20).

Δύο παραδείγματα εξέλιξης ενός CC, χωρίς όμως να φαίνεται η κίνηση της ΙΜΒΗ μέσα
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Σχήμα 7.20:Αποτελέσματα των προσομοιώσεων μεγάλης κλίμακας. Ο x-άξονας δείχνει τον αριθμό
των σμηνών σε κάθε προσομοίωση, ενώ ο άξονας y την αρχική ακτίνα των CC. Ο επάνω άξονας x
δείχνει τη μάζα των CC σε μονάδες M�. Κάθε κύκλος αντιπροσωπεύει μια ένδειξη του Πίνακα 7.1.
Οι ανοικτοί κύκλοι υποδεικνύουν προσομοιώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ διαφεύγει από το CC, ενώ οι
σκούροι κύκλοι τις περιπτώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ παγιδεύεται από το βαρυτικό πεδίο του CC.
Δίπλα σε κάθε σύμβολο, υπάρχουν τρείς αριθμοί. Ο πρώτος (σημειωμένος με μαύρο χρώμα) δείχνει
τον αριθμό των σμηνών του CC που έχουν αλληλεπιδράσει με την ΙΜΒΗ έως ότου αυτή διαφύγει από
το CC, ή παγιδευτεί από ένα σμήνος του. Ο δεύτερος αριθμός (σημειωμένος με κόκκινο χρώμα) είναι
ο αριθμός των αστέρων που έχουν διαταραχθεί από την ΙΜΒΗ μαζί με τον αριθμό των συγκρούσεων
μεταξυ αστέρων που προκλήθηκαν από την παρουσία της ΙΜΒΗ σε ένα σμήνος. Τέλος, ο τρίτος
αριθμός δείχνει την αρχική ταχύτητα διαφυγής από το κέντρο του CC σε km s−1.
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Σχήμα 7.21: Δημιουργία του ``σπόρου'' UCD στο κέντρο του CC. Προβολή όλων των αστρικών
σμηνων στο επίπεδο X--Y για την προσομοίωση με κωδικό όνομα F3. Η ακτίνα των σμηνών έχει
μεγεθυνθεί για λόγους παρουσίασης. Τα σμήνη με μεγαλύτερη μάζα παρουσιάζονται ως μεγαλύτερα
σε μέγεθος και πιο σκούρα σε χρώμα σε σχέση με τα μικρότερα σμήνη κάθε εικόνας. Μετά από
7.44 Myr είναι φανερό πως τα μεγαλύτερα σε μάζα σμήνη δημιουργούνται κοντά στο κέντρο του
CC. Αργότερα, σε χρόνο T ∼ 40 Myr όλα τα μεγαλύτερης μάζας σμήνη εντοπίζονται κοντά στο
κέντρο του CC. Τέλος, στο τελευταίο σχήμα είναι φανερό πως υπάρχουν ορισμένα μεγάλα σμήνη
κοντά στο κέντρο, στο οποίο βρίσκεται ένα πολύ μεγαλύτερο σμήνος. Η μάζα του σμήνους αυτού
είναι 2.9× 106M� κανόντάς το να αποτελεί τον ``σπόρο'' από τον οποίο θα δημιουργηθεί εν τέλει ο
UCD. Στην ηλεκτρονική διεύθυνση http://www.astro.auth.gr/~simos/mediawiki-1.6.7/
index.php/Cluster_Complexes παρουσιάζεται ένα βίντεο της διαδικασίας.
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ID Coll T[Myr] Rcapt[pc] Mcl[M�] MUCD[M�] TDF[Myr] TFH[Myr] TFC[Myr]

E1 1 14 9.6 1.9× 106 1.9× 106 142 0.197 12.57

E2 0 38.2 10.3 1.2× 106 1.2× 106 129 0.09 33.59

F12 4 9.7 42 5× 103 6.5× 105 2400 0.047 2.14

F2 9 28.2 18.4 7.3× 105 7.3× 105 240 0.067 0.54

F3 6 118 15.4 2.9× 106 2.9× 106 367 0.1 0.28

G1 3 10.14 45.6 2.5× 103 1.1× 106 4300 0.011 0.35

G2 3 13.1 23.8 1.5× 104 6.6× 105 762 0.009 0.009

G3 11 167.4 92.7 2.5× 103 4× 106 7900 0.1 44.8

H1 4 11.7 15.5 5.6× 105 1.3× 106 26 0.012 3.65

H2 9 20.1 17.8 1.8× 106 1.8× 106 360 0.15 5.32

H3 11 49.9 30.2 1.5× 105 9.7× 105 167 0.28 9.54

Πίνακας 7.2: Δεδομένα των προσομοιώσεων στις οποίες η ΙΜΒΗ συνελήφθη από ένα σμήνος του
CC. Η πρώτη στήλη δείχνει το κωδικό όνομα της προσομοίωσης (βλ. Πίνακα 7.1). Η δεύτερη στήλη
δείχνει τον αριθμό των συγκρούσεων αστέρων που προκλήθηκαν από την ΙΜΒΗ. Η τρίτη, το χρόνο
που περνάει από την εκκίνηση της προσομοίωσης μέχρι τη σύλληψη της ΙΜΒΗ από ένα σμήνος, ενώ
η τέταρτη στήλη δείχνει την απόσταση από το κέντρο του CC στην οποία έγινε η σύλληψη αυτή. Η
επόμενες δύο στήλες παρουσιάζουν τη μάζα του σμήνους που εγκλώβησε την ΙΜΒΗ και τη μάζα του
μεγαλύτερου σμήνους τη στιγμή που παγιδεύτηκε η ΙΜΒΗ. Η έβδομή στήλη δείχνει μια προσέγγιση
του χρόνου που απαιτείται ώστε η ΙΜΒΗ να φτάσει στο κέντρο του CC λόγο δυναμικής τριβής. Οι
τελευταίες δύο στήλες δείχνουν το χρόνο από την εκκίνηση της προσομοίωσης στον οποίο η ΙΜΒΗ
αλληλεπιδρά με ένα σμήνος για πρώτη φορά, και το χρόνο της πρώτης σύγκρουσης μεταξύ αστέρων.

σε αυτό, παρουσιάζονται στα Σχήματα 7.21) και (7.22), όπου φαίνεται ο σχηματισμός της
αρχικής μορφής ενός UCD για δύο παραδείγματα του Πίνακα των προσομοιώσεων 7.1. Στα
δύο αυτά παραδείγματα η ΙΜΒΗ κατέληξε τελικά στο κέντρο ενός από τα σμήνη του CC.
Στις περιπτώσεις αυτές, η ΙΜΒΗ διαπερνά δεκάδες έως και εκατοντάδες σμήνη. Ο αριθμός
αυτών των αλληλεπιδράσεων εξαρτάται από το συνολικό χρόνο που απαιτείται έως την πα-
γίδευση της ΙΜΒΗ από ένα συγκεκριμένο σμήνος του CC. Σε 6 από τις προσομοιώσεις, η
ΙΜΒΗ εγκλωβίζεται από ένα σμήνος που δεν έχει συγκρουστεί ακόμη με κάποιο άλλο σμή-
νος. Σε 5 από αυτές, το σμήνος που εγκλωβίζει την ΙΜΒΗ τελικά, είναι το κεντρικό σμήνος,
που έχει ήδη μεγαλώσει τόσο σε μάζα, όσο σε διαστάσεις, λόγω των πολλαπλών συγκρού-
σεών του με άλλα σμήνη. Το σμήνος αυτό είναι αυτό που θα οδηγήσει στη δημιουργία του
UCD στο κέντρο του συστήματος. Στον Πίνακα 7.2 παρουσιάζονται τα χαρακτηριστικά του
σμήνους που εγκλώβησε την ΙΜΒΗ σε καθεμιά από τις προσομοιώσεις που κάτι τέτοιο συ-
νέβη. Η θέση της ΙΜΒΗ μέσα στο CC τη στιγμή της παγίδευσής της, καθώς και η μάζα του
μεγαλύτερου σμήνους που υπάρχει στο σύστημα εκείνη τη στιγμή, καταγράφονται επίσης.
Τέλος, στον ίδιο πίνακα, αναφέρονται τόσο ο αριθμός των συγκρούσεων μεταξύ αστέρων,
που προέκυψαν σε σμήνη που ``χτυπήθηκαν'' από την ΙΜΒΗ εξαιτίας της υπαρξής της σε
αυτά, όσο και μια εκτίμηση του δυναμικού χρόνου που απαιτείται ώστε η ΙΜΒΗ, μετά το
τέλος των προσομοιώσεων, να καταλήζει στο κέντρο του σχηματιζόμενου UCD.

Ο υπολογισμός του χρόνου αυτού έγινε ως εξής:
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Σχήμα 7.22:Όπως και στο Σχήμα 7.21, αλλά για την προσομοίωση με κωδικό όνομα G3. Στην περί-
πτωση αυτή δείχνουμε την εσωτερική περιοχή διαμέτρου 600 pc. Όπως και στο προηγούμενο σχήμα,
σε περίπου ∼ 100Myr έχουμε ήδη τη δημιουργία ενός μεγάλου σμήνους στο κέντρο του συστήμα-
τος. Το σμήνος αυτό έχει μάζα 5.5 × 105M�, ενώ σμήνη με μάζες 5.2 × 105M�, 5.0 × 105M�,
1.9×105M�, 1.4×105M� και 6.5×104M� εξακολουθούν να υπάρχουν κόντα στο κέντρο του συ-
στήματος. Στην ηλεκτρονική διεύθυνση http://www.astro.auth.gr/~simos/mediawiki-1.

