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Βασικά σημεία

Διπλά αστρικά συστήματα – Γενικά στοιχεία
Βασικές έννοιες, τύποι διπλών αστρικών συστημάτων 
Εξαγωγή μαζών και ακτίνων άστρων που ανήκουν σε διπλό σύστημα
Βαρυτικά δυναμικά, λοβοί Roche, μεταφορά μάζας
Δίσκοι προσαύξησης
Aλληλεπιδρώντα διπλά συστήματα – εξέλιξη 
«Εξωτικά» διπλά συστήματα - Προσαύξηση σε μαγνητικό άστρο, 

τύποι διπλών συστημάτων σε υψηλές ενέργειες 



Διπλά αστρικά συστήματα – Γενικά στοιχεία 
Τα περισσότερα άστρα (~70%) ανήκουν σε διπλά, τριπλά κλπ συστήματα. Δηλ. 

τα μοναχικά άστρα δεν αποτελούν τον κανόνα.
 Τα διπλά αστρικά συστήματα μας βοηθούν να εξηγήσουμε σημαντικό  αριθμό 

αστροφυσικών φαινομένων.
Supernovae Ia: διπλά αστρικά συστήματα με το ένα μέλος λευκός νάνος – πρόσπτωση ύλης 

από τον συνοδό στον ΛΝ
Διπλά συστήματα μπορεί να έχουν μέλη που είναι μαύρες τρύπες ή/και άστρα νετρονίων 

(υποθέτοντας ότι δεν καταστράφηκε το διπλό σύστημα από την έκρηξη SN)
Διπλά συστήματα σχετίζονται με κάποια Gamma Ray Bursts (GRBs)
Διπλά συστήματα σχετίζονται με millisecond pulsars

 Τα εξελικτικά στάδια που περνούν τα άστρα που ανήκουν σε διπλό σύστημα 
μπορεί να διαφέρουν από την γνωστή μας αστρική εξέλιξη (που αφορά σε 
μοναχικά άστρα) , λόγω της μεταφοράς μάζας μεταξύ των μελών του 
συστήματος.
 Τα διπλά συστήματα είναι πολύ σημαντικά διότι μας δίνουν πληροφορίες για τις 

μάζες και ακτίνες των μελών τους. 
Τεστ για τις θεωρίες αστρικής δομής και εξέλιξης.



Τύποι διπλών συστημάτων 
Κατάταξη ως προς το είδος των μελών του συστήματος:

Kαι τα δύο μέλη του συστήματος να είναι άστρα
το ένα από τα δύο μέλη να είναι αστρικό υπόλειμμα (λευκός νάνος, ή άστρο νετρονίων, ή μαύρη 

τρύπα)
 Kαι τα δύο μέλη να είναι αστρικά υπολείμματα (π.χ. διπλά άστρα νετρονίων, διπλές μαύρες τρύπες, 

άστρο νετρονίων +μαύρη τρύπα) 
Ως προς τα παρατηρησιακά τους χαρακτηριστικά 

visual binaries: Οπτικά διπλά συστήματα 
astrometric binaries: Aστρομετρικά διπλά συστήματα 
eclipsing binaries Εκλειπτικά διπλά συστήματα 
spectrum binaries Φασματικά διπλά συστήματα 
spectroscopic binaries Φασματοσκοπικά διπλά συστήματα – double lines ή single lined
 (ο τύπος «optical doubles» αναφέρεται στις περιπτώσεις που δυο άστρα προβάλλονται πολύ κοντά 

στον ουρανό, αλλά δεν ανήκουν σε διπλό σύστημα)

Ένα σύστημα μπορεί να ανήκει σε περισσότερες από μία κατηγορίες, π.χ. να είναι και φασματοσκοπικό 
και εκλειπτικό διπλό σύστημα.

Μάζες μπορούμε να βρούμε στις εξής περιπτώσεις: 
visual binaries για τα οποία υπάρχουν και μετρήσεις των ακτινικών ταχυτήτων των μελών τους για μια 

ολόκληρη περίοδο
Visual binaries με επιπλέον μετρήσεις παράλλαξης
Εκλειπτικά συστήματα που είναι ταυτόχρονα φασματοσκοπικά διπλά συστήματα (double lined)



Υπενθύμιση χρήσιμων σχέσεων από την Κλασική Μηχανική
Κίνηση δύο σωμάτων – Σύστημα κέντρου μάζας

Τροχιά: έλλειψη
(κίνηση του 2 ως προς το 1

3ος νόμος του Kepler

⇒ 𝑚ଵ𝝊ଵ=- 𝑚ଶ𝝊ଶ

=
𝛼ଶ

𝛼ଵ
=

𝜐ଶ

𝜐ଵ
   

Διατήρηση στροφορμής επίπεδη τροχιά

H εκκεντρότητα e είναι ίδια για όλες τις ελλείψεις του σχήματος βλ. 

αs=α1+α2

απόλυτες τροχιές 
ως προς το ΚΜ

Σχετική  τροχιά= 𝜇 GM𝑎௦(1 − 𝑒ଶ)



1. Οπτικά διπλά συστήματα (visual binaries)  

Yποθέτουμε αρχικά ότι η γραμμή παρατήρησης είναι κάθετη στη τροχιά

Μπορούμε να μετρήσουμε τους μεγάλους ημιάξονες των ελλείψεων που 
διαγράφουν τα δύο άστρα α1 και α2 και την περίοδο P. 

αν ξέρω και την απόσταση d 

𝑚ଵ

𝑚ଶ
=

𝛼ଶ

𝛼ଵ
   

αs=α1+α2

Μετράμε γωνιακές αποστάσεις  για 
να τις μετατρέψουμε σε πραγματικές 
αποστάσεις χρειαζόμαστε την 
απόσταση του συστήματος από μας, d.

𝛼 = aො d
(δεν χρειάζεται για το λόγο των μαζών)

Απόλυτη τροχιά : του κάθε μέλους ως προς κοινό κέντρο µάζας
Σχετική τροχιά : του δευτερεύοντος ως προς πρωτεύον άστρο

Η μέθοδος μέτρησης είναι η αστρομετρία

DH1



Slide 6

DH1 Despina Hatzidimitriou, 4/7/2020



Στα προηγούμενα υποθέσαμε ότι η γραμμή 
παρατήρησης είναι κάθετη στη τροχιά. Αυτό βέβαια τις 
περισσότερες φορές δεν ισχύει, και πρέπει να λάβουμε 
υπόψη την κλίση 𝑖.

