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Wspobtczesny podziat supernowych

Rodzaj ‘ Termojadrowe Implozyjne
Typ la I, Ib/c, L-GRB
Zrédto energii synteza termojadrowa kolaps grawitacyjny
Energia wybuchu 10%! erg 10> erg
neutrina  (99%),

Produkty eksplozji

Co wybucha

Znane przypadki

Pozostatos¢

promieniowanie,
energia kinetyczna
biaty karzet CO
w uktadzie podwdj-
nym

SN1994D

sferyczna mgtawica

promieniowanie,
energia kinetyczna

masywna gwiazda
M >7—10Mg

SN1987A

asymetryczna
+
gwiazda neutronowa lub
czarna dziura

mgtawica

Seminarium Fizyki Wielkich Energii, Uniwersytet Warszawski

A. Odrzywotek,

20.11.2009



Podstawowe informacje o masywnych gwiazdach

Definicja:

Gwiazda okreslana jest jako ,masywna” jezeli konczy ewolucje
eksplodujac jako supernowa typu implozyjnego. Czesto nazywa sie
je wiec ,,pre-supernowymi" .

Wspétczesna astrofizyka potrafi oszacowaé¢ minimalng
mase z doktadnosScig 7-10 My. Jest znany bialy karzet
ktéry powstatr z gwiazdy o szacowane]j poczatkowej
masie 7.8 Mg.

Betelgeza:

Zrédto: ESO, P.Kervella, Digitized Sky Survey 2 and A. Fujii
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Betelgeuse - wizja artystyczna (ESO/L. Calcada)
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Podstawowe informacje o masywnych gwiazdach

@ pre-supernowe traca znaczng czesS¢ swojej masy poprzez wiatr
gwiazdowy; zwykle podaje sie mase poczatkowa, tzw. mase
ZAMS (Zero Age Main Sequence )

@ czas zycia masywnych gwiazd jest bardzo kroétki, rzedu kilku
milionéw lat

o wiekszos$¢ zycia (99,9%) spedzaja na ciggu gtéwnym (main
sequence) czyli spalajac wodér w cyklu CNO

o ilos¢ masywnych gwiazd okresla tzw. IMF (Initial Mass
Function) czyli rozktad prawdopodobienstwa dN/dM narodzin
gwiazd o danej masie - wg. Salpetera:

dN
W X M_a,Oé =2.35

@ na kazda gwiazde o masie 10 Mg, przypada ponad 200 gwiazd
typu Stonca; na gwiazde 100 Mg - 50 000;
gwiazd o M>100 Mg, praktycznie nie ma
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Struktura ,,cebulowa” gwiazdy

Cykle spalania termojadrowego

Start cyklu: powolne zapadanie — wyzwolenie energii
grawitacyjnej — wzrost temperatury, gestosci i ciSnienia — zapton
paliwa termojadrowego — konwektywne jadro — wyczerpanie sie
paliwa — dalsze kurczenie jadra: GOTO Start cyklu

| A

Cykle ,wystarczajaco masywnej” supernowej

Q@ H — “*He (ciag gtéwny, miliony lat)

Q “He — 12C, 150 (spalanie helu, zwykle faza czerwonego
olbrzyma, dziesiatki tysiecy lat)

Q 12C — 180 (spalanie wegla, setki lat)
Q 10 — 28Sj (spalanie tlenu, kilka lat/miesiecy)
Q 28Si — ,Fe" (spalanie krzemu, kilka tygodni/dni)

Q .zelazo" nie jest paliwem termojadrowym - cykl musi sie
zakonczy¢ : dochodzi do kolapsu grawitacyjnego
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Neutrinowa emisja masywnej gwiazdy

Ewolucja ,masywnych” gwiazd dla astronoméw neutrinowych

Faza (L) Ef* Czas Ew Procesy Typ
lerg/s] [erg] [MeV]
1. H 10% 102 10" yrs  0.5-1.7 CNO Ve
2. He 10% 10% 10° yrs 0.02 plasma all
3. Gwiazda-v 10%-10%  10% 10* yrs  0.5-1.5 pair all
4. Neutronizacja 10% 10% 1072 sec 10 € Ve
5. SN 10%2-10® 10  ~ 100 sec 10-40 v transport all
6. Gw. neut. <10%® <10  10* yrs 1 d(m)URCA v, 7

o Faza 5 zostata zarejestrowana w neutrinach z SN1987A

o Faza 6 moze zakonczy¢ sie powstaniem czarnej dziury; do dzi$
nie znaleziono gw. neutronowej w pozostatosci SN1987A
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Neutrina PRZED i PO kolapsie

Jasnos¢ neutrinowa przed i po kolapsie grawitacyjnym

46 Poczatek spalania Si

Pik neutronizacyjny

Spalanie Si wokét jadra Fe

Kurczenie sie jadra

Start kolapsu grawitacyjnego
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™\

Pulsar

Czarna dziura (?)