6.7/index.php/Cluster_Complexes2 παρουσιάζεται ένα βίντεο της διαδικασίας.
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Ο χαρακτηριστικός χρόνος δυναμικής τριβής (TDF) ενός αντικειμένου μάζας m που κι-
νείται εντός ενός συστήματος συνολικής μάζας M, δίνεται από τη σχέση [134]

TDF =
1.17

lnΛ
M
m

r
Vh
, (7.27)

όπου r είναι η απόστασή του από το κέντρο του συστήματος, Vh είναι η rms τιμή της τα-
χύτητας διασποράς του συστήματος και lnΛ ο λογάριθμός Coulomb, που συνήθως είναι
της τάξης της μονάδας. Ο χρόνος TDF είναι μια εκτίμηση του χρόνου που χρειάζεται ένα
αντικείμενο μάζας m, ώστε, ξεκινώντας από απόσταση r, να φτάσει στο κέντρο του συστή-
ματος. Εφαρμόζοντας κατάλληλα την παραπάνω σχέση μπορούμε να βρούμε το χρόνο που
απαιτείται ώστε η ΙΜΒΗ να φτάσει στο κέντρο του CC, αφού εγκλωβιστεί από ένα σμήνος
του. 'Οπως είναι προφανές από τα δεδομένα του Πίκανα 7.2 σχεδόν στις μισές προσομοιώ-
σεις (5 από τις 11), στις οποίες η ΙΜΒΗ παρέμεινε δέσμια του CC, η ίδια της εγκλωβίστηκε
από το μεγαλύτερο σε μάζα σμήνος, το οποίο, όπως αναφέρθηκε παραπάνω, αποτελεί τον
πρόγονο του σχηματιζόμενου UCD. Το σμήνος αυτό, τη στιγμή που εγκλωβίζει την ΙΜΒΗ,
βρίσκεται ήδη στο κέντρο του CC. Στις περιπτώσεις αυτές, ο χρόνος TDF είναι ο απαιτού-
μενος χρόνος ώστε η ΙΜΒΗ να καταλήξει στο κέντρο του UCD, οπότε η εξίσωση (7.27)
μπορεί να γραφτεί ως εξής:

TDF =
1.17

lnΛ
MUCD

M•

r
VUCD ,h

. (7.28)

Όπου M• είναι η μάζα της ΙMBH, MUCD η μάζα του σχηματιζόμενου UCD, r η ακτίνα
του, και VUCD ,h είναι η rms ταχύτητα διαστποράς που δίνεται από τη σχέση VUCD ,h =√
GMUCD/Rh, με Rh την ακτίνα μισής μάζας του UCD.

Στην αντίθετη περίπτωση, όταν η ΙΜΒΗ εγκλωβίζεται από ένα μικρότερο σμήνος του CC
(6 από τις 11 προσομοιώσεις του Πίνακα 7.2), ο χαρακτηριστικός χρόνος δυναμικής τριβής
είναι ο χρόνος που απαιτείται ώστε το σμήνος αυτό (που πλέον περιέχει και την ΙΜΒΗ) να
καταλήξει στο κέντρο του συστήματος. Στην περίπτωση αυτή, μπορούμε να γράψουμε την
εξίσωση (7.27) ως εξής:

TDF =
1.17

lnΛ
MCC

mc

r
VCC h

. (7.29)

ΌπουMCC είναι η συνολική μάζα του σμήνους και της ΙΜΒΗ, r είναι η απόσταση από
το κέντρο του CC στην οποία βρίσκεται το σμήνος τη στιγμή που εγκλωβίζεται σε αυτό η
ΙΜΒΗ, και VCC h είναι RMS τιμή της ταχύτητας διασποράς των σμηνών του CC. Από την
εξίσωση (7.29) μπορούμε να συμπεράνουμε πως αν η ΙΜΒΗ εγκλωβιστεί από ένα σμήνος
μικρής μάζας, τότε θα χρειαστεί μέγαλο σχετικά χρονικό διάστημα, ώστε αυτή, μαζί με το
σμήνος στο οποίο εγκλωβίστηκε, να φτάσουν στο κέντρο του συστήματος. Το συμπέρασμα
αυτό είναι φανερό από τα δεδομένα του Πίκανα 7.2, όπου στις προσομοιώσεις στις οποίες
η ΙΜΒΗ ``πιάστηκε'' από ένα μικρής μάζας σμήνος ο χρόνος TDF είναι της τάξης των Gyr.
Η εκτίμηση αυτή μπορεί να είναι αρκετά μεγαλύτερη από τον πραγματικό χρόνο που θα
χρειαστεί το σμήνος αυτό για να καταλήξει στο κέντρο, καθώς τα σμήνη στο κέντρο του
συστήματος, συγχωνεύονται συνεχώς μεταξύ τους, δίνοντας όλο και μεγαλύτερης μάζας
σμήνη, που συσσωρεύονται στο κέντρο κι έλκουν με ισχυρότερες δυνάμεις τα υπόλοιπα
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σμήνη του CC. Αυτός είναι ο λόγος για τον οποίο στις περιπτώσεις αυτές ο αριθμός στην
τελευταία στήλη τουΠίνακα 7.2 είναι πιθανότερα ένα άνω όριο του χρόνου που θα χρειαστεί
η ΙΜΒΗ για να καταλήξει στο κέντρο του CC. Αντίθετα, στις περιπτώσεις στις οποίες η
ΙΜΒΗ εγκλωβίζεται από το κεντρικό, μεγάλο σμήνος, ο χρόνος TDF είναι της τάξης των
100− 500Myr.

Σύμφωνα με τα παραπάνω αποτελέσματα, η διαδικασία κατά την οποία η αναδράζουσα
ΙΜΒΗ καταλήγει στο κέντρο του μεγαλύτερου σμήνους του συστήματος, είναι σχετικά γρή-
γορη. Αν και δεν υπάρχουν ενδείξεις για την ύπαρξη και τον αριθμό των ΙΜΒΗ στο σύμπαν,
μπορούμε να θεωρήσουμε πως περίπου 0.1% όλων των σμηνών περιέχουν μια ΙΜΒΗ στα
κέντρα τους. Το ποσοστό αυτό είναι καθαρά υποθετικό, αν όμως η ύπαρξη ΙΜΒΗ είναι γε-
νονός, τότε πρόκειται για ένα πραγματικά μικρό ποσοστό. Με βάση το ποσοστό αυτό, ένα
CC με N = 8000 σμήνη θα διαθέτει ∼ 8 IMBHs οι οποίες, καθώς τα σμήνη συγκρούο-
νται μεταξύ τους, θα δώσουν ∼ 4 αναδράζουσες ΙΜΒΗs. Αν αυτές δε διαφύγουν από το
σύστημα, κάτι που σύμφωνα με τα αποτελέσματά μας είναι το πιο πιθανό, τότε σε χρονικό
διάστημα μικρότερο του 1Gyr όλες θα καταλήξουν στο κέντρο του UCD, όπου και αναμένε-
ται να συγκρουστούν μεταξύ τους δίνοντας τελικά μια μεγαλύτερη ΙΜΒΗ. Σημειώνεται πως
οι συγκρούσεις των ΙΜΒΗ μέσα στο UCD είναι απίθανο να οδηγήσουν σε ταχύτητες ανά-
δρασης μεγαλύτερες από την ταχύτητα διαφυγής από το σύστημα, καθώς οι UCDs, έχουν
μεγάλες κεντρικές πυκνότητες και μάζες, ώστε οι ταχύτητα διαφυγής από τα κέντρα τους
να είναι αρκετές φορές πιο μεγάλη από την αντίστοιχη ταχύτητα διαφυγής από τα κέντρα
των αστρικών σμηνών. Το τελικό αποτέλεσμα της διαδικασίας αυτής, θα είναι ένα UCD
στο κέντρο του οποίου θα βρίσκεται μια αρκετά μεγάλη σε μάζα μελανή οπή. Με τον τρόπο
αυτό, τα CCs μπορούν όχι μόνο να ερμηνεύσουν την ύπαρξη και τη δημιουργία ορισμένων
τουλάχιστον από τα UCDs, αλλά και να εξηγήσουν την ύπαρξη μεγάλων μελανών οπών
στα κέντρα τους. Μια ένδειξη, λοιπόν, πως οι UCDs δημιουργούνται από CCs αλλά και
του γεγονότος πως ΙΜΒΗ όντως υπάρχουν στα αστρικά σμήνη θα ήταν η ανίχνευσή μελα-
νών οπών με μάζες μεγαλύτερες από τις τυπικές μάζες των ΙΜΒΗ, στα κέντρα ορισμένων
UCDs. Μια τέτοια ανίχνευσή δεν είναι δυνατή με τα σημερινά δεδομένα της παρατηρησια-
κής αστρονομία, όμως αναμένεται να μπορεί να γίνει πραγματικότητα στο εγγύς μέλλον,
όπου μια νέα γενιά οργάνων παρατήρησης θα είναι διαθέσιμα.