Αυτό που μετράμε είναι η προβολή της τροχιάς στο 
επίπεδο κάθετο στην γραμμή παρατήρησης

Πως θα βρούμε τη γωνία 𝑖 ;
Γνωρίζουμε ότι τα m1, m2 και τo KM (εστία της έλλειψης) 
πρέπει να είναι συγγραμμικά. Όταν δεν ισχύει αυτό, 
συμπεραίνουμε ότι 𝑖 ≠ 0 σύγκριση μετρήσεων με 
μαθηματικά μοντέλα προβολών ελλείψεων

Πως γίνεται η ανάκτηση της αρχικής έλλειψης βλ. άσκηση αστρομετρίας
στο Εργαστήριο Κατεύθυνσης 



2. Αστρομετρικά διπλά συστήματα

Όταν δεν φαίνεται το ένα μέλος του συστήματος, μπορεί κανείς να
αντιληφθεί την βαρυτική του επίδραση στην ίδια κίνηση (proper motion)
του ορατού μέλους.



«Αόρατος» συνοδός 
ένας καφέ νάνος

Αστρομετρικό διπλό σύστημα 

~5

Πλήρης αστρομετρική λύση



Αστρομετρικό διπλό σύστημα Sirius AB

 Sirius A:
Kοντινό λαμπρό (το λαμπρότερο στον 

ουρανό στα οπτικά μήκη κύματος) 
άστρο τύπου B

 Έχει συνοδό ένα λευκό νάνο (ΛΝ) μάζας 
περίπου ίσης με 1 Μsun του οποίου η 
παρουσία προέκυψε από την 
(αστρομετρική) επίδρασή του στην ίδια 
κίνηση του Sirius A 

Ο ΛΝ  έχει πλέον και αυτός απεικονιστεί 
στο ορατό (οπότε το σύστημα είναι και 
οπτικό διπλό σύστημα)

Α



3. Φασματικά διπλά συστήματα (spectrum binaries)

Το φάσµα ενός αντικειµένου συνδυάζει φασµατικές γραµµές δύο 
διαφορετικών φασματικών τύπων, π.χ. ενός θερµού και ενός ψυχρού 
αστέρα, υποδεικνύοντας την ύπαρξη διπλού συστήματος. 

Θερμό άστρο

Ψυχρό άστρο

Φασματικά 
διπλό σύστημα



4. Φασματοσκοπικά διπλά συστήματα
(spectroscopic binaries)

SB2 όταν η παρατηρούμενη μετατόπιση 
Doppler αφορά τα φάσματα και των δύο 
αστέρων 
SB1 όταν μόνο το ένα φάσμα είναι ορατό 

Από τη μετατόπιση Doppler των φασματικών 
γραμμών μετράμε τη συνιστώσα της 
ταχύτητας του άστρου κατά μήκος της 
γραμμής παρατήρησης (vr=v sini)

Δύο φασματικές γραμμές

προς τη Γη

t



 Κυκλικές τροχιές
 i=90o

 Η καμπύλη 
ταχυτήτων 
είναι ημιτονοειδής 

 Ελλειπτικές τροχιές
 i=90o

 Προσανατολισμός
περίαστρου 45ο

Λόγος μαζών = 2
P=30d
υcm=42km/s

Λόγος μαζών = 2
P=30d
υcm=42km/s
Προσανατολισμός 
περίαστρου 45ο



Από τον λόγο των ακτινικών ταχυτήτων των δύο άστρων μπορούμε να βρούμε τον 
λόγο

των μαζών τους భ

మ

జమ

జభ

జమೝ /௦

జభೝ /௦

జమೝ

జభೝ

Έστω κυκλικές τροχιές (e~0) ημιτονοειδείς καμπύλες ταχυτήτων
τότε                          και 
επίσης ଵ ଵ ଶ ଶ

οπότε από την                                              και ௦ ଵ ଶ


ଶగ
( ଵ+ ଶ)

προκύπτει 

προφανώς για να υπολογίσουμε τις μάζες 
Χρειάζονται οι ακτινικές ταχύτητες και των δυο 
μελών του συστήματος

SB2



Αν μόνο το ένα φάσμα είναι ορατό:                                                                   

( ଵ ଶ
ଷ భೝ

య ଵା
భ

మൗ
య

ଶగீ

ή మ
య

(భା మ)మ
ଷ భೝ

య

ଶగீ
συνάρτηση μάζας

Η συνάρτηση μάζας εξαρτάται μόνο από παραμέτρους που μπορούμε να μετρήσουμε 
απευθείας. 

(σημείωση: σε όλα τα παραπάνω, οι ταχύτητες αντιστοιχούν στα μέγιστα πλάτη των 
καμπυλών χρονικής μεταβολής των ταχυτήτων)

Ο προσδιορισμός του sini παραμένει δύσκολος. Μπορεί κανείς να ακολουθήσει μία 
στατιστική προσέγγιση: δηλ. να βγάλει την μέση μάζα άστρων με παρόμοια ενεργό 
θερμοκρασία και φωτεινότητα, θέτοντας sini=<sini>~2/3 (λαμβάνοντας υπόψη και το ότι 
αν i κοντά στις 0ο δεν θα μπορώ να μετρήσω Doppler shift).

SB1



5. Εκλειπτικά διπλά συστήματα

Ένα διπλό εκλειπτικό αστρικό σύστημα είναι ένα σύστημα δύο σωμάτων, το επίπεδο της 
τροχιάς του οποίου είναι πολύ κοντά στην ευθεία παρατήρησης (κλίση ~90o), με 
αποτέλεσμα τα μέλη του συστήματος να εμφανίζουν αμοιβαίες και διαδοχικές εκλείψεις.
Από τις καμπύλες φωτός μπορούμε να μετρήσουμε (εκτός από τη περίοδο) τον λόγο 
θερμοκρασιών των δύο άστρων, τις ακτίνες τους και να βελτιώσουμε την εκτίμηση του i

Το βαθύτερο ελάχιστο λέγεται κύριο 
ελάχιστο (primary minimum) και το 
άλλο (το ρηχότερο) λέγεται 
δευτερεύον ελάχιστο (secondary 
minimum). 

