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Domenii de cercetare
• Gravitație și Teoria Relativității Generale

• soluții ale ecuațiilor Einstein în 4d  și spații cu 
dimensiuni extinse

• metode de generare de soluții exacte ale ecuațiilor 
Einstein

• fizica găurilor negre

• obiecte compacte exotice: stele neutronice, 
magnetari, găuri de vierme 



Ce este spațiu-timpul?
• În fizică, pentru a descrie poziția unui punct în spațiu 

folosim 3 coordonate spatiale (Descartes) si o coordonată 
temporală (pentru a descrie timpul).

• În 1905, Einstein a publicat articolul revoluționar privind 
teoria relativității speciale. Viteza luminii c este viteza 
limită pentru orice corp material.

• În 1907, Hermann Minkowski a dat o interpretare mai 
naturală a teoriei relativității speciale, folosind un spațiu-
timp 4 dimensional, a cărui puncte sunt descrise de 
coordonate de genul (t, x, y, z). Un astfel de punct 
corespunde unui eveniment spațio-temporal.
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In this section we present a solution generating technique that will map a general static
axisymmetric solution of the Einstein-Maxwell theory in four dimensions to a five dimensional
static axisymmetric solution of the Einstein-Maxwell-Dilaton (EMD) theory with general
dilaton coupling. The solution generating method will allow us to bypass the actual solving
of Einstein’s equations as it is based on a comparison of the reduced Lagrangians of the
two theories in three dimensions and the mapping of the corresponding scalar fields and
electromagnetic potentials. This idea can be traced back to previous work done in four
dimensions to relate stationary axisymmetric vacuum solutions to solutions of the EMD
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Spațiu-timpul în Teoria Relativității Generale

• Pentru a descrie fizica în sisteme accelerate avem nevoie 
de teoria relativității generale a lui Einstein (TRG)

• Spațiu-timpul nu mai este fixat, ci  devine responsiv, poate 
fi curbat în prezența materiei



Spațiu-timpul în Teoria Relativității Generale

• În 1915, Einstein a publicat articolul 
în care a introdus teoria relativității 
generale

• “Masa acționează asupra spațiu-
timpului - îi spune cum să se 
curbeze. Spațiu-timpul acționează 
asupra masei - îi spune cum să se 
miște ” (John Wheeler)

• Ecuația Einstein 
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Geodezice în spațiu-timp
• În TRG obiectele libere se mișcă pe geodezice = curbe în 

spațiile curbate care sunt asemănătoare liniilor drepte din 
spațiul tridimensional obișnuit

• Linia dreaptă este linia cu lungimea minimă ce unește 2 
puncte din spațiu. Într-un spațiu-timp curbat geodezicele 
sunt definite ca fiind curbele a căror lungime este un 
extremum (maxim sau minim).

• Pentru a calcula aceste curbe avem nevoie de o metrică

• Ecuațiile Einstein ne spun cum să calculăm metrica, apoi 
determinăm geodezicele pentru spațiul respectiv



Metrica unei găuri negre

• În 1916, Schwarzschild a publicat o 
soluție exactă a ecuației Einstein ce 
descrie metrica pentru un corp 
izolat, cu masă M, cu simetrie 
sferică
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Masa curbează nu numai spațiul ci și timpul!



Formarea unei găuri negre

• În vecinătatea unei găuri negre orientarea conurilor 
luminoase se schimbă



Premiul Nobel pentru Fizică în 2020 



Cum arată o gaură neagră?

• O imagine realistă a fost construită (matematic) în 
filmul Interstellar (2014)



Cum arată o gaură neagră în realitate?



Efecte cuantice în vecinătatea unei găuri negre

• La începutul anilor 1970, Stephen Hawking a arătat că 
găurile negre nu sunt chiar negre folosind teoria cuantică a 
câmpurilor 

• Găurile negre au atât entropie, cât și temperatură 

• O gaură neagră cu masa MS are o temperatură de 60 nK!

• O înțelegere mai profundă a găurilor negre cuantice ar 
putea fi realizată în cadrul Gravitației Cuantice (String 
Theory?)
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In this section we present a solution generating technique that will map a general static
axisymmetric solution of the Einstein-Maxwell theory in four dimensions to a five dimensional
static axisymmetric solution of the Einstein-Maxwell-Dilaton (EMD) theory with general
dilaton coupling. The solution generating method will allow us to bypass the actual solving
of Einstein’s equations as it is based on a comparison of the reduced Lagrangians of the
two theories in three dimensions and the mapping of the corresponding scalar fields and
electromagnetic potentials. This idea can be traced back to previous work done in four
dimensions to relate stationary axisymmetric vacuum solutions to solutions of the EMD
system [17]. However, we show that the analogous mapping in our case can be further
modified by introducing new harmonic functions in the final solution. This new harmonic
‘degree of freedom’ is essential in the correct construction of the five dimensional solutions.
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dilaton field � and a 2-form field strength F(2):
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Direcții de cercetare