Ο μεσαίος αριθμός δίπλα σε κάθε σύμβολο του Σχήματος 7.20 είναι ο αριθμός των
αστέρων που έχουν διαταραχθεί παλιρροιακά από την ΙΜΒΗ συν τον αριθμό των συγκρού-
σεων μεταξύ αστέρων, που προκλήθηκαν από την ύπαρξη της ΙΜΒΗ μέσα σε ένα σμήνος.
Σε όλες τις προσομοιώσεις υπήρξε μόνο μια παλιρροιακή διαταραχή αστέρα (στην προσο-
μοίωση με κώδικό F1), οπότε όλοι οι υπόλοιποι αριθμοί δείχνουν τις συγκρούσεις μεταξύ
αστέρων. Σύμφωνα με τα αποτελέσματα, σε ένα CC στο οποίο κινείται μια αναδράζουσα
ΙΜΒΗ, συμβαίνει μία σύγκρουση μεταξύ δύο αστέρων κάθε 5− 8Myr. Στο Σχήμα 7.23 πα-
ρουσιάζουμε τον αριθμό των αστρικών συγκρούσεων και των σμηνών που αλληλεπιδρούν
με την ΙΜΒΗ ως συνάρτηση του χρόνου. Είναι προφανής και αναμενόμενη η ύπαρξη συ-
σχετισμού μεταξύ των δύο καμπυλών.

Ο τρίτος αριθμός δίπλα από κάθε σύμβολο του Σχήματος 7.20 είναι η αρχική ταχύτητα
διαφυγής από το κέντρο του συστήματος. Όπως είναι προφανές, CCs με αρχική ταχύτητα
διαφυγής μικρότερη από 100km s−1 μπορούν επίσης να διατηρήσουν την ΙΜΒΗ (υπενθυμί-
ζεται πως η ΙΜΒΗ ξεκινάει από το κέντρο του κάθε CC με ταχύτητα 100km s−1). Το γεγονός
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Σχήμα 7.23: Αριθμός των ``χτυπημάτων'' της ΙΜΒΗ σε σμήνη (αναποδογυρισμένα τρίγωνα) και
αριθμός των συγκρούσεων μεταξύ αστέρων (τρίγωνα) ως συναρτήσεις του χρόνου για την προσο-
μοίωση με κώδικό όνομα G3.
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Σχήμα 7.24: Η ταχύτητα της ΙΜΒΗ ως συνάρτηση του χρόνου (κόκκινη συνεχής καμπύλη) στην
προσομοίωσε με κωδικό όνομα G3, στην οποία η ΙΜΒΗ παραμένει δέσμια στο CC. Με πράσινη
διακεκκομένη γραμμή παρουσιάζεται η ταχύτητα διαφυγής στο σημείο στο οποίο βρίσκεται η ΙΜΒΗ
κάθε στθγμή. Λόγω της απώλειας κινητικής ενέργειας, η ταχύτητα της ΙΜΒΗ γίνεται σύντομα μι-
κρότερη από την ταχύτητα διαφυγής.
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αυτό εξηγείται από το ότι η ΙΜΒΗ χάνει κινητική ενέργεια έπειτα από κάθε αλληλεπίδρασή
της με ένα σμήνος. Μια ενδιαφέρουσα περίπτωση είναι αυτή της προσομοίωσης με κωδικό
H4 στην οποία αν και η αρχική ταχύτητα διαφυγής είναι υψηλή, η ΙΜΒΗ διαφεύγει από
το σύστημα, εξαιτίας του ότι αυτό είναι τόσο αραιό, ώστε η ΙΜΒΗ αλληλεπιδρά μόνο με
2 σμήνη, οπότε η κινητική της ενέργεια δεν ελαττώνεται αισθητά, ώστε να την οδηγήσει
σε παραμονή στο σύστημα. Αντίθετα, στην προσομοίωση με κωδικό G3, όπου η αρχική
ταχύτητα διαφυγής από το κέντρο του CC είναι επίσης 84km s−1, η ΙΜΒΗ παραμένει στο
σύστημα, καθώς αυτό είναι αρκετά πυκνό, ώστε να πραγματοποιηθούν αρκετές αλληλεπι-
δράσεις ΙΜΒΗ-σμήνους. Οι αλληλεπιδράσεις αυτές, μειώνουν την κινητική ενέργεια της
ΙΜΒΗ, υποχρεωνοντάς την να παραμείνει τελικά μέσα στο CC. Στο Σχήμα 7.24 παρου-
σιάζεται η εξέλιξη της ταχύτητας της ΙΜΒΗ, αλλά και της ταχύτητας διαφυγής στο σημείο
που εντοπίζεται κάθε στιγμή η ΙΜΒΗ, με το χρόνο. Αρχικά, η ταχύτητα διαφυγής είναι μι-
κρότερη από την ταχύτητα της ΙΜΒΗ, όμως καθώς η ΙΜΒΗ αλληλεπιδρά με σμήνη κατά
την πορεία της προς τα εξωτερικά στρώματα του CC, η ταχύτητά της ελαττώνεται αισθητά,
και αρκετά γρήγορα γίνεται μικρότερη από την ταχύτητα διαφυγής. Μετά το πρώτο Myr
της εξέλιξης, είναι προφανές πως η ΙΜΒΗ δεν θα διαφύγει από το σύστημα, αλλά πως θα
παραμείνει εγκλωβισμένη σε αυτό.

7.2.5 Συμπεράσματα

Στην παράγραφο αυτή παρουσιάσαμε τα αποτελέσματα προσομοιώσεων για τη δημιουρ-
γία ενός υπέρ-πυκνου γαλαξία νάνου (UCD) από ένα υπερσμήνος αστρικών σμηνών CC.
Μελετήσαμε επίσης τη συμπεριφορά μιας αναδράζουσας ΙΜΒΗ καθώς το σύστημα αυτό
εξελίσσεται. Για το σκοπό αυτό πραγματοποιήσαμε δύο ομάδες προσομοιώσεων. Η πρώτη
ομάδα αποτελείτο από προσομοιώσεις στις οποίες μια ΙΜΒΗ αλληλεπιδρά με ένα αστρικό
σμήνος. Μελετήσαμε τα αποτελέσματα της αλληλεπίδρασης αυτής για διαφορετικές τιμές
των ελεύθερων παραμέτρων, που ήταν ο λόγος των μαζών, η σχετική ταχύτητα και η από-
σταση της κοντινότερης διέλευσης της ΙΜΒΗαπό το κέντρο του σμήνους. Τα αποτελέσματα
των προσομοιώσεων αυτών χρησιμοποιήθηκαν στη δεύτερη ομάδα προσομοιώσεων, στις
προσομοιώσεις μεγάλης κλίμακας, στις οποίες μελετήθηκε η κίνηση μιας ΙΜΒΗ μέσα σε
ένα CC και οι αλληλεπιδράσεις που αυτή έχει μέσα σε αυτό, με τα αστρικά του σμήνη.
Σταματήσαμε τις προσομοιώσεις αυτές, όταν, σύμφωνα με τα αποτελέσματα της πρώτης
ομάδας προσομοιώσεων, η ΙΜΒΗ εγκλωβίζεται από ένα σμήνός. Τη στιγμή εκείνη κατα-
γράψαμε τη μάζα του μεγαλύτερου σμήνους που έχει ήδη δημιουργηθεί στο σύστημα. Το
σμήνος αυτό, έχει τέτοια μάζα ώστε να μπορεί να θεωρηθεί ως ο πρόγονος ενός UCD.

Ένα συμπέρασμα των προσομοιώσεών μας είναι πως σε CCs που έχουν μάζες κοντά
στις παρατηρούμενες, η ΙΜΒΗ σχεδόν πάντα παραμένει δέσμια του συστήματος. Μόνο στα
συστήματα με μικρό αριθμό σμηνών και με μικρές συνολικές μάζες η ΙΜΒΗ διαφεύγει. Στις
πιο συχνές περιπτώσεις που η ΙΜΒΗ παραμένει, εγκλωβίζεται από κάποιο σμήνος του CC
σε χρόνο που είναι πάντα μικρότερος από ∼ 200Myr. Σε ορισμένες από τις προσομοιώσεις,
η ΙΜΒΗ παγιδεύεται από ένα σμήνος μικρής σχετικά μάζας, ενώ σε ορισμένες άλλες, από
το κεντρικό μεγάλο σμήνος που έχει ήδη δημιουργηθεί στο CC από διαδοχικές συγκρούσεις
μεταξύ σμηνών.

Στις περιπτώσεις στις οποίες η ΙΜΒΗ παραμένει στο CC, αλλά και σε κάποιες από τις
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οποίες αυτή διαφεύγει, παρατηρήσαμε πως προκαλεί ορισμένες συγκρούσεις μεταξύ αστέ-
ρων στα σμήνη με τα οποία αλληλεπιδρα, ενώ δεν εντοπίσαμε παρά μόνο μια διαταραχή
αστέρα από την ΙΜΒΗ σε όλες τις προσομοιώσεις. Το τελευταίο είναι αναμενόμενο, κα-
θώς η ταχύτητα της ΙΜΒΗ είναι συνήθως αρκετά μεγαλύτερη από την ταχύτητα διασποράς
στο κέντρο του σμήνους το οποίο διαπερνάει. Η πρώτη σύγκρουση αστέρων στο CC γίνε-
ται σε χρόνο μεγαλύτερο των 1000 ετών από τη στιγμή της ανάδρασης της ΙΜΒΗ, οπότε
στις προσομοιώσεις μας δεν υπάρχει καμία ένδειξη ταυτόχρονης ανίχνευσης, βαρυτικής και
ηλεκτρομαγνητικής ακτινοβολίας.

Τα αποτελέσματα του Κεφαλαίου αυτού έχουν δημοσιευτεί στην εργασία Α2 που ανα-
φέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα.



Κεφάλαιο 8

Σύνοψη

Στο κεφάλαιο αυτό συνοψίζουμε τα αποτελέσματα και τις καινοτομίες τις παρούσας
διατριβής, ενώ ταυτόχρονα αναφέρουμε τις σκέψεις μας για πιθανές μελλοντικές επεκτάσεις
της.