Το ποσό του φωτός που 
αποκόπτεται σε κάθε έκλειψη 
εξαρτάται από τη θερμοκρασία των 
δύο αστέρων
(θυμηθείτε ότι L=4πR2σΤeff

4)



α. Βελτίωση της εκτίμησης του 

Αν ένα φασματοσκοπικό διπλό σύστημα είναι και εκλειπτικό, τότε, 
(εκτός αν η απόσταση ανάμεσα στις δυο συνιστώσες του συστήματος 
δεν είναι αρκετά μεγαλύτερη από το άθροισμα των ακτίνων τους), 



Ακόμα και αν η γωνία είναι 75ο, το σφάλμα στον υπολογισμό του 
αθροίσματος των μαζών είναι της τάξης του 10% (ελέγξτε…)

Μπορεί επίσης να προσδιοριστεί με μεγαλύτερη ακρίβεια το 
μετά από ακριβή ανάλυση/μοντελοποίηση της καμπύλης φωτός 



𝑡ఈ χρονική στιγμή πρώτης επαφής

𝑡 χρονική στιγμή ελαχίστου (πρώτο σημείο)

υ   σχετική ταχύτητα μεταξύ των δύο μελών

Πως βρίσκουμε την περίοδο εκλειπτικού συστήματος από την καμπύλη φωτός και πως βρίσκουμε 
τον λόγο θερμοκρασιών  βλ. άκηση 2 Εργαστηρίων Αστροφυσικής Κορμού

β. Εκτίμηση των ακτινών των μελών του συστήματος
s: small 𝒍:large



Παράδειγμα
Έστω ένα εκλειπτικό φασματοσκοπικό τύπου SB2 διπλό σύστημα αστέρων, για το οποίο μετρήθηκε περίοδος 
P=8.6y. Η μέγιστη μετατόπιση της γραμμής Balmer του υδρογόνου Ha είναι Δλs=0.072nm για το μικρότερο 
μέλος και Δλl = 0.0068nm για το δεύτερο μέλος. Από την ημιτονοειδή μορφή των καμπύλων ταχυτήτων 
προκύπτει ότι οι τροχιές είναι περίπου κυκλικές.

(1)

Από το Doppler shift του μικρότερου άστρου προκύπτει ότι η μέγιστη τιμή της ακτινικής ταχύτητας του είναι 

και ο μεγάλος ημιάξονας της τροχιάς του s είναι 

Αντίστοιχα, από το Doppler shift  του μεγαλύτερου άστρου, προκύπτει 
οπότε                                                      

(2)
(1)&(2)                                       και             



Παράδειγμα (συνέχεια)

Έστω ότι από την καμπύλη φωτός του συστήματος έχουμε βρει ότι

και

Τότε   

και



γ. Εκτίμηση του λόγου των θερμοκρασιών

 Το ελάχιστο είναι βαθύτερο όταν το θερμότερο 
(μικρότερο σε αυτό το παράδειγμα) άστρο 
κινηθεί πίσω από το μεγαλύτερο και 
ψυχρότερο άστρο. 

 Ροή ακτινοβολίας στην επιφάνεια του άστρου

 Ανεξάρτητα από το ποιο άστρο είναι πίσω από 
το άλλο, το ίδιο εμβαδόν επιφάνειας 
αποκρύπτεται 

 Η συνολική ακτινοβολία και από τα δυο άστρα 
όταν δεν έχουμε έκλειψη είναι

 Κατά το πρωτεύον ελάχιστο, η συνολική 
ακτινοβολία που ανιχνεύεται είναι 

 Κατά το δευτερεύον ελάχιστο, θα είναι

 Τελικά



Παράδειγμα (συνέχεια)
6.3
6.6

9.6



Βαρυτικά δυναμικά σε διπλά αστρικά συστήματα
 Ορίζουμε ένα συμπεριστρεφόμενο σύστημα 

αναφοράς με αρχή πάνω στο κέντρο μάζας του 
συστήματος

 Το διπλό σύστημα αποτελείται από δύο άστρα μάζας 
M1 και M2 που απέχουν μεταξύ τους απόσταση a, και 
ακολουθούν κυκλικές τροχιές πάνω στο επίπεδο xy, 
με γωνιακή ταχύτητα ω= జభ

భ⁄ = జమ
మ⁄ , όπου 𝜐ଵ είναι η 

επιτρόχια ταχύτητα του πρώτου άστρου και r1 η 
απόστασή του από το KM (αντίστοιχα για το 2ο

άστρο).

 Σε αυτό το σύστημα αναφοράς τα άστρα είναι ακίνητα 

 Ενεργή δυναμική ενέργεια (βλ. Mηχανική Ι) 





 Για τη γωνιακή συχνότητα ισχύει

 Επίσης

 και (από νόμο συνημιτόνων στα 
τρίγωνα της προηγούμενης 
διαφάνειας)

Χρησιμοποιώντας αυτές τις σχέσεις
μπορούμε να υπολογίσουμε το ενεργό
βαρυτικό δυναμικό Φ σε κάθε σημείο στο
τροχιακό επίπεδο xy.

To ενεργό δυναμικό Φ για δύο άστρα με μάζες, 

πάνω στον άξονα x.

KM



 Τα σημεία στο χώρο που έχουν την ίδια τιμή του Φ
αποτελούν μία ισοδυναμική επιφάνεια.

 Στο σχήμα φαίνεται η τομή των ισοδυναμικών
επιφανειών με το επίπεδο xy.

 Κοντά στο κάθε άστρο, το βαρυτικό δυναμικό κυριαρχεί
και οι ισοδυναμικές επιφάνειες είναι σφαίρες.

 Σε μεγάλες αποστάσεις, πάλι είναι σφαιρικές, με
κέντρο, το ΚΜ (συμβολίζεται με x στο διάγραμμα).

 Σε ενδιάμεσες αποστάσεις, οι ισοδυναμικές επιφάνειες
είναι πιο περίπλοκες.

 Aν η ατμόσφαιρα ενός άστρου φτάνει μέχρι μία
ισοδυναμική επιφάνεια, τότε το εξωτερικό περίβλημα
του άστρου θα πάρει το σχήμα της ισοδυναμικής
επιφάνειας.

Iσοδυναμικές επιφάνειες

𝑙ଵ = 𝑀ଵ𝐿ଵ

𝑙ଶ = 𝑀ଶ𝐿ଵ
Προσεγγιστικές εκφράσεις



 H ενεργός βαρύτητα 𝐅 = −𝑚∇Φ

είναι κάθετη στην ισοδυναμική επιφάνεια

 Πάνω σε μία ισοδυναμική επιφάνεια του δυναμικού

Roche, η πίεση θα είναι σταθερή

( λόγω υδροστατικής ισορροπίας)

 Ο χώρος που περικλείεται από την ισοδυναμική

επιφάνεια που έχει σχήμα «οκτώ» και περνάει

από το σημείο Lagrange L1 λέγεται λοβός Roche

 O λοβός Roche έχει ιδιαίτερη σημασία για

την εξέλιξη ενός διπλού αστρικού συστήματος

 Όταν ένα από τα μέλη του συστήματος διασταλεί

αρκετά (π.χ. στη φάση ερυθρού γίγαντα) ώστε να

«γεμίσει» τον δικό του λοβό Roche, αέριο από

την ατμόσφαιρά του μπορεί να μεταφερθεί μέσω

του σημείου L1 στο άλλο άστρο

F



Κλάσεις διπλών συστημάτων 
1. Αποχωρισμένα διπλά συστήματα (detached binaries)  

 έχουν ακτίνες πολύ μικρότερες από τη μεταξύ τους απόσταση

 και τα δύο μέλη του συστήματος είναι σχεδόν σφαιρικά και δεν γεμίζουν τον λοβό
Roche.