• În cadrul studiilor doctorale am obținut și studiat o serie de 
noi soluții ale ecuațiilor Einstein în spații cu 4 și mai multe 
dimensiuni care descriu găuri negre cu sarcini de tip NUT

• în 4 dimensiuni am obținut o soluție exactă ce descrie o 
gaură neagră cu sarcină NUT care se mișcă accelerat

• În spații cu d>4 am descoperit o clasă de soluții ce conțin 
sarcini NUT multiple (spații cu dimensiuni pare și impare)

• Am obținut o generalizare o soluțiilor ce conțin sarcini NUT 
cât și sarcini electrice

• Medalia “W. B. Pearson” (Waterloo University) (2007) 



Direcții de cercetare

• În cadrul studiilor postdoctorale (la UBC și UAIC) am 
dezvoltat o metodă originală de generare de noi soluții 
exacte ale ecuațiilor Einstein cu simetrie axială

• Am obținut și studiat noi clase de soluții exacte ce descriu 
configurații de găuri negre statice, încărcate electric, în 
prezența unor câmpuri scalare în 4 și 5 dimensiuni (2xRN, 
black Saturn, etc.)

• În 2017 am primit premiul “Ștefan Procopiu” acordat de 
Academia Română pentru lucrarea “Thermodynamics of 
non-extremal Kaluza-Klein multi-black holes in five 
dimensions”.



Obiecte compacte în astrofizică

• O altă  motivație pentru studiul fizicii găurilor negre provine din 
detecția experimentală (din 2016) a undelor gravitaționale (aLIGO) 
emise de un sistem binar de găuri negre. Au fost detectate și unde 
gravitaționale ce provin din sisteme binare formate din stele 
neutronice (NS-NS), cât și sisteme formate din stele neutronice și găuri 
negre (NS-BH)

• Stelele neutronice (SN) provin din evoluția stelelor masive care 
explodează în supernove. Miezul stelei colapsează și formeaza fie o 
stea neutronică, fie o gaură neagră

• SN sunt obiecte extrem de compacte cu mase de 1 - 2 Ms and raza de 
10 - 15 km

• SN au fost descoperite ca Pulsari de Jocelyn Bell și Antony Hewish în 
1967 ( prezise de Baade and Zwicky în 1934)

• NS au densități peste densitatea nucleară și câmpuri magnetice uriașe 



Modelarea obiectelor compacte în TRG

• Trebuie să rezolvăm ecuațiile Einstein-Maxwell cuplate cu o sursă 
de tip fluid

• Oppenheimer & Snyder (1939) - colapsul gravitațional al 
sistemelor cu simetrie sferică

• Pentru SN  datorită câmpului magnetic va trebui să considerăm 
sisteme relativiste anizotrope cu simetrie axială

• În prezența rotației, direcția momentului de dipol magnetic poate 
fi diferită de axa de rotație - soluția este nestaționară și conduce 
la emisia undelor electromagnetice și gravitaționale!

• Pentru un sistem realistic putem obține doar soluții numerice



Modelarea obiectelor compacte în TRG

• Un model simplu neperturbativ care să descrie un model mai 
realistic de stele neutronice a fost propus de Yazadjiev (2011)

• Acest model se bazează pe o metodă de a genera soluții exacte 
interioare pentru ecuațiile Einstein-Maxwell cuplate cu un fluid 
perfect

• Anizotropia apare datorită interacțiunii dintre un câmp magnetic 
poloidal și fluidul ce compune steaua neutronică

• Această metodă a fost ulterior generalizată 



Modelarea obiectelor compacte în TRG

•  Pornind de la o soluție interioară anizotropă a ecuațiilor Einstein

unde

• atunci soluția finală cu câmp magnetic este:

care este o soluție exactă a ecuațiilor Einstein-Maxwell cuplate cu 
un fluid anisotropic:

then allowed to di↵er.
The structure of our paper is as follows: in the next section we present in simple form

the extension of the Yazadjiev’s procedure to add a magnetic field to a static configuration
describing an anisotropic fluid. In section 3 we consider some exact solutions to illustrate
the procedure and study some of their properties. Finally, the last section is dedicated to
conclusions.