Μια σημαντική συνεισφορά της εργασίας είναι η εξ'αρχής δημιουργία ενός νέου κώδικα
που μπορεί να χρησιμοποιηθεί για προσομοιώσειςN-σωμάτων. Ο κώδικας αυτός που ονο-
μάζεται Myriad, γράφτηκε εξ' ολοκλήρου από εμάς κατά τη διάκρεια εκπόνησης της διατρι-
βής και είναι ικανός, με τη διαθέσιμη υπολογιστική ισχύ, να προσομοιώσει μοντέλα αστρι-
κών σμηνών που διαθέτουν μερικές δεκάδες χιλιάδες αστέρες. Η αναμενόμενη αύξηση της
υπολογιστικής ισχύος στο εγγύς μέλλον, αναμένεται να αυξήσει αρκετά τον αριθμό αστέ-
ρων ενός σμήνους που μπορεί να προσομοιωθεί. Ο κώδικάς μας είναι ελεύθερα διαθέσιμος
για οποιονδήποτε θέλει να τον χρησιμοποιήσει, ενώ γράφουμε ήδη ένα εγχειρίδιο χρήσης
γι' αυτόν. Ο πηγαίος κώδικας μαζί με τα συνοδευτικά προγράμματα που τον ακολουθούν
μπορεί να βρεθεί στην ιστοσελίδα http://www.astro.auth.gr/~simos/Downloads/

Myriad.tgz

Τα βασικά χαρακτηριστικά του κώδικα Myriad είναι:
• Διαθέτει έναν πολύ γρήγορο και ακριβή αλγόριθμο για την εύρεση των θέσεων και
ταχυτήτων των αστέρων κάθε χρονική στιγμή. Ο αλγόριθμος αυτός είναι ο αλγόριθ-
μος Hermite 4ης τάξης, που χρησιμοποιείται από όλους τους σύγχρονους κώδικεςN-
σωμάτων.

• Οι επιταχύνσεις όλων των αστέρων καθώς και οι τιμές των παραγώγων τους, ανά πάσα
στιγμή, υπολογίζονται με τη χρήση του υπολογιστικού συστήματος GRAPE-6, που
είναι ένας υπολογιστής σχεδιασμένος μόνο για το σκοπό αυτό. Ο ίδιος υπολογιστής
χρησιμοποιείται και για την εύρεση των γειτονικών αστέρων του κάθε αστέρα.

• Ο αλγόριθμος που χρησιμοποιείται για τη χρονική εξέλιξη διπλών ή πολλαπλών στε-
νών υπο-συστημάτων που υπάρχουν σε ένα σμήνος, ή δημιουργούνται δυναμικά σε
αυτό, γίνεται με τη χρήση του μεγάλης ακρίβειας συμμετρικού αλγορίθμου 4ης τάξης
Hermite. Στην εξέλιξη των υποσυστημάτων αυτών λαμβάνονται υπ' όψιν και δυνάμεις
από γειτονικούς αστέρες που, όμως δεν ανήκουν σε αυτό.

• Στενά διπλά συστήματα μεταξύ μελανών οπών και αστέρων νετρονίων εξελίσσονται
στο χρόνο με τη χρήση της μετα-Νευτώνειας θεωρίας τις εξισώσεις της οποίας προ-
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σαρμόσαμε κατάλληλα στον κώδικα. Για τη σωστή προσαρμογή, υπολογίσαμε τους
μετα-Νευτώνειους όρους της παραγώγου της επιτάχυνσης, ενώ χρησιμοποιήσαμε τους
αντίστοιχους όρους της επιτάχυνσης που υπάρχουν στη βιβλιογραφία.

• Ο κώδικας προσομοιώνει συγκρούσεις μεταξύ αστέρων θεωρώντας πως στην περί-
πτωσή αυτή συντελείται απλή πλαστική κρούση και το αποτέλεσμα διατηρεί τη συνο-
λική μάζα του διπλού συστήματος. Συγκρούσεις μεταξύ μελανών οπών προσομοιώ-
νονται με την ίδια παραδοχή, όμως στην περίπτωση αυτή λαμβάνεται υπ' όψιν και
η ασύμμετρη εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας από το σύστημα. Ειδικά για συγκρού-
σεις μελανών οπών με ιδιοπεριστροφή, υπολογίζεται η ταχύτητα της παραγόμενης από
την σύγκρουση μελανής οπής, με βάση τους ημι-αναλυτικούς τύπους της Αριθμητικής
Σχετικότητας.

Οι καινοτομίες που εισάγει ο Myriad στο χώρο των κωδίκων N-σωμάτων είναι:

• Διαθέτει ξεκάθαρη και εύκολα κατανοητή δομή, ώστε να είναι εύκολη η κατανόηση
του τρόπου λειτουργίας του, αλλά και η μελλοντική προσθήκη νέων συναρτήσεων
που θα προσομοιώνουν περισότερες από τις φυσικές διεργασίες που συμβαίνουν σε
ένα σμήνος.

• H παράμετρος ακρίβειας ηb που χρησιμοποιείται για την εύρεση του χρονικού βή-
ματος εξέλιξης στενών διπλών ή πολλαπλών συστημάτων (βλ. εξίσωση (6.11)) δεν
είναι σταθερή, αλλά καθορίζεται για καθένα από αυτά κατά τη διάρκεια της δημιουρ-
γίας του. Η μεταβλητότητα της παραμέτρου αυτής εξασφαλίζει την όσο γίνεται πιο
ομαλή μετάβαση από τον αλγόριθμο Η4 που χρησιμοποιείται για το σύστημα τωνN-
σωμάτων, στον χρονικά συμμετρικό Η4 που χρησιμοποιείται για τα διπλά ή πολλαπλά
συστήματα.

• Οι αλγόριθμοι των Kaplan et al. (2005) [114, 106] έχουν συμπεριληθφεί με επιτυχία
στον Myriad για την εξέλιξη διπλών ή πολλαπλών συστημάτων. Το σφάλμα στην εξέ-
λιξη αυτών δεν αυξάνει μονότονα με το χρόνο, αλλά παραμένει περιορισμένο μεταξύ
κάποιων ορίων.

• Εισάγαμε νέους κανόνες για τη δημιουργία στενών τριπλών συστημάτων που συμβαί-
νουν όταν ένας αστέρας πλησιάζει ένα διπλό σύστημα. Δεν χρησιμοποιούμε κάποιο
κριτήριο απόστασης, αλλά την αδιάστατη παράμετρο διαταραχής που ορίζεται στη
σχέση (6.20) κι εξαρτάται από τις μάζες και τις αποστάσεις μεταξύ των αστέρων. Η
ίδια παράμετρος χρησιμοποιείται και για την απομάκρυνση ενός αστέρα από ένα τρι-
πλό ή πολλαπλό σύστημα.

Παρόλη την προσπάθεια να συμπεριληφθούν στον κώδικα όσο το δυνατό περισσότερες
από τις φυσικές διεργασίες που γίνονται σε ένα πραγματικό σμήνος, ορισμένες από αυτές
δεν έχουν συμπεριληφθεί και αναμένεται να αποτελέσουν τις πρώτες μελλοντικές του επε-
κτάσεις. Οι φυσικές διεργασίες που δεν μπορούν να προσομοιωθούν από τον Myriad ή που
προσομοιώνονται από αυτόν, αλλά με τρόπο που επιδέχεται βελτίωση, είναι:

• Αστρική εξέλιξη. Οι αστέρες κάθε σμήνους που προσομοιώνεται δεν εξελίσσονται
κατά τη διάρκεια της προσομοίωσης. Έτσι, ο αριθμός των μελανών οπών, αστέρων
νετρονίων και λευκών νάνων δεν αλλάζει καθώς το σμήνος εξελίσσεται στο χρόνο,
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ενώ δε λαμβάνεται υπ' όψιν η απώλεια μάζας από έναν αστέρα εξαιτίας της εξέλιξής
του.

• Εξέλιξη διπλών συστημάτων αστέρων. Δεν προσομοιώνονται οι ιδιαίτερες συνθή-
κες της αστρικής εξέλιξης διπλών συστημάτων, στα οποία η μεταφορά μάζας μεταξύ
των αστέρων παίζει σημαντικό ρόλο.

• Συγκρούσεις αστέρων. Ο Myriad επιτρέπει συγκρούσεις μεταξύ αστέρων, όμως αυ-
τές αντιμετωπίζονται ως απλές πλαστικές κρούσεις. Το αποτέλεσμα μιας σύγκρουσης,
είναι ένας νέος αστέρας, ή μελανή οπή με χαρακτηριστικά (μάζα, θέση, ταχύτητα) ίδια
με αυτά του κέντρου μάζας των δύο σωμάτων που συγκρούστηκαν. Στην περίπτωση
των συγκρούσεων μελανών οπών, η παραγόμενη μελανή οπή λαμβάνει μια ταχύτητα
ανάδρασης που υπολογίζεται με βάση τους ημι-αναλυτικούς τύπους της Αριθμητικής
Σχετικότητας.