 Σε αυτή την περίπτωση τα άστρα του συστήματος εξελίσσονται σχεδόν
ανεξάρτητα (σαν μοναχικά άστρα).

 Τα περισσότερα διπλά συστήματα (ακόμα και αυτά που έχουν ως μέλη ερυθρούς
γίγαντες) ανήκουν σε αυτή την κατηγορία



2. Ημι-αποχωρισμένα διπλά συστήματα (semi-detached 
binaries)  

 Ένα από τα δύο μέλη του συστήματος έχει γεμίσει τον λοβό Roche.

 To άστρο αυτό (που έχει γεμίσει τον λοβό Roche) λέγεται δευτερεύον, και το άλλο
πρωτεύον.

 Το πρωτεύον άστρο μπορεί να είναι μικρότερης ή μεγαλύτερης μάζας από το
δευτερεύον.

 Το δευτερεύον άστρο (donor) χάνει μάζα προς το πρωτεύον (accretor) μέσω του
σημείου L1

 Σε αυτή την περίπτωση η εξέλιξη των άστρων του συστήματος είναι διαφορετική
από των μοναχικών άστρων.



3. Διπλά συστήματα σε επαφή  (contact binaries)  

 Kαι τα δύο μέλη του συστήματος έχουν γεμίσει τον λοβό Roche.

 Μπορεί να επεκταθούν και έξω από τον λοβό Roche, π.χ. να
φτάσουν στην ισοδυναμική επιφάνεια που περνά από το L2

 Ανταλλαγή μάζας και ενέργειας

 Μετρήσεις δείχνουν ότι τα περισσότερα από αυτά δεν έχουν φτάσει
ακόμα σε θερμοδυναμική ισορροπία

Στα συστήματα κλάσης 2 και 3 η συνολική μάζα διατηρείται, αλλά όχι η
ανηγμένη μάζα.



Αλληλεπιδρώντα διπλά συστήματα 
Μεταφορά μάζας (σε ημιαποχωρισμένα συστήματα) ΕΔΩ
Roche lobe overflow RLOF

Η μεταφορά μάζας μέσα από το σημείο Lagrange L1 είναι ένα αρκετά περίπλοκο υδροδυναμικό 
πρόβλημα.

Θα δείξουμε ότι ο ρυθμός μεταφοράς μάζας εξαρτάται πολύ από την ποσοστιαία 

αύξηση της ακτίνας του δότη 
ୖ

ୖై
= (𝑅ௗ − R)/ R

όπου R η ακτίνα στο σημείο Lagrange 1 (ισοδύναμη ακτίνα για σφαίρα ίδιου όγκου)

και 𝑅ௗ η ακτίνα του δότη

Ο ρυθμός μεταφοράς μάζας είναι περίπου:

όπου ρ και υ η πυκνότητα και η ταχύτητα του αερίου στο σημείο L1

και S είναι η διατομή της ροής στο σημείο L1 κάθετα στη γραμμή που ενώνει τα δύο άστρα.

Σημείωση: “wind driven accretion” : μέρος του αστρικού ανέμου του ενός άστρου μπορεί 
να «συλληφθεί» από το 2ο χωρίς RLOF



Στη κατεύθυνση y το σχήμα του δυναμικού είναι περίπου παραβολικό, 

όπως προκύπτει από το ανάπτυγμα Taylor γύρω από το σημείο L1  

(σημείο ισορροπίας, άρα η πρώτη παράγωγος = 0)

όπου                                , (μη ευσταθής τροχιά)

Σκεφτείτε τον ρόλο του y2: Στην ουσία μας δίνει κατά προσέγγιση την διατομή S (για y=0 S=0). 

Μακριά από το L1 πάνω στην επιφάνεια του δότη, το δυναμικό θα είναι σφαιρικό και θα 
κυριαρχείται από το βαρυτικό δυναμικό . Οπότε λόγω της μεταβολής της ακτίνας 
του δότη, το Δφ θα είναι 

οπότε (συνδυάζοντας τις δυο σχέσεις για το Δφ)



Προσέγγιση του γινομένου ρυ
Υποθέτουμε ότι το αέριο διαστέλλεται ελεύθερα στον λοβό Roche του συνοδού, οπότε η ταχύτητα 
είναι περίπου ίση με την τοπική ταχύτητα του ήχου 𝜐~𝑐௦

Αλλά από τη πολυτροπική σχέση                    και τη σχέση 
βρίσκουμε ότι                         και επομένως                           

Άρα (𝜌𝑣) ଵ∝ 𝑐௦𝑐௦
ଶ/(ఊିଵ)

⇒

Επιπλέον, στο σημείο L1 η κινητική ενέργεια του ρεύματος περιμένουμε να είναι ίση με το Δφ, δηλ. 

αφού

επίσης  S ∝
ୖ

ோ

Π.χ. για ερυθρούς γίγαντες και άστρα ΚΑ σχετικά 
μικρής μάζας που έχουν convective envelopes γ~5/3, ο εκθέτης είναι  = 4

3Μικρή μεταβολή στο ΔR προκαλεί μεγάλη 
μεταβολή στο ρυθμό μεταφοράς μάζας

⇒ 𝑐௦ ∝ Δφ ଵ/ଶ ∝
ୖ

ோ

ଵ/ଶ

∝
௱ோ

ோ

ஓାଵ/ଶ(ஓିଵ) ௱ோ

ோ
 ⇒



Τροχιακή εξέλιξη κατά τη μεταφορά μάζας

 Η τροχιακή στροφορμή (~συνολική στροφορμή του συστήματος) μέτρου 

ଶ ଶ ଵ
ଶ

ଶ
ଶ

ଵ ଶ

ଶ

 Παραγωγίζοντας βρίσκουμε :

 Για κυκλικές τροχιές ( ) ο τελευταίος όρος είναι 0, οπότε

Από ΜΗΧΑΝΙΚΗ

α ο μεγάλος ημιάξονας της έλλειψης (σχετική τροχιά)
e η εκκεντρότητα της έλλειψης



(1d –donor, 2a –accretor)

και οπότε

Από τον 3ο νόμο του Kepler, παραγωγίζοντας ως προς το χρόνο, βρίσκουμε

 ௗ
ଶగ



ଶ
ଷ

ୀ

̇



ଷ

ଶ

̇



1η περίπτωση – Διατηρητική μεταφορά μάζας: η συνολική μάζα 
και η τροχιακή στροφορμή διατηρούνται

�̇�

𝑃
= −3(

𝑀ௗ

𝑀
− 1)