2 The magnetized model

As the starting point of our solution-generating technique, we shall consider a static spher-
ically symmetric anisotropic distribution of matter for which the metric can be written in
general as:
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Here F = dA is the Maxwell field strength with the magnetic potential A = A'd', Jµ =
(0, 0, 0, j') is the 4-current that sources the electromagnetic field, while the stress-energy
tensor of the electromagnetic field is defined as usual by:
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Modelarea obiectelor compacte în TRG

• Tensorul stress-energie al fluidului anisotrop este:

- el conține o contribuție anisotropă a câmpului magnetic

• Anizotropia indusă de câmpul magnetic conduce la violarea 
condiției                        (datorată simetriei sferice a soluției inițiale) 
și acum presiunile transversale sunt diferite
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Modelarea obiectelor compacte în TRG
• Putem generaliza aceste rezultate folosind o sursă de fluid cu 

simetrie axială

modelată de un fluid general

• Atunci metrica magnetizată devine:

potențialul em este                                 și 4-curentul
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There are strong theoretical reasons to believe that in realistic relativistically covariant
stellar models in the high density regimes the pressures inside the star are likely to be
anisotropic [1]. This usually means that the radial pressure component, pr is not equal to
the components in the transverse directions, pt. Such anisotropies in the fluid distributions
can arise from various reasons: it can be due to a mixture of two fluid components [2],
the existence of a superfluid phase, the presence of a magnetic field, etc. (for a review see
[3] and references there). Other non-trivial examples of anisotropic fluid distributions are
provided by the bosonic stars (see for instance [4] and the references within), by traversable
wormholes [5], or the so-called gravastars [6], which are systems where anisotropic pressures
occur naturally.

The pressure anisotropy can have significant e↵ects on the structure and the properties
of the stellar models. For instance, for an anisotropic star with mass M and radius R, the
quantity 2M

R can approach unity [7], while it is constrained in the isotropic models by the
Buchdahl bound 2M

R <

8
9 [8]. Also, the surface redshift of the star can be arbitrarily large

(although it is still bounded when one takes into account the energy conditions inside the
star [9]).

Such anisotropic fluid models of neutron stars could be used to model the so-called
magnetars [10], which denote a class of neutron stars whose emissions are powered by the
decay of their huge magnetic field. For a magnetar the magnetic field strength can reach
values as high as 1011T , while being even more intense inside the star. There are over 30
magnetars cataloged by now [11] (for recent reviews of their properties see [12], also [13]).
This class of objects includes the soft gamma repeaters (SGRs) and the the anomalous X-
ray pulsars (AXPs). To model such objects in fully relativistic context is quite a formidable
task. As expected, the strong magnetic field of the magnetars has significant e↵ects on the
structure of a neutron star. Usually, in modeling compact objects in General Relativity (GR)
one assumes small deviations from the spherical symmetry and a perfect fluid distribution of
the source (see for instance [14]). However, in presence of strong magnetic fields one should
consider an axially symmetric treatment of the source [15].

One simple non-perturbative model of a magnetar, which is a solution of the full Einstein-
Maxwell-hydrodynamic equations has been proposed recently by Yazadjiev in [16]. Yazad-
jiev’s model describes a static magnetized neutron star, with a poloidal magnetic field. Its
fluid distribution becomes anisotropic due to the presence of the magnetic field. This model
was obtained using a solution generating technique by adding a magnetic field to a general
static metric, solution of the Einstein-perfect fluid model. This solution is very important
since it provides in a fully relativistic context a simple analytical model of the magnetars.

In our work we shall generalize Yazadjiev’s method by allowing the seed solution to
describe an anisotropic fluid, instead of a perfect fluid. In other words, in our solution
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Modelarea obiectelor compacte în TRG
• tensorul stress-energie al fluidului:

unde am definit:

Aceasta este cea mai generală soluție statică cu simetrie axială cu 
câmpuri magnetice poloidale și surse de fluid generale.
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provided by the bosonic stars (see for instance [4] and the references within), by traversable
wormholes [5], or the so-called gravastars [6], which are systems where anisotropic pressures
occur naturally.
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There are strong theoretical reasons to believe that in realistic relativistically covariant
stellar models in the high density regimes the pressures inside the star are likely to be
anisotropic [1]. This usually means that the radial pressure component, pr is not equal to
the components in the transverse directions, pt. Such anisotropies in the fluid distributions
can arise from various reasons: it can be due to a mixture of two fluid components [2],
the existence of a superfluid phase, the presence of a magnetic field, etc. (for a review see
[3] and references there). Other non-trivial examples of anisotropic fluid distributions are
provided by the bosonic stars (see for instance [4] and the references within), by traversable
wormholes [5], or the so-called gravastars [6], which are systems where anisotropic pressures
occur naturally.
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Direcții de cercetare

• Începând cu 2017 am inițiat un studiu al propagării campurilor 
scalare (descrise de ecuația Klein-Gordon) și al campurilor 
spinoriale (soluții ale ecuațiilor Dirac) în prezența unor stele 
neutronice și găuri negre

• În unele cazuri solutiile ecuațiilor de mai sus se pot aproxima 
folosind functiile Heun generale 

• Tehnica de rezolvare a ecuațiilor Einstein-Maxwell cuplate cu un 
fluid anisotrop poate fi extinsă în cazul campurilor electrice 

• Rotația poate fi introdusă în mod perturbativ

• Modele stelare în spații cu dimensiuni extinse (de tip Kaluza-
Klein)



Vă mulțumesc pentru 
atenție!