Από τα παραπάνω μπορούμε να συμπεράνουμε πως μια από τις πιθανές μελλοντικές
επεκτάσεις που θα έκαναν πληρέστερο τον Myriad είναι η προσθήκη κάποιου μοντέλου
αστρικής εξέλιξης στον κώδικα, έτσι ώστε οι αστέρες να εξελίσσονται καθώς κινούνται
μέσα στο σμήνος. Ιδιαίτερα σημαντική θα είναι η προσθήκη εξέλιξης σε διπλά συστήματα
αστέρων, η οποία μπορεί θα επιτρέψει στον κώδικα να δημιουργεί μελανές οπές από υπερ-
καινοφανείς τύπου α. Επίσης, σημαντική για την πληρότητα του κώδικα θα είναι και η εν-
σωμάτωση ενός κώδικα SPH (από τα αρχικά του Smooth Particle Hydrodynamics) που θα
μπορέσει να αναπαράγει σωστότερα τις συγκρούσεις μεταξύ αστέρων, ενώ οι συγκρούσεις
μεταξύ μελανών οπών μπορούν να προσεγγιστούν καλύτερα με βάση τα αποτελέσματα της
Αριθμητικής Σχετικότητας. Τέλος, βελτιώσεις μπορούν νa γίνουν και στην ταχύτητα του
κώδικα με το να προσαρμοστεί στις απαιτήσεις των νέων και γρήγορων υπολογιστικών συ-
στημάτων. Ο νέος υπολογιστής GRAPE (GRAPE-DR) είναι διαθέσιμος και η ταχύτητά του
μπορεί να γίνει ως και τέσσερις φορές μεγαλύτερη από αυτήν του GRAPE-6 Pro. Από την
άλλη, μπορούν να χρησιμοποιηθούν οι νέας τεχνολογίας κάρτες γραφικών (GPUs, από το
Graphical Processing Units) αντί του GRAPE, προσφέροντας μεγάλη ταχύτητα. Για το τε-
λευταίο, θα πρέπει να επανασχεδιαστεί ο τρόπος με τον οποίο υπολογίζονται οι επιταχύνσεις
των σωμάτων σε κάθε χρονική στιγμή, ώστε αντί για τον GRAPE να χρησιμοποιούνται οι
GPUs, στις οποίες, όμως, μπορούν να γίνουν κι άλλοι από τους υπολογισμούς του κώδικα.

Χρησιμοποιήσαμε τον Myriad για την προσομοίωση συστημάτων με αριθμό αστέρων
από N = 2 ως και N = 32768, ενώ κάναμε και προσομοιώσεις μεγαλύτερων συστημάτων
(N = 131072), αλλά για μικρό χρονικό διάστημα. Τα συμπεράσματά μας για την ακρίβεια
και την ταχύτητα του κώδικα είναι ικανοποιητικά. Επίσης, προσπαθήσαμε να αναπαράγουμε
θεωρητικά αποτελέσματα, αλλά και αποτελέσματα άλλων προσομοιώσεων με τον Myriad.
Στην προσπάθεια αυτή βρήκαμε:

• Ο χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα ενός ιδεατού σμήνους αποτελούμενου από αστέρες
ίσης μάζας είναι σε συμφωνία με τη θεωρητική του τιμή που είναι tcc ' 15trlx [1].

• Ο χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα ενός ρεαλιστικού σμήνους που αποτελείται από
αστέρες με κατανομή μαζών Scalo είναι tcc ' (0.17± 0.05)trlx. Το αποτέλεσμα αυτό
είναι σε συμφωνία με άλλες προσομοιώσεις σμηνών με αντίστοιχα χαρακτηριστικά
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[19], ενώ οι μικρές διαφορές οφείλονται στην απουσία αστρικής εξέλιξης στον κώδικα
Myriad.

• Ο χρόνος μέχρι τη σύγκρουση ενός στενού διπλού συστήματος μελανών οπών είναι σε
πλήρη συμφωνία με το χρόνο που προκύπτει από τις εξισώσεις (3.45) και (3.46) των
Peters & Mathews [26, 27] στην περίπτωση που στους υπολογισμούς συμπεριλαμ-
βάνεται μόνο η 2.5PN διόρθωση. Η διόρθωση αυτή είναι υπεύθυνη για τη βαρυτική
ακτινοβολία που εκπέμπει το σύστημα και για την απώλεια ενέργειας από αυτό. Όταν
συμπεριληφθούν οι επιπλέον όροι της μετα-Νευτώνειας θεωρίας (1PN και 2PN), οι
οποίοι είναι υπεύθυνοι για την μετατόπιση του περιάστρου, αλλά δεν αφαιρούν ενέρ-
γεια από το σύστημα, τότε ο χρόνος της τελικής σύγκρουσης γίνεται αισθητά μικρό-
τερος, και το αποτέλεσμα δε συμφωνεί με το αποτέλεσμα της λύσης των εξισώσεων
των Peters & Mathews.

Τα χαρακτηριστικά του κώδικα Myriad, μαζί με τα αποτελέσματα των ελέγχων και συ-
γκρίσεων των αποτελεσμάτων του με τα αντίστοιχα άλλων κωδίκων παρουσιάζονται στην
εργασία Α1 που αναφέρεται στο Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα. Εκτενής αναφορά
στα παραπάνω γίνεται στο Κεφάλαιο 6.

Με κατάλληλη επιλογή των παραμέτρων, ο κώδικας μπορεί να προσομοιώσει συστή-
ματα αστέρων στα οποία υπάρχει μεγάλη διαφορά στη μάζα μεταξύ του πιο μεγάλου και
του πιο μικρού σε μάζα αστέρα. Έτσι, είναι δυνατή η προσομοίωση αστρικών σμηνών με
ρεαλιστικές μάζες αστέρων, αλλά και με μια μελανή οπή μεσαίας μάζας στα κέντρα τους.
Σε τέτοια συστήματα, ο κώδικας είναι σε θέση να υπολογίζει τη βαρυτική ακτινοβολία που
εκπέμπεται από στενά διπλά συστήματα, αλλά και από συγκρούσεις μελανών οπών, ενώ
ιδιαίτερη προσοχή έχει δοθεί στην παρακολούθηση της κίνησης της μελανής οπής μεσαίας
μάζας μέσα σε αυτά.

Χρησιμοποιήσαμε τον Myriad για την προσομοίωση ρεαλιστικών μοντέλων σμηνών
που περιέχουν μια μελανή οπή μεσαίας μάζας (ΙΜΒΗ) στο κέντρο τους. Η αρχική ηλικία
των σμηνών ήταν 5Myr που είναι και ο χρόνος από τη δημιουργία του σμήνους, στον οποίο
δημιουργείται η ΙΜΒΗ με βάση το σενάριο των διαδοχικών συγκρούσεων αστέρων στο
κέντρο του. Τα ζητούμενα των προσομοιώσεων αυτών ήταν:

• O χρόνος στον οποίο οι υπόλοιπες μελανές οπές του συστήματος φτάνουν κοντά στην
ΙΜΒΗ και αλληλεπιδρούν με αυτήν.

• Ο χρόνος από την έναρξη των προσομοιώσεων στον οποίο δημιουργείται το πρώτο
σταθερό στενό διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ και τα αρχικά χαρακτηριστικά του.

• Η εξέλιξη του μεγάλου ημιάξονα και της εκκεντρότητας του διπλού αυτού συστήματος
με το χρόνο.

• Ο χρόνος που απαιτείται ώστε το στενό διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ να φτάσει στο ση-
μείο στο οποίο η εκπομπή βαρυτικής ακτινοβολίας είναι σημαντική και παρατηρήσιμη
από τους ανιχνευτές βαρυτικών κυμάτων. Επίσης, η τιμή της εκκεντρότητας του συ-
στήματος, όταν αυτό θα αρχίσει να γίνεται παρατηρήσιμο από τη LISA.

• Αν υπάρχει πιθανανότητα το διπλό σύστημα ΙΜΒΗ-ΒΗ να οδηγηθεί σε σύγκρουση. Αν
οι δύο μελανές οπές έχουν ιδιοπεριστροφή, όπως είναι αναμενόμενο, τότε αν υπάρχει
πιθανότητα η παραγόμενη από τη σύγκρουση ΙΜΒΗ να διαφύγει από το σύστημα.
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Σύμφωνα με τα αποτελέσματά των προσομοιώσεων μας, οι μελανές οπές του σμήνους
σε μικρό χρονικό διάστημα φτάνουν στο κέντρο του συστήματος και αλληλεπιδρούν με την
κεντρική ΙΜΒΗ.Μέτά από ∼ 3Myr δημιουργείται το πρώτο σταθερό διπλό σύστημα μεταξύ
της ΙΜΒΗ και μίας από αυτές.τις μελανές οπές. Η μελανή οπή-συνοδός της ΙΜΒΗ αλλάζει
σχετικά συχνά με το διπλό σύστημα να παρουσιάζει μια τάση συρρίκνωσης του μεγάλου
του ημιάξονα και αύξησης της εκκεντρότητάς του. Η συρρίκνωση συμβαίνει εξαιτίας των
αλληλεπιδράσεων με άλλες μελανές οπές και με άλλους αστέρες του σμήνους. Τα σώματα
αυτά, πλησιάζοντας κοντά στο διπλό σύστημα, κατά μέσο όρο αποκτούν μεγαλύτερες κι-
νητικές ενέργειες και γωνιακές στροφορμές, ενώ κάποια από αυτά μετά από μια κοντινή
διέλευση από το διπλό σύστημα, διαφεύγουν από το σμήνος. Το αποτέλεσμα της διαδικα-
σίας αυτής είναι η απώλεια ενέργειας από το διπλό σύστημα (η ενέργεια αυτή μεταφέρεται
στο σμήνος που με τον τρόπο αυτό ``θερμαίνεται'' και δεν καταρρέει βαρυτικά) κάτι που
έχει ώς συνέπεια τη συνεχή μείωση του μεγάλου ημιάξονά του. Ο μηχανισμός που διατηρεί
την εκκεντρώτητα του διπλού συστήματος σε υψηλές τιμές δεν έχει ακόμη διευκρινιστεί,
όμως το φαινόμενο αυτό έχει παρατηρηθεί και σε άλλες προσομοιώσεις N-σωμάτων.