𝑀ௗ
̇

𝑀ௗ



 Αν                        τότε                  (εφόσον               ) δηλ. η τροχιά «μικραίνει» - το μικραίνει 
και �̇�>0 (από αυτό μπορώ να βρω το �̇�ௗ)

Καθώς η τροχιά μικραίνει, ο λοβός Roche μικραίνει  περισσότερη μεταφορά μάζας (                      )
 runaway mass transfer

 Αν                        τότε η τροχιά μεγαλώνει (�̇� > 0)

�̇�

𝑃
= −3(

𝑀ௗ

𝑀ఈ
− 1)

𝑀ௗ
̇

𝑀ௗ



2η περίπτωση – Μη Διατηρητική μεταφορά μάζας – απώλεια μάζας και στροφορμής
από το σύστημα

 Έστω ότι ένα ποσοστό β της μεταφερόμενης μάζας καταλήγει στον συνοδό 
(accretor)

και
 Παραμετροποίηση της απώλειας στροφορμής (ανά μονάδα μάζας):

⇒   
𝐽̇

𝐽
= γ =

𝛾(1 − 𝛽)�̇�ௗ 

𝑀 + 𝑀ௗ

ℎ௦௦ ≡
𝑑𝐽

𝑑𝑀
=

𝑑𝐽
𝑑𝑡

ൗ

𝑑𝑀
𝑑𝑡ൗ

=

2
𝐽̇

𝐽
=

�̇�

𝑎
+ 2

�̇�ௗ

𝑀ௗ
+ 2

�̇�

𝑀
−

�̇�ௗ + �̇�

𝑀ௗ + 𝑀



 Παρατηρησιακά υπάρχουν ενδείξεις και για διατηρητική και για μη διατηρητική
μεταφορά μάζας. Στη δεύτερη περίπτωση η δυσκολία είναι στον προσδιορισμό των
παραγόντων β και γ

 Θα δούμε μερικές ειδικές περιπτώσεις παραμετροποίησης της απώλειας μάζας και
στροφορμής:

1. Απώλεια χωρίς προσαύξηση μάζας από τον συνοδό “Fast mode” ή “Jeans mode”
2. Iσοτροπική επανεκπομπή από τον συνοδό (Isotropic re-emission)
3. Δακτύλιος γύρω από το σύστημα (Circumbinary ring) ή “intermediate mode” 



I. Fast (Jeans) mode:

Θεωρούμε ότι η απώλεια μάζας από τον δότη είναι μέσω ενός ισοτροπικού γρήγορου
ανέμου, ο οποίος απομακρύνει μάζα και στροφορμή από το σύστημα, χωρίς να
«προλαβαίνει» να αλληλεπιδρά ( fast mode) με τον συνοδό, δηλ. ο άνεμος χάνεται
τελείως από το σύστημα.

Άρα για κάθε μονάδα μάζας του ανέμου, η απώλεια στροφορμής ανά μονάδα μάζας 
για το σύστημα θα είναι:

όπου αd η ακτίνα της τροχιάς του δότη γύρω από το κοινό ΚΜ, και (3ος Ν.Κepler) 

α=αd+αa ,  και ୋ(ெೌାெ)


య

Επαληθεύστε!



ΙI. Ισοτροπική επανεκπομή (isotropic re-emission):

 μάζα μεταφέρεται στον συνοδό (accretor) μέσω RLOF (Roche Lobe Overflow) 

 αλλά μόνο μέρος αυτής της μάζας «προστίθεται» στη μάζα του συνοδού

 ενώ η υπόλοιπη εκτοξεύεται ισοτροπικά από τον συνοδό, π.χ. μέσω ισοτροπικού 
ανέμου, ο οποίος έχει ενισχυθεί λόγω της προσαύξησης μάζας).

Σε αυτή τη περίπτωση                            δηλ. 

2

a

ω which corresponds to γ = Md/Ma

Επαληθεύστε!



ΙΙI. Δακτύλιος γύρω από το σύστημα  (circumbinary ring)
/intermediate mode

H μάζα δεν χάνεται τελείως από το διπλό σύστημα αλλά σχηματίζει ένα δακτύλιο γύρω από 
αυτό. 

Αυτό μπορεί να συμβεί όταν σχηματιστεί ένα διπλό σύστημα επαφής (contact binary) και 
«γεμίσει» η ισοδυναμική επιφάνεια που περνά από το L2. Τότε, μάζα μπορεί να διαπεράσει 
το σημείο L2 , αλλά δεν θα έχει αρκετή ενέργεια για να ξεπεράσει το βαρυτικό δυναμικό του 
συστήματος και μπορεί να καταλήξει να ακολουθεί μία Κεπλεριανή τροχιά σε κάποια 
απόσταση από το ΚΜ του συστήματος. 

Έστω ότι η ακτίνα του δακτυλίου είναι αring   



 Επαληθεύστε!



Resolved ALMA continuum image of the circumbinary ring and 
circumstellar disks in the L1551 IRS 5 system [SSA]

F. Miera, &. Kóspál, P. Ábrahám, et. al. 2019



Σενάρια εξέλιξης 
διπλού συστήματος

 Η εξέλιξη ενός διπλού συστήματος
όταν υπάρχει ανταλλαγή μάζας,
μπορεί να ακολουθήσει διαφορετικά
μονοπάτια ανάλογα με τη αρχικό
λόγο μάζας των δύο μελών του.

 Παράδειγμα  εξέλιξης συστήματος 
που καταλήγει σε έκρηξη SNIa



Παράδειγμα  εξέλιξης συστήματος 
που καταλήγει σε διπλό σύστημα 
μελανών οπών 
 συγχώνευσηβαρυτικά κύματα

Podsiadlowsk et al. i

Θα επανέλθουμε σε αυτά
όταν συζητήσουμε ειδικές
κλάσεις αλληλλεπιδρώντων
διπλών συστημάτων



Δίσκοι προσαύξησης
 To αέριο που μέσω του L1 διέρχεται στο λοβό

Roche του “accretor”, έχει μεγάλη στροφορμή και
έτσι δεν προσπίπει απευθείας στην επιφάνεια του
άστρου, αλλά τίθεται σε τροχιά γύρω από αυτό.

 Ο φυσικός μηχανισμός που προκαλεί το ιξώδες δεν είναι ακριβώς γνωστός: το γνωστό μας 
μοριακό ιξώδες δεν αρκεί. Πιθανόν να παίζει ρόλο η τύρβη ή μαγνητοϋδροδυναμικές
αστάθειες στον δίσκο.