-8 dni -1.7 godz.
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Ostatnie chwile gwiazdy o masie 15 M

Emisyjnosé neutrinowa [erglcm’] ( gwiazda o masie 15 mas Storica )
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Poréwnanie typowych modeli
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Na ile ogélne s3 powyzsze rozwazania?
Ewolucja innych pre-supernowych

@ 2 petne modele presupernowych: 15 Mg i 25 Mg, zostaty
przeanalizowane: w obydwu zachodzi spalanie Si w jadrze, a
nastepnie w powfoce otaczajacej jadro

@ znane wyjatki:
— gwiazdy o masach 8-11 Mg moga skolapsowaé zanim dojdzie do
spalania O / Si
— niektére gwiazdy moga kolapsowac bez spalania Si w shell-u
— z drugiej strony, 2 i wiecej epizodéw spalania Si sie zdarza

25 Mg versus 15 Mg

@ ewolucja dla 25 Mg, jest znacznie szybsza; strumien v jest wiec
wiekszy (zapas paliwa jest zawsze poréwnywalny)

@ neutrina s3 emitowane w mniej zdegenerowanej materii: (E,) jest
mniejsza

@ mniej masywnych gwiazd jest wiecej (IMF)
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Strumien neutrin 100 lat przed wybuchem supernowe;

s15 (red)
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Srednia energia (£,) 100 lat przed wybuchem supernow

Avg. v energy [MeV]
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Potencjalnie wykrywalne sygnatury neutrinowe

nadchodzacego kolapsu

Gwiazda o masie 15 M,

Q core/shell O burning (miesigce przed kolapsem)
— detekcja ograniczona do Betelgeuse (d = 100...200 pc)

Q spalanie Si w jadrze (8 - 0.5 dni przed kolapsem)
— dla gwiazd blizej niz 1-2 kpc

O faza maksymalnej kontrakgji i zapton Si w powtoce ( 2-0.5
godzin b.c.)
—do 10 kpc

Q faza kurczenia prowadzaca bezposrednio do kolapsu (30 - 0
minut b. c.)
— Jjest to wiasciwie poczatek kolapsu, gdyz wigkszoS¢ neutrin
jest emitowana w ostatniej minucie gtadko przechodzac w pik
neutronizacyjny
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Jak dochodzi do kolapsu grawitacyjnego?

Masa Chandrasekhara (Mcp)

Se \? 3/12\Y3 _,;5  Prad
1 1-2(= 733 4 frad
i (WYe> ] [ 5 (11> ° - Pmat

Mcp okredla maksymalng mase jadra gwiazdy lub biatego karta

1.44 My (2 Ye)?

©

©

po zakonczeniu spalania Si w powtoce masa jadra
MEg. = const

jadro ,Fe" emituje neutrina i kurczy sie
powoduje to zmiany Y i Se

w pewnym momencie dochodzi do sytuacji gdy Mcp(t) < Mg

© © © o

nastepuje utrata stabilnosci dynamicznej i kolaps grawitacyjny
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Emisja neutrinowa podczas kolapsu

Jasnos¢ neutrinowa podczas kolapsu
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http://www.astro.princeton.edu/~burrows/tbp/tbp.html

Utworzenie i ewolucja protogwiazdy neutronowe;

Emisja protogwiazdy neutronowej
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P6zna ewolucja gwiazdy neutronowe]
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@ protogwiazda neutronowa

(Proto Neutron Star)
ostatecznie staje sie gwiazda
neutronowa, stygnac tysiace lat

w niektérych modelach gwiazd
neutronowych (np. z
kondensatem kaonéw) zmiana
réwnania stanu na skutek
emisji neutrin i zwiazanego z
tym spadku temperatury oraz
zmiany skfady ,,chemicznego”
moze doprowadzi¢ do péznego
(t > 10%...10" sekund)
kolapsu do czarnej dziury

@ w sytuacji opisanej powyzej
strumien neutrin spada do zera
niemal natychmiast




Stygniecie gwiazd neutronowych

@ emisja neutrin trwa nadal przez
miliony lat

@ obserwujemy jej posrednie
skutki, jako spadek
temperatury gwiazd
neutronowych

logiL ferg ')

1.0 10 30 50 70
log(wyr)

Zrédto: http://www.astro.umd.edu/ miller/nstar.htm|
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http://www.astro.umd.edu/~miller/nstar.html

Podsumowanie

@ z punktu widzenia emisji neutrin ewolucja masywnej gwiazdy jest
ciggtym zjawiskiem

@ nowe (2009) wstepne wyniki zawieraja silny (do 100x anihilacji)
strumien v, po zapfonie Si oraz juz zbadany strumien 7, z
proceséw termicznych

@ energia v, oszacowana za pomoca tablic FFN i a-network-u
(~4 MeV) oraz NSE (~2.5 MeV)

@ procesy ewolucyjne: spalanie O, spalanie Si w jadrze, spalanie Si w
powtoce oraz bezposrednia faza kurczenia przed kolapsem
dostarczaja charakterystycznego sygnatu neutrinowego

@ szanse detekgji silnie zaleza od dystansu do gwiazdy; dla Betelgezy
detektory typu LENA beda w stanie wykry¢ v, na miesigce przed
wybuchem supernowej (1)

@ 50% gwiazd w Galaktyce znajduje sie dalej niz 10 kpc; dla nich
wykrywalny jest jedynie sygnat okofo 1 godziny przed kolapsem

@ ziemskie 7, i stoneczne v, przeszkadzaja: analiza kierunkowa moze
to zmienic
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Wiecej informacji

PSNS WWW : strona poswiecona tematyce post-procesowania
modeli astrofizycznych w celu uzyskania wysokiej jakosci widm
neutrinowych i ,astronomii neutrinowe;j" .
http://ribes.if.uj.edu.pl/psns
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Animacja modelu s15

Widmo neutrin i antyneutrin elektronowych: ostatnie 40, 000 lat
przed wybuchem supernowej (po zakonczeniu spalania He).
[link]
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