Σε μία από τις προσομοιώσεις που πραγματοποιήσαμε παρατηρήσαμε πως σε χρόνο
ίσο προς ∼ 50Myr από την εκκίνηση της προσομοίωσης, το σχηματιζόμενο διπλό σύστημα
οδηγείται σε σύγκρουση. Η σύγκρουση αυτή γίνεται εξαιτίας της απώλειας ενέργειας του
συστήματος μέσω της εκπομπής βαρυτικής ακτινοβολίας. Έπειτα από μελέτη που κάναμε
για τη συχνότητα και το πλάτος των βαρυτικών κυμάτων που εκπέμπονται από μια τέτοια
πηγή, συμπεράναμε πως ένα τέτοιο διπλό σύστημα θα ήταν εύκολα ανιχνεύσιμο από τον ανι-
χνευτή βαρυτικής ακτινοβολίας LISA. Τέλος, μελετώντας την ταχύτητα ανάδρασης που θα
έπερνε μια ΙΜΒΗ μετά την σύγκρουσή της με μία μελανή οπή αντίστοιχής μάζας με το συ-
νοδό της ΙΜΒΗπου συγκρούστηκε με την ΙΜΒΗ του σμήνους στην προσομοίωση, βρήκαμε
πως υπάρχει μόνο 30% πιθανότητα μία τέτοια μελανή οπή να παραμείνει στο σμήνος. Με
αυτόν τον τρόπο είναι δυνατό να ερμηνεύεται η μη-ύπαρξη ΙΜΒΗ σε ορισμένα σμήνη του
γαλαξία, όπως φαίνεται από παρατηρήσεις που έχουν γίνει. Βέβαια, στα σμήνη αυτά μπορεί
να μη δημιουργήθηκαν καν ΙΜΒΗs, όμως αν δημιουργήθηκαν κι αν όντως δεν υπάρχουν
πια εκει, τότε θα πρέπει να βρίσκονται σε κάποια σημεία της γαλαξιακής άλω.

Τέλος, με τη βοήθεια του κώδικα μελετήσαμε τη δημιουργία ένος υπέρ-πυκνου νάνου
γαλαξία από μικρότερες δομικές λίθους όπως τα νεαρά αστρικά σμήνη. Ταυτόχρονα, πα-
ρακολουθήσαμε την εξέλιξη μιας αναδράζουσας ΙΜΒΗ στο σύστημα. Το συμπέρασμα που
εξήχθη από τη μελέτη αυτή είναι πως η ΙΜΒΗ καταλήγει στις περισσότερες των περιπτώ-
σεων στο κέντρο του σχηματιζόμενου γαλαξία νάνου, ενώ κατά τη διάρκεια της κίνησής της
μέσα στο σύμπλεγμα σμηνών, αλληλεπιδρά με αρκετά από τα σμήνη, χωρίς όμως να υπάρχει
μεγάλη πιθανότητα μιας παρατήρησης που να μπορεί να το επιβεβαιώσει αυτό. Το κέντρικό
μεγάλο σμήνος που δημιουργείται από διαδοχικές συγκρούσεις μικρότερων σμηνών, είναι
ήδη από τα πρώτα 100Myr πολύ μεγάλο σε μάζα και ακτίνα και αναμένεται να αποτελέ-
σει σε μικρό σχετικά διάστημα ένα γαλαξία νάνο με πολύ μεγάλη πυκνότητα. Λεπτομερείς
παρατηρήσεις των κέντρων τέτοιων συστημάτων είναι δυνατό να φανερώσουν την ύπαρξη
μελανών οπών μεγάλης μάζας στα κέντρα τους, κάτι που θα μπορούσε να επιβεβαιώσει τον
τρόπο δημιουργίας που διαπιστώσαμε με τις προσομοιώσεις.



Παράρτημα Α

Σύστημα μονάδων N-σωμάτων: Οι μονάδες στις οποίες γίνονται συνήθως οι προσο-
μοιώσεις N-σωμάτων είναι οι λεγόμενες μονάδες του συστήματος N-σωμάτων 1. Το σύ-
στημα αυτό δημιουργήθηκε επίσημα από τους Heggie & Mathieu το 1986 [21] και προ-
κύπτει αν θεωρήσουμε πως σε ένα σμήνος αστέρων G = Mt = RV = 1. Όπου G είναι η
παγκόσμια σταθερή της βαρύτητας,Mt η συνολική μάζα και RV η ακτίνα virial του συστή-
ματος. Στις μονάδες αυτές η ολική ενέργεια του συστήματος είναι Et = −1/4. Η μετατροπή
των μονάδων αυτών στις συνηθισμένες μονάδες που χρησιμοποιούνται στην Αστροφυσική
μπορεί να γίνει αν είναι γνωστές οι πραγματικές τιμές της μάζας mt και της ακτίνας virial
rv του σμήνους. Αν η μάζα του συστήματοςmt δίνεται σε ηλιακές μάζες [M�] και η ακτίνα
virial σε parsecs [pc], η μάζαmi ενός αστέρα i σε ηλιακές μάζες θα είναι

mi =Mimt [M�]. (8.1)

Κάθε απόσταση R σε μονάδες του συστήματος αυτού μετατρέπεται σε [pc] χρησιμοποιώ-
ντας τη σχέση

r = Rrv [pc]. (8.2)

Επιπλέον, υπάρχουν συναρτήσεις για τη μετατροπή του χρόνου και της ταχύτητας από το
σύστημα μονάδων N-σωμάτων στις συνηθισμένες μονάδες

t = TT∗ [Myr] (8.3)

και
v = VV∗ [kms−1], (8.4)

όπου
V∗ = 6.557× 10−2

(mt

rv

)1/2
[kms−1] (8.5)

και

T∗ = 14.94
( r3v
mt

)1/2
[Myr]. (8.6)

Οι αριθμητικοί όροι 6.557 × 10−2 και 14.94 προέρχονται από τις τιμές των ποσοτήτων
1× 10−5(GM�/L

∗) και (L∗3/GM�)
1/2 σε μονάδες cgs, αντίστοιχα, όπου L∗ λαμβάνεται

ίσο προς 1 pc και τα G καιM� εκφράζονται σε μονάδες του συστήματος cgs.
1http://en.wikipedia.org/wiki/Natural_units#N-body_units
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Ακτίνα μισής μάζας Η ακτίνα μισής μάζας rh ορίζεται ως η ακτίνα της σφαίρας που έχο-
ντας το κένρο της στο κέντρο μάζας του σμήνους, περιλαμβάνει τη μισή μάζα του σμήνους.
Η ακτίνα αυτή πολλές φορές ταυτίζεται με την ακτίνα μισού φωτός που μετράται από τις
παρατηρήσεις.

Χρόνος χαλάρωσης μισής μάζας Η εξίσωση που χρησιμοποιείται για το χρόνο χαλάρω-
σης μισής μάζας είναι [3, 1]

trlx = 0.138
(Nr3h
Gm̄

)1/2 1

lnΛ
, (8.7)

όπου m̄ είναι η μέση μάζα και lnΛ ο λογάριθμος του Coulomb [1] που δίνεται από τη σχέση

lnΛ = lnγN, (8.8)

όπου N είναι ο συνολικός αριθμός των αστέρων, ενώ ο παράγοντας γ συνήθως επιλέγεται
να είναι 0.4 [3], αλλά σε μερικές περιπτώσεις η τιμή που επιλέγεται είναι περίπου 0.1 [135].
Μια τυπική τιμή του lnΛ σε προσομοιώσεις N-σωμάτων είναι 10.

Χρόνος διάσχισης ενός σμήνους: Ο χρόνος που χρειάζεται ένας μέσος αστέρας για να
διασχίσει ο σμήνος

tcr ' 2
√
2
( r3v
GNm̄

)1/2
, (8.9)

όπου m̄ είναι η μέση μάζα του συστήματος. Στο σύστημα μονάδωνN-σωμάτων, είναι Tcr =
2
√
2. Η εξίσωση (8.21) προέρχεται από την

tcr = 2rv/σ, (8.10)

όπου σ είναι η rms ταχύτητα διασποράς, που, σε συστήματα σε ισορροπία δίνεται από τη
σχέση

σ '

√
GNm̄

2rv
. (8.11)

Ακτίνα του πυρήνα: Η ακτίνα του πυρήνα ορίζεται από την εξίσωση

rc =

√∑
i ρ
2
i |ri − rd|2∑
i ρ
2
i

, (8.12)

όπου ρi είναι η τοπική πυκνότητα γύρω από έναν αστέρα i που δίνεται από

ρi =

∑5
j=1mj

4
3
πr36

(8.13)

και r6 είναι η απόσταση από τον έκτο κοντινότερο γειτονικό αστέρα του i, ενώ rd είναι η
θέση του κέντρου πυκνότητας που ορίζεται παρακάτω.
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Κέντρο πυκνότητας: Το κέτρο πυκνότητας ενός σμήνους αστέρων ορίζεται από τη σχέση

rd =
∑
i ρiri∑
i ρi

. (8.14)

Χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα: Για ένα σύστημα αστέρων ίσης μάζας, ο χρόνος της
κατάρρευσης του πυρήνα είναι [1]

tcc ' 15trlx. (8.15)

Για ένα σύστημα που περιέχει αστέρες διαφορετικής μάζας οι οποίοι κατανέμονται σύμφωνα
με το μοντέλο πυκνότητας [11], ο χρόνος της κατάρρευσης του πυρήνα γίνεται [19]

tcc ' 0.2trlx. (8.16)

Σε μια προσομοίωσηN-σωμάτων, απαιτείται ένας ξεκάθαρος ορισμός της κατάρρευσης
του πυρήνα, καθώς ορισμένες φορές δεν είναι ευδιάκριτο το χρονικό σημείο που εμφανίζε-
ται το ελάχιστο στην ακτίνα του. Σε ορισμένες εργασίες και για καλύτερη σύγκριση μεταξύ
αποτελεσμάτων από διάφορους κώδικες, ως χρόνος κατάρρευσης του πυρήνα λαμβάνεται
ο χρόνος της δυναμικής δημιουργίας του πρώτου σταθερού στενού διπλού συστήματος στο
σμήνος. Ως στενό διπλό σύστημα λαμβάνεται το σύστημε εκείνο του οποίου η ενέργεια
σύνδεσης είναι μεγαλύτερη από 100kT , όπου kT είναι το ισοδύναμο της θερμικής ενέρ-
γειας ενός αερίου, που για την περίπτωση ενός σμήνους N αστέρων δίνεται από τη σχέση

Ekin =
3

2
NkT (8.17)

και Ekin είναι η ολική κινητική ενέργεια του σμήνους.