 Λόγω εσωτερικής τριβής (ιξώδες - viscosity), μέρος της κινητικής (bulk) ενέργειας μετατρέπεται
σε θερμική ενέργεια, το υλικό θερμαίνεται και ταυτόχρονα πλησιάζει (ακολουθώντας μία
σπειροειδή τροχιά) στο άστρο, δημιουργώντας ένα δίσκο πάνω στο τροχιακό επίπεδο, που
λέγεται δίσκος προσαύξησης



 Υποθέτουμε ότι ο δίσκος αποτελείται από οπτικά
αδιαφανείς δακτυλίους που εκπέμπουν ως μελανά
σώματα

 Θα εκτιμήσουμε τη θερμοκρασία του μοντέλου αυτού,
συναρτήσει της ακτίνας r.

 Υποθέτουμε ότι η προς τα μέσα ταχύτητα του ρευστού
είναι πολύ μικρότερη από την επιτρόχια ταχύτητα. Σε
αυτή τη περίπτωση τα αέρια ακολουθούν περίπου
κεπλεριανές τροχιές.

 Η μάζα του δίσκου είναι πολύ μικρότερη από τη μάζα
του κεντρικού άστρου, οπότε μπορούμε να
υποθέσουμε ότι το υλικό του δίσκου «αισθάνεται»
μόνο την βαρυτική έλξη του πρωτεύοντος άστρου.



 Για Κεπλεριανό δίσκο Η συνολική ενέργεια E μάζας m στο δίσκο είναι

(Μ1 η μάζα του κεντρικού άστρου)

 Καθώς το αέριο «πέφτει» σπειροειδώς προς το κέντρο, η ενέργειά του γίνεται πιο αρνητική
– Η ενέργεια που χάνεται, μετατρέπεται σε θερμότητα, διατηρώντας τη θερμοκρασία στο
δίσκο.

 Έστω στοιχειώδης δακτύλιος ακτίνας r και πάχους dr
 Υποθέτουμε ότι ο δίσκος βρίσκεται σε μία σταθερή κατάσταση, δηλ. όση μάζα προστίθεται

στον δακτύλιο σε χρόνο t ( ) από την εξωτερική του ακτίνα, τόση μάζα «αφαιρείται
από τον δακτύλιο από την εσωτερική του ακτίνα.

 Διατήρηση ενέργειας: H ενέργεια dE που εκπέμπεται από τον δακτύλιο πρέπει να ισούται
με τη διαφορά της ενέργειας που εισέρχεται μείον την ενέργεια που εξέρχεται από τον
δακτύλιο.

𝑑𝐸 =
𝑑𝐸

𝑑𝑟
𝑑𝑟 =

𝑑

𝑑𝑟
−𝐶

𝑀ଵ𝑚

2𝑟
𝑑𝑟 = 𝐺

𝑀ଵ�̇�𝑡

2𝑟ଶ
𝑑𝑟



 Αν η συνολική φωτεινότητα του δακτυλίου είναι dLring τότε η συνολική ενέργεια που 
εκπέμπεται από τον δακτύλιο είναι 

 Αλλά από τον νόμο του Stefan-Boltzman και με δεδομένο ότι θεωρούμε ότι η εκπομπή 
είναι αμφίπλευρη (Α=2(2πrdr)) προκύπτει ότι: 

Eξισώνοντας τις δύο εκφράσεις και λύνοντας ως προς Τ, βρίσκουμε

όπου R και Μ η ακτίνα και η μάζα του κεντρικού άστρου (παραλείψαμε τον δείκτη 1) 

𝑑𝐿 = 𝐺
𝑀ଵ�̇�

2𝑟ଶ
𝑑𝑟

𝑑𝐿 = 2 × 2𝜋𝑟𝜎Τସ𝑑𝑟

𝑑𝑑𝐿୰୧୬ 𝑡 = 𝑑𝐸 = 𝐺
𝑀ଵ�̇�𝑡

2𝑟ଶ
𝑑𝑟

𝑇 =
𝐺𝑀�̇�

8𝜋𝜎𝑅ଷ

ଵ ସ⁄
𝑅

𝑟

ଷ ସ⁄



 (μία πιο καλή προσέγγιση που λαμβάνει υπόψη το τυρβώδες οριακό στρώμα που 
δημιουργείται όταν το γρήγορα περιστρεφόμενο αέριο συναντήσει την επιφάνεια του 
άστρου, δίνει 

𝑇 =
ଷீெெ̇

଼గఙோయ

ଵ/ସ
ோ



ଷ ସ⁄
(1 − 𝑅/𝑟) ଵ/ସ

 Μπορούμε να αποδείξουμε (άσκηση) ότι η μέγιστη θερμοκρασία του δίσκου είναι ίση με

𝑇௫ = 0.488
ଷீெெ̇

଼గఙ య

ଵ/ସ

 Ολοκληρώνοντας τη σχέση 𝑑𝐿 = 𝐺
ெభெ̇

ଶమ 𝑑𝑟 βρίσκουμε

𝐿 = ∫ 𝐺
ெభெ̇

ଶమ 𝑑𝑟 = 𝐺
ெெ̇

ଶோ

ஶ

ୖ

 Aν δεν υπήρχε ο δίσκος προσαύξησης, τότε η κινητική ενέργεια της προσπίπτουσας 

μάζας στη μονάδα του χρόνου θα ήταν ίση με 
ெெ̇

ோ
, δηλαδή η μισή διαθέσιμη 

κινητική ενέργεια εκπέμπεται με τη μορφή θερμικής ακτινοβολίας από το δίσκο, και η 
άλλη μισή ποτίθεται στην επιφάνεια του κεντρικού αντικειμένου



Παραδείγματα:
1. Δίσκος προσαύξησης γύρω από λευκό νάνο:

π.χ. M=0.85Mꙩ R=0.0095Rꙩ ିଵMꙩ/yr
οπότε  

2. Δίσκος προσαύξησης γύρω από αστέρα νετρονίων:
π.χ. M=1.4Mꙩ R=10km    ିଽMꙩ/yr

      𝑇 ≅ 11 × 10 Κ   𝜆௫ =
ହ×ହ଼

ଵଵ
~0.26 𝑛𝑚    ακτίνες Χ 

  ≅ 4 × 10ସ Κ   𝜆௫ =
ହ×ହ଼

ସ
~72𝑛𝑚   UV

r=R
𝑇 =

𝐺𝑀�̇�

8𝜋𝜎𝑅ଷ

ଵ ସ⁄
𝑅

𝑟

ଷ ସ⁄

𝐿disk = 𝐺
𝑀�̇�

2𝑅
= 8.55 × 10ଶହW ∼ 0.22L⊙

𝐿disk = 𝐺
𝑀�̇�

2𝑅
= 9.29 × 10ଶଽW ∼ 2400L⊙



Η (μέγιστη) ακτίνα του δίσκου προσαύξησης
Θα την εκτιμήσουμε χρησιμοποιώντας την αρχή  διατήρησης στροφορμής:
Έστω m μία «στοιχειώδης» μάζα που περνά από το σημείο L1 και καταλήγει σε μία κυκλική τροχιά γύρω 
από το πρωτεύον άστρο (accretor).

