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Rysunek 1: Karta z dzieta J. Kepler ,,De Stella nova in pede Serpentarii” ( Nowa gwiazda
u stép Wezownika ). Supernowa jest oznaczona symbolem ® z data 1604.

1 Wstep

W zwigzku z wladnie mijajaca okragla rocznica!, upamietniajaca ostatnig zaobserwowana
bez zadnych watpliwosci Galaktyczng supernows, nadarza sie okazja, aby dokonaé prze-
gladu naszej wiedzy w tym temacie. Spojrzymy tez w przysztosé, gdzie zarysowywuja sie
nowe mozliwosci. Jedng z nich jest ,przewidywanie” wybuchdéw supernowych. Otwarta
przez nas dyskusja nad tym problemem wzbudza szczegdlnie wiele uwagi wsréd wybiega-
jacych myslami w przysztosé astrofizykow.

Seria wydarzen, ktére doprowadzity do odkrycia supernowej 400 lat temu, réwnie do-
brze mogtaby powtoérzy¢é sie dzisiaj. Wieczorem poprzedzajacym noc z 8/10 pazdziernika
1604 roku kilku éwczesnych ,mitosnikéw astronomii” z Pragi? zebralo sie na otaczaja-
cych miasto wzgorzach, aby obserwowa¢ zapowiedziane spektakularne zjawisko: ztaczenie
Jowisza, Saturna i Marsa w ,ognistym trojkacie” trafiajace si¢ raz na 800 lat. Zaskocze-
ni obserwatorzy dostrzegli tez nowsg gwiazde?® i co najmniej jeden z nich, J. Brunowski,

1Okreélenie ,rocznica” zwykle jest uzywane w odniesieniu do wydarzen natury historycznej. Niemniej
jednak, wybuch Galaktycznej supernowej jest dla nauki (zaréwno $redniowiecznej jak i wspoélczesnej)
wydarzeniem niezwyklej wagi, co powinno usprawiedliwi¢ uzycie wyzej wymienionego stowa. W angloje-
zycznych wystapieniach réowniez pojawia sie okreslenie anniversary.

2Wiynika z tego, ze juz 400 lat temu byly osoby, ktére interesowaly sie astronomia amatorsko.

3Nie rozrézniano wtedy oczywiécie gwiazd zmiennych, nowych i supernowych okreélajac je wspélnie
jako ,nowe gwiazdy”. Bylo to zjawisko, ostroznie méwiac, niezgodne z obowiazujacym wtedy paradyg-



uswiadomit sobie wage tego odkrycia. Gwiazda ta, ,jasniejsza od pozostalych”, znaj-
dowata si¢ w gwiazdozbiorze Wezownika. Nazajutrz Brunowski wystat list do Keplera,
w ktorym poinformowal go o odkryciu. Kepler, ktory natychmiast pojal znaczenie tego
wydarzenia, rozpoczal 17 pazdziernika systematyczne obserwacje. W listopadzie ,nowa
gwiazda” osiagneta jasno$é Jowisza (-2.5™) po czym znikneta w promieniach Stonca. Gdy
tylko Stonce opuscito rejon gwiazdozbioru Strzelca, Kepler podjat obserwacje ponownie,
kontynuujac je az do marca 1606 roku, kiedy to supernowa przestata by¢ widoczna go-
lym okiem. Luneta weszta do standarowego zestawu narzedzi astronoméw juz (a raczej
dopiero) kilka lat pdzniej. Wyniki swoich obserwacji (Rys. [1]) Kepler zamiescit w pracy
De Stella nova in pede Serpentarii [1].

Pomimo dhugiego czasu, ktory minat od tych wydarzen, supernowa SN1604 ciggle po-
zostaje w Swiadomosci wielu ludzi, nie tylko astronoméw. Dowody tego mozna znalezé
w najbardziej nieoczekiwanych miejscach. Na przyktad, w jednym z opowiadan o przygo-
dach ,gwiezdnej zalogi” statku kosmicznego NCC-1701 , Enterprise” dowodzonego przez

kapitana J.-L. Picarda (postaci znanych gtéwnie z serialu TV oraz filméw serii , Star Trek:
TNG”) czytamy:

Dziennik pokiadowy, czas gwiezdny 48022.5: Zgodnie ze wczesniejszymi
rozkazami Dowo6dztwa Gwiezdnej Floty (...) ostatecznie dotarliémy do
punktu zwrotnego w poblizu bylej [gwiazdy|] V843 Oph, obecnie [mgta-
wicy| 3C358.

Mowa tu oczywiscie o pozostatosci po supernowej Keplera. Nasze mozliwosci technolo-
giczne nie pozwalaja naturalnie wybraé sie w podréz majacag na celu zbadanie jej z bliska.
Jest to mozliwe tylko na kartach powiesci science-fiction. Niemniej jednak wspotczesna
astronomia dysponuje narzedziami, ktoére zaimponowalyby nie tylko wspotczesnym Ke-
plerowi. Naleza do nich m. in. HST (Kosmiczny Teleskop Hubble’a, Zdj. [2[ ), Chandra
(obserwatorium rentgenowskie, Zdj. [3|) oraz Spitzer — teleskop obserwujacy w podczerwie-
ni (Zdj. . Dostarczaja one danych w szerokim zakresie widma elektromagnetycznego. Sa
to urzadzenia pracujace na orbicie. Obserwacje, ktorych wynikiem jest np. pickne kompo-
zytowe zdjecie pozostatosci po supernowej Keplera (Zdj. , z powierzchni Ziemi bytyby
albo niewykonalne, albo niezwykle utrudnione.

Wigkszo$¢ zakresu widma elektromagnetycznego jest pochtaniana przez atmosfere.
Wymaga to wyniesienia sprzetu na orbite, lub przynajmniej na bardzo duza wysokos¢,
np. przy uzyciu balonu stratosferycznego. Dla tej cze$ci widma, dla ktérej atmosfera jest
przezroczysta, promieniowanie dochodzi do powierzchni znieksztatcone. Mozna ten efekt
czesciowo wyeliminowac za pomoca np. optyki adaptacyjnej, ale w petni satysfakcjonujacy
obraz uzyskamy jedynie z kosmosu.

Aktualny katalog pozostatoéci po supernowych w naszej Galaktyce obejmuje ponad
400 pozycji. Dzieki ich obserwacjom mozemy wyciagna¢ szereg wnioskoéw dotyczacych
mechanizmu eksplozji. Obserwacje przebiegu samej eksplozji bytyby jednak wielokrotnie
bardziej pozadane. Jak tytut artykulu wyraznie zaznacza, takiej okazji nie byto od 400 lat.
W _poblizu”® Ukladu Stonecznego zostaly w tym