Παράρτημα Β: Βιογραφικό Σημείωμα
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Σχήμα 8.1
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Σχήμα 8.2
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Σχήμα 8.3
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Σχήμα 8.4



Παράρτημα Γ: Detailed summary in
English

This is the detailed summary of the PhD thesis entitled ``Gravitational Radiation
from Star Clusters''

Introduction

In this thesis we study the dynamics of realistic young star clusters focusing on the events
that lead to the emition of gravitational radiation. This radiation could be detectable by earth-
based detectors, such as LIGO and VIRGO, or by the planned space-based detector LISA.
For this research we have developed a new N-body code, called Myriad, which is capable
of simulating models of star clusters that contain tens of thousands of stars. The code itself
is one of the main products of this study, while the others are the astrophysical results we
managed to have by using Myriad for astrophysical simulations.

In the first chapter we present all the theoretical background that is related to star clusters,
paying special attention to globular clusters, which are of our interest. In the second chapter
we describe in detail the sources and detectors of gravitational radiation, while in the third
chapter we describe the theory and observations that indicate the existence of intermediate-
mass black holes (IMBH) at the centers of many, if not all, globular clusters. In the fourth
chapter we give a description of the basic numerical methods that are used in N-body
simulations together with the main features ofN-body codes. In the fifth chapter we present
in detail our new code, its first results and comparisons with other sophisticated N-body
codes. Finally, in the sixth chapter we present the results of detailed simulations of realistic
models of young star clusters that contain an IMBH.

Star clusters

This chapter of the thesis is about the observational and theoretical aspects of star clusters.
We focus mainly in globular clusters, which are among the densest stellar environments in
the universe, since the density of stars at their centers can be as high as 100 − 1000 stars
per cubic pc. Because of this high stellar densities, it is difficult to identify individual stars
close to the center and thus to study the dynamical processes there.

There are 158 globular clusters in theGalaxy, which ismaybe hiding 10−20more behind
dense interstellar gas-clouds. A typical spiral galaxy has hundreds of globular clusters, while
elliptical galaxies have tens of thousands of them. The shape of a typical globular cluster is
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almost spherical, but most of them have small ellipticities due to rotation. The characteristic
distances for a globular cluster are:

• The core radius, rc, which is defined as the distance from the center of an observed
cluster in which the surface luminosity drops to half of its central value.

• The half light radius, rhl, which is defined as the radius of the sphere around the center
from which the cluster emits half of its total luminosity.

• The half mass radius, rhm, which is defined as the radius of the sphere that contains
half of the mass of the cluster. This is sometimes assumed to be equal to the half light
radius.

• The tidal radius, rt, which is defined as the distance from the center of the cluster
in which the gravitational potential of the Galaxy becomes more important than the
gravitational potential of the cluster. This distance is assumed to be the outer limit of
the cluster.

Almost all galactic globular clusters have rhl ≤ 10pc, while most of them have rc ∼ 1−2pc.
The density profiles of globular clustersmay be approximated by simple ormore sophisticated

models. The most simple is the Plummer model [10], but the most realistic that is usually
used is the King model [11]. In the latter a parameterW0 defines the level of consentration
of the cluster.W0 ranges from 1 to 12 so that clusters with lowW0 have a big core in which
the density of stars is almost constant, while clusters with high W0 have a small core and
the density increases all the way towards their centers.

One of the characteristic time-scales for a globular cluster is the half-mass relaxation
time, which is the time-scale in which a typical star of the cluster looses any information
about its previous velocity. This time scale is given by equation [3] and [1]

trlx = 0.138
(Nr3h
Gm̄

)1/2 1

lnΛ
, (8.18)

where m̄ is the mean mass and lnΛ is the Coulomb logarithm [1] given by

lnΛ = lnγN, (8.19)

whereN is the number of stars and the factor γ is usually chosen to be 0.4 [3], but in some
cases values of around 0.1 may be more appropriate [135]. A typical value of lnΛ used in
N-body simulations is 10. In more useful units, trxl can be written as

trxl ' 1.9Myr
( rh
1pc

)( Mt

M�

)1/2(1M�
�m

)
(lnΛ)−1. (8.20)

Themost massive clusters have trxl of the order of Gyr. Another time-scale is the time needed
for a typical star of a cluster to cross the system. This is the crossing time tcr and it is given
by

tcr ' 2
√
2
( r3v
GNm̄

)1/2
, (8.21)

Finally, the another time-scale that is important for the dynamical processes in a globular
cluster is the time for the cluster to reach core-collapse. During core collapse, the mass-
density at the center of the cluster reaches its maximum value, while the core radius reaches
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its minimum. The time of core collapse for an ideal equal-mass system of stars distributed
initially according to a Plummer density profile, is found theoretically to be [1]

tcc ' 15trlx. (8.22)

This result has been confirmed by detailed simulations of star clusters. For a system containing
stars with different masses distributed according to a King density profile [11], the core
collapse time becomes [19]

tcc ' 0.2trlx. (8.23)

Finally, themost important differences between the color-magnitude diagram of a typical
globular cluster and of the solar neighborhood are mentioned. Those are

• The main sequence in the color-magnitude diagram of a globular cluster does not
continue up to the blue giant region, but instead stops at a turning point, which indicates
the age of the cluster.

• The sub-giant branch is very thin, and this indicates that all stars of the cluster have
the same age. From this we can conclude that all the stars of the cluster formed in a
single burst of stellar formation.

• After the turning point there are a few stars that appear to lie on the main sequence,
which according to the theory, shouldn't be there. Those are the blue stragglers, and
the most probably scenario of their formation is collisions between stars in the cluster.
If this scenario is correct, then collisions of stars in a globular cluster are often.

Gravitational radiation

In this chapter we present in detail the most important sources of gravitational radiation
and some of the recently discovered results of Numerical Relativity.

One of the most promising sources of gravitational radiation are close binary systems
consisting of black holes or/and neutron stars. The asymmetry of those systems, leads to
the continuous emition of gravitational radiation, which carries away energy and angular
momentum of the system. This makes the semimajor axis and the period of the system
shrink, while at the same time the eccentricity of the binary becomes lower. The evolution
of the semimajor axis and eccentricity of close binary systems of relativistic objects are
described by the equations of [26, 27], which have been calculated using the post-Newtonian
formalism. Since the frequency of the emitted gravitational radiation is twice the orbital
frequency of the binary, as the period of the binary decreases, the frequency of the emitted
radiation increases and the binary enters the band of the already constructed earth-based
detectors (LIGO or VIRGO), or the planned space-based detector LISA. Finally, the two
members of the binary merge emitting a burst of gravitational waves with a characteristic
pattern and creating a black hole.

According to the recent results of Numerical Relativity [? 32? ? ? ? ? ? ? ? ], the outcome
of such a merger would be a recoiling black hole, because just before merger, the system
emits gravitational waves asymmetrically. The asymmetry in the emission is higher if the
two black holes have spins and according to the magnitude and orientation of the spins, with
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respect to the orbital angular momentum and the ratio of masses of the two black holes, the
resulting black hole might get a recoil velocity of the order of 4000kms−1. This is very high
and it can make the black hole escape from systems like globular clusters, where the escape
velocity is around 50kms−1 or galaxies, where the escape velocity is higher. We describe in
detail the different semi-analytic equations for the recoil velocity found in the literature [? ?
] and compare their results. Finally, a detailed discussion about the different types of earth-
based detectors and their limitations is presented. The operating principles and the sources
of noise for the resonant-mass detectors and (earth or space-based) laser interferometers are
presented, together with the details about their operating frequency bands.

Intermediate-mass black holes

In this chapter we present the observational evidence of the existence of Intermediate-
Mass BlackHoles (IMBH) at the centers of star clusters, their possible formationmechanisms,
their influence in the structure of their hosting star clusters, and the gravitational radiation
they could emit.

Although there is direct proof of the existence of stellar-mass black holes (BHs) and
supermassive black holes (SMBHs), the existence of IMBHs is still under controversy,
This is because the current telescopes cannot provide us with detailed observations of the
environments where these black holes are supposed to exist. These environments are the
dense centers of globular clusters, and we will need the next generation of extremely large
telescopes in order to identify themotions of individual stars and presumably observe indirectly
the existence of IMBHs. Direct observations of IMBHs might be possible when LISA will
start collecting data, since IMBH-BH and SMBH-IMBH binaries are expected to be strong
sources of low frequency gravitational radiation. In some cases IMBH would emit higher
frequency gravitational radiation, whichmight be observable by the next generation of LIGO
and VIRGO. IMBH-IMBH binaries if they existed or exist at the centers of clusters, might
be one of the most frequent observables by LISA.