Η στροφορμή της m στο σημείο L1 είναι

(1)

Η στροφορμή στη κυκλική τροχιά γύρω από τη πρωτεύον άστρο Mα είναι:

𝐿 = 𝜇 G𝑀𝑟 ≅ 𝑚 G𝑀𝑟 (αφού 𝜇 = 𝑚𝑀/(𝑚+𝑀) ≅ 𝑚) (2)

𝐿 = 𝑚𝜔ℓ1
2 = 𝑚ℓ1

2 ⋅
𝐺 𝑀𝑎 + 𝑀𝑑

𝑎3



Εξισώνοντας τις δύο σχέσεις (1) και (2), και χρησιμοποιώντας τη (προσεγγιστική) σχέση  

ℓଵ = 𝑎 0.500 − 0.227logଵ 
Mௗ

𝑀

Βρίσκουμε

Μέρος της μάζας κινείται σπειροειδώς προς τον πρωτεύοντα («απώλεια» στροφορμής) και ένα 
μικρό μέρος μετακινείται προς τα έξω προς το L1, οπότε στροφορμή «μεταφέρεται» προς το 
άκρο του δίσκου. Με αυτό τον τρόπο διατηρείται συνολικά η στροφορμή. Η μάζα που 
μεταφέρεται προς τα όρια του δίσκου, μπορεί να χαθεί (+στροφορμή) μέσω ανέμου. Κατά 
προσέγγιση θεωρούμε ότι η εξωτερική ακτίνα του δίσκου είναι ௗ௦ 

𝑟ୡ୧୰ୡ  = 𝑎
ℓଵ

𝑎

ସ

1 +
Mௗ

𝑀

 = 𝑎 0.500 − 0.227logଵ 
Mௗ

𝑀

ସ

1 +
Mௗ

𝑀



Carroll & Ostlie



Τύποι αλληλλεπιδρώντων (μεταφορά μάζας) διπλών συστημάτων

 Συστήματα Algol: ημιαποχωρισμένα με μέλη άστρα ΚΑ ή υπογίγαντες
 Συστήματα RS Canum Venaticorum & BY Draconis περιλαμβάνουν χρωμοσφαιρικά ενεργά άστρα

(>F-K)
 Συστήματα σε επαφή W Ursae Majoris P~0.2=0.8d – μαγνητική δραστηριότητα – μηχανισμός

δυναμό
 Κατακλυσμικοί μεταβλητοί – Novae μικρές περίοδοι, ένα μέλος λευκός νάνος + νάνος τύπου M
 Διπλά συστήματα ακτίνων X με άστρο νετρονίων ή μαύρη τρύπα ως τον πρωτεύοντα και μικρής

(LMXB) ή μεγάλης (ΗΜΧΒ) μάζας δευτερεύοντα αστέρα.
 Συστήματα ζ Aurigae & VV Cephei μεγάλη περίοδος, ένα μέλος υπεργίγαντας (G,K στη πρώτη

περίπτωση, Μ στη δεύτερη) – γίνονται ημιαποχωρισμένα στη φάση του υπεργίγαντα - κατά την
έκλειψη μελετώνται οι ιδιότητες της ατμόσφαιρας και του ανέμου του ψυχρότερου SG



 Συμβιοτικά συστήματα μεγάλη περίοδος, M γίγαντας (π.χ. Mira) + Λευκός νάνος ή
υπονάνος, ή μικρής μάζας άστρο της ΚΑ (πρωτεύων αστέρας) – wind accretion: από τον
άνεμο του ψυχρότερου άστρου προς το θερμότερο μέλος. Μπορεί το ψυχρότερο μέλος να
έχει γεμίσει το λοβό Roche, οπότε έχουμε συμβιοτικά συστήματα Algol

 Διπλά συστήματα με Ba και άστρα τύπου S: στοιχεία από τις θερμοπυρηνικές αντιδράσεις
στον έχουν μεταφερθεί στην επιφάνεια του δευτερεύοντα (AGB - third dredge up) και από
εκεί στον πρωτεύοντα. Το δευτερεύον το μεταξύ έχει εξελιχθεί σε ΛΝ

 Διπλά συστήματα post-common-envelope θερμός ΛΝ ή υπονάνος + ψυχρότερος
δευτερεύων π.χ. διπλά συστήματα στο κέντρο πλανητικών νεφελωμάτων



Type Ia Supernovae

Oι SNIa δεν έχουν γραμμές Η, 
αλλά ισχυρές γραμμές SiII,  και
γραμμές ουδέτερων και ιονισμένων 
στοιχείων όπως
O, Mg, S, Ca και Fe

 Πρέπει να σχετίζονται με αντικείμενα που 
έχουν χάσει το H τους ή/και το έχουν 
μετατρέψει σε βαρύτερα στοιχεία

Ο ρυθμός  με τον οποίο μειώνεται το μέγεθος της SNIa
είναι αντιστρόφως ανάλογος του απόλυτου μεγέθους 
στο μέγιστο   standard candles

𝑀 ≃ 𝑀 ≃ −19.3 ± 0.03



Μοντέλα για SNIa

 Double degenerate model WD +WD
 Two WD orbiting each other 
gravitational waves 
 loss of energy and angular momentum 
 spiral in (when period < ~14hrs for ~solar mass members) 
 the least massive WD which also has the larger radius will spill over its Roche lobe
 in a few orbits all its mass is transported to the accretor through a disk  (C-O rich 

material)
 when mass near the Chadrasekhar limit  nuclear reactions in the interior begin 
 type Ia SN
Correct prediction of SNIa rates in galaxies but computer simulations currently seem to 
favor formation of a NS rather than a SN explosion



Μοντέλα για SNIa

 Single degenerate model WD + non degenerate star
Scenario 1
 Helium amassed on top of C-O WD becomes degenerate
 When enough He  Helium flash  sends shock wave inwards causing ignition of the 

degenerate C-O
Scenario 2
 No surface ignition of Helium
 Multiple independent  C-O ignition points in core  non-spherical events
Research still in progress 
Fine tuned accretion rate required…
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Διπλά συστήματα ακτίνων X (X-ray binaries)

 Είναι διπλά συστήματα των οποίων το ένα μέλος
είναι αστέρας νετρονίων ή μαύρη τρύπα.

 Σε ένα ημιαποχωρισμένο σύστημα θερμό αέριο
μεταφέρεται από το άστρο στον συμπαγή συνοδό
μέσα από το σημείο L1, με αποτέλεσμα πολλά
ενδιαφέροντα φαινόμενα μεταξύ των οποίων σε
αρκετές περιπτώσεις την ισχυρή εκπομπή στις
ακτίνες Χ.



Δημιουργία διπλών συστημάτων με το ένα μέλος άστρο νετρονίων ή 
μαύρη τρύπα

 Θα εξετάσουμε κάτω από ποιες συνθήκες ένα διπλό σύστημα θα παραμείνει συνδεδεμένο 
μετά από την έκρηξη σουπερνόβα, που θα καταλήξει στη δημιουργία ενός άστρου νετρονίων 
ή μιας μαύρης τρύπας

 Αρχικές μάζες ଵ
, ଶ  τελικές μάζες ଵ , ଶ

σχετική τροχιά  μεγάλος ημιάξονας (ακτίνα),
 Η συνολική ενέργεια του συστήματος είναι


ଵ

ଶ 
ଶ ீெభ

బఓమ



ீெభ
బெమ

ଶ

ଵ

ଶ 
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, όπου ଵ


ଶ

 Ας υποθέσουμε ότι εκρήγνυται το άστρο 1 και έστω ότι  η μάζα του αστρικού υπολείμματος 
μετά την έκρηξη είναι ଵ ଵ



𝑚ଵ𝝊ଵ=- 𝑚ଶ𝝊ଶ



 Αν η έκρηξη είχε σφαιρική συμμετρία δεν μεταβάλλεται η ταχύτητα του άστρου 1.
Υποθέτω επίσης ότι η έκρηξη δεν επηρεάζει το άστρο 2

 Όσο η μάζα του κελύφους του SNR δεν έχει φτάσει στο 2ο άστρο, δεν αλλάζει τίποτε στο διπλό
σύστημα (η βαρυτική δύναμη που ασκεί το κέλυφος στο άστρο 2 είναι σαν να ήταν η μάζα του
κελύφους να ήταν συγκεντρωμένη στο κέντρο του). Η ταχύτητα του άστρου 2 είναι επίσης
αρχικά αμετάβλητη, οπότε και η είναι αμετάβλητη.

 Μόλις το κέλυφος ξεπεράσει το δεύτερο άστρο δεν συμμετέχει πλέον σημαντικά στην ενέργεια
σύνδεσης του διπλού συστήματος. Οπότε η συνολική μάζα του είναι πλέον

ଵ ଶ

 η τελική ενέργεια σύνδεσης του συστήματος  θα είναι 


ଵ

ଶ ଵ ଵ
ଶ ଵ

ଶ ଶ ଶ
ଶ ெభெమ





 Για να είναι βαρυτικά δέσμιο το σύστημα θα πρέπει Ef <0
 Στην οριακή περίπτωση που Ef =0, έχουμε


ଵ ଶ


ଶ ଵ ଶ ଵ ଶ

ଵ ଶ
ଵ ଶ

 Tο τελικό σύστημα δεν θα είναι βαρυτικά δέσμιο αν  Ef ≥0 

ଵ

ଵ


ଶ

Δηλ. πρέπει να έχει χαθεί μέσω της έκρηξης τουλάχιστον το μισό της αρχικής μάζας του 
συστήματος για να διαλυθεί το διπλό σύστημα (για τις απλές υποθέσεις που έχουμε κάνει)





Binary X-Ray Pulsars
• Μιλήσαμε ήδη  για τη δημιουργία του δίσκου προσαύξησης και για τον υπολογισμό 

της φωτεινότητάς του. 
• Στη περίπτωση που το συμπαγές αντικείμενο έχει ισχυρό μαγνητικό πεδίο (άστρα 

νετρονίων έχουν μαγνητικά πεδία της τάξης των 1012Gauss), αυτό θα επηρεάσει την 
ροή της ύλης κατά την πορεία της προς αυτά.

• To μαγνητικό πεδίο ενός αστέρα νετρονίων είναι ~ 1/r3

οπότε η προσπίπτουσα ύλη θα συναντήσει ένα συνεχώς
αυξανόμενο πεδίο

• Η πυκνότητα ενέργειας του μαγνητικού πεδίου είναι 

• Η ακτίνα στην οποία αυτή η πυκνότητα ενέργειας γίνεται συγκρίσιμη με τη 
πυκνότητα κινητικής ενέργειας της προσπίπτουσας ύλης, 
δηλαδή όταν

,

λέγεται ακτίνα Alfven

• Αν υποθέσουμε ότι η πρόσπτωση μάζας είναι σφαιρικά συμμετρική με το αέριο να 
ξεκινά από μεγάλη απόσταση με αρχικά μηδενική ταχύτητα, τότε η ταχύτητα 
ελεύθερης πτώσης θα είναι 

• Ο ρυθμός προσαύξησης μάζας σχετίζεται με το υ μέσω της σχέσης

• Με δεδομένο ότι (άσκηση)



• Βέβαια η προσαύξηση μάζας δεν περιμένουμε να είναι σφαιρικά συμμετρική. 

• Επειδή το μαγνητικό πεδίο αυξάνεται πολύ γρήγορα, δεν παίζει πολύ μεγάλο ρόλο η «αρχική συνθήκη», και 
ένας πιο αναλυτικός υπολογισμός καταλήγει σε παρόμοιο αποτέλεσμα όπου η κρίσιμη ακτίνα (που λέγεται 
disruption radius) είναι περίπου το μισό της ακτίνας Alfven 

• Παράδειγμα: Έστω άστρο νετρονίων (M=1.4Mꙩ R=10km) στο οποίο προσπίπτει ύλη με ρυθμό �̇�~1.6 ×
10ିଽMꙩ/yr. To μαγνητικό πεδίο στην επιφάνεια του ΑΝ έχει ένταση Bs=108Τ

Με αντικατάσταση στο προηγούμενο τύπο βρίσκουμε ότι η ακτίνα Alfven είναι 

<< rcirc του δίσκου προσαύξησης 

άρα δημιουργείται δίσκος, αλλά  με ένα εσωτερικό όριο.

Η  προσπίπτουσα ύλη ακολουθεί τις γραμμές του μαγνητικού πεδίου και καταλήγει στον ένα από

τους μαγνητικούς πόλους του αστέρα νετρονίων μέσω μίας στήλης προσαύξησης

(κοντά στο όριο Eddington ~1031W)



Yπενθύμιση για φωτεινότητα Eddington

• Βαθμίδα πίεσης (πίεση ακτινοβολίας κυρίως για άστρα μεγάλης μάζας –
κοντά στην επιφάνεια)  ροή φωτονίων 

• Υδροστατική ισορροπία

• Όριο φωτεινότητας για ευσταθή άστρα

• (αδιαφάνεια κυρίως από σκέδαση e)