There are three possible formationmechanisms for an IMBH.An IMBHmight be formed
after the collapse and of a Population III (Pop III) star that contained hundreds or thousands
of solar masses. Pop III stars are supposed to grow very large, because of their very low
metalicities, and thus their remnants might have masses of the order of 100− 200M�. The
stars of globular clusters belong to the Population II, but, since most of the globular clusters
are very old, they might have some Pop III stars in the past. Another formation mechanism
of an IMBH has been observed in simulations of star clusters [136, 19]. This is the runaway
mergers of stars and it could happen in star clusters with short half-mass relaxation times
which also contain stars with different masses. Very early in the evolution of such clusters,
the core becomes full of heavy stars, which tend to sink there faster than lower mass stars.
This is due to equipartition of energy between the stars of the cluster, which makes the
lighter stars gain larger kinetic energies, and subsequently move to the outer parts of the
cluster, and the heavy stars gain less kinetic energies, which forces them to sink towards
the center. In such systems, the core collapses early, and if this happens before the first
supernova explosion in the cluster, which is expected around 3Myr after the birth of the
cluster, collisions between the heavy stars at the center might happen. Simulations showed
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that such collisions might lead to the formation of a very massive star, which is supposed to
collapse to a black hole, without much mass loss. This black hole would have mass around
250 − 500M� which is in the range of IMBHs. According to [74], if more than 10% of
the stars of a cluster form binaries, then runaway mergers is possible to form more than one
very massive star in a single cluster. This might be very important, since it would lead to
the formation of an IMBH-IMBH binary, which might be a strong source of gravitational
radiation. We note here that this result comes fromMonte Carlo simulations and needs to be
confirmed by detailed N-body simulations. Finally, if core collapse happens later than the
first supernova in the cluster, an IMBH might be formed by collision between the stellar-
mass BHs that sunk to the center.

N-body simulations

In this chapter we describe the basic features of most present N-body codes and we
describe important algorithms that are used by them.

The Hermite 4th order algorithm (H4) is the one that is widely used as the core of N-
body codes. The advantage of this numerical scheme is that it required one calculation of
the accelerations and their derivatives every time step. Other numerical schemes of the same
order, like Runge-Kutta 4th order, require more than a single calculation of the accelerations
and this makes H4 superior to them, because this calculation is the most time consuming
calculation in anN-body simulation. The successive steps of the H4 algorithm are presented
and discussed in detail. Finally, a description of the time-symmetric Hermite 4th order
algorithm is presented. This algorithm, requiresmore calculations of the accelerations during
a single time step, but it is very accurate, since its numerical error does not growmonotonically
with time, but remains bounded. This algorithm is usually used for simulations of N-body
systems with small number of stars N. Binaries, close encounters of stars and small bound
sub-systems can be integrated in time using this very accurate, but slow numerical scheme.

Myriad: A new N-body code for astrophysical simulations

In this chapter we present a detailed description of a newN-body code, called Myriad,
that is capable of simulating models of star clusters that contain tens of thousands of stars.

Myriad is written in C++ and it is using C++ classes to store and manipulate data. Its
main features are:
1. It contains one of the fastest and most accurate integrators for N-body simulations.

This is the H4 scheme, which is presented in Chapter 4.
2. All stars do not advance their positions and velocities simultaneously, but there are

blocks of stars that share the same integration time step. This makes Myriad a block-
time step code.

3. The special purpose computer GRAPE-6 is used for calculating the acceleration and
its first derivative for every star, when it is necessary.

4. When a binary forms in a simulation, it is replaced in theN-body system by its center
of mass, while its internal motion is accurately followed using the time-symmetric H4
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scheme. External perturbations from nearby stars are also taken into account. A third
star might become a member of the binary, forming a 3-body system, if its perturbation
on the binary is significant.

5. Close binary systems of black holes are evolved in time using the post-Newtonian
formalism. We have adjusted the post-Newtonian equations in the code, following the
formalism of [111]. We expressed the post-Newtonian terms as corrections on the
accelerations of the two black holes, and we calculated the post-Newtonian corrections
on the first derivatives of the accelerations.

6. Collisions between stars are simulated as simple plastic collisions. The final product
is a new star with the characteristics of the center of mass of the merged stars.

7. We included the effect of recoil in collisions between black holes. The produced black
hole contains the sum of the masses of the twomerged black holes, but a recoil velocity
is assigned to it, because of the asymmetric emission of gravitational waves just before
the merger. If black holes exist in a simulation, they carry information about their spin
mangitude and direction, which are important for the recoils.

The accuracy and speed of the code have been tested in detail providing satisfactory
results. Myriad and another widely usedN-body code, Starlab, were used for simulating
the same system up to core collapse. The numerical errors of the two codes are similar, while
the simulation done with Myriad required less computational time. The accuracy of Myriad
in treating binary systems is excellent, since the integrator used does not allow the numerical
errors grow monotonically with time.

We used Myriad for simulating a system of 1024 equal-mass stars, initially distributed
according to a Plummer density profile, beyond core collapse. We calculated the time of
core collapse of this system, which is tcc ' 17trlx. This time is similar to what is expected
theoretically [1], and to the results of other N-body or Monte Carlo simulations of similar
systems [19, 18].

We also used Myriad for simulating more realistic systems that contain up to 16384
stars with masses given by a Scalo [13] initial mass function. The clusters were evolved up
to core collapse which happened at tcc ' (0.17± 0.05)trlx. The result is close to the result
of [19] were the simulations were done using Starlab with identical initial conditions.

Finally, we tested Myriad in simulations of close binary black holes and tested the
correctness of the post-Newtonian formalism that we used. The result of Myriad in the time
of merger between the two black holes is in perfect agreement with the theoretical result of
[26, 27], when only the 2.5PN term is used. If we include the other two PN term (1PN and
2PN) the time of merger becomes shorter, as expected [112].

From the above we can conclude that Myriad can be used for simulations of realistic star
clusters with large mass ratios between the most and less massive stars. Also, Myriad can
evolve binaries of black holes accurately in time providing information about the emitted
gravitational radiation. If black holes merge in a simulation, the code can calculate the
properties of the resulting black hole and its recoil velocity according to the recent results
of Numerical Relativity.

All the results and descriptions of this chapter have been published in [20].



190 Κεφάλαιο8. Σύνοψη

Applications of Myriad: Simulations of star clusters containing an IMBH

As an application that pushed Myriad to its limits we simulated star clusters with realistic
mass-functions that contain an IMBH at their centers. We assumed that the IMBH has
been formed, due to runaway mergers of stars, at 3Myr after the birth of the cluster, so
before starting the simulations we evolved all the remaining stars up to this time, using a
stellar evolution code. The resulting cluster contained a number of stellar-mass black holes
distributed all over the system. For the initial density profile we used a King model with
parameter W0 = 7 and half-mass radius Rh = 1pc, which is expected to fit the density
profile and half-mass radii of post-collapsed clusters. The mass of the IMBH has been
chosen to be 500M�, which is an expected value for the mass of an IMBH formed by
runaway mergers. Using this mass, in a system of N = 32768 stars, makes the relation
MIMBH −Mcluster unrealistic, because the mass of the IMBH is too high, but this way the
interactions of the IMBH with the stellar-mass black holes will be realistic. After 3Myr in
a cluster of N = 32768 stars with initial masses following a Kroupa initial mass function
[14] with realistic limits (mupper = 150M�, mlower = 0.5M�), about 60 of them have
evolved to black holes with masses from 10M� to 30M� according to the stellar evolution
scenario used.We assumed that all BHs were maximally spinning, with a random orientation
of their spins. This assumption is expected not to be far from reality, since many of the BHs
of a cluster, might increase their spins during their lifetime, due to accretion of mass from
companion stars, as most of them are expected to form in binaries.

We started the simulations paying special attention to the behavior of the IMBH in the
cluster, and to the formation of close binary IMBH-BH systems. In the first 5Myr after
the formation of the IMBH, the central black hole remains in the core where its motion is
similar to a random walk. It is dynamically active, interacting strongly with stars and black
holes that sink to the center. Due to mass-segregation, most of the stellar-mass BHs, which
are the most massive objects in the cluster, sink to the center very soon, forming a core
rich of BHs. The first stable IMBH-BH binary formed at t ∼ 2.5Myr after the beginning
of the simulation. The semimajor axis of this binary shrunk continuously due to strong
interactions with other BHs, while is some cases the companion of the IMBH changed
several times during the simulations. The final IMBH-BH binary formed after 30Myr with
a semimajor axis of α ∼ 1AU. Due to the gravitational radiation emission, the semimajor
axis of this binary shrunk even more, while its period decreased. As the binary becomes
harder, the gravitational radiation that is emitted enters the LISA band and the binary would
be detectable by this space-based detector. The eccentricity of the binary when it would
become obervable by LISA is around ε ∼ 0.1− 0.3 similar to what is found in [137].

In some of the simulations the two black holes merged in short time-scales and a recoil
velocity was assigned to the produced IMBH. We found that if the mass of the companion
is above 15M� the recoil velocity can be higher than the escape velocity at the center of
the cluster, which is about 50kms−1, and could lead to an escaping IMBH. The real recoil
velocity depends also on the orientation of the spins of the two black holes and might be
lower than the escape velocity of the cluster, making the IMBH oscillate with initially large
amplitudes around the cluster's center. This oscillation will have an obvious result on the
structure of the cluster.
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The results of these simulations are included in a new publicationwhich is under preparation.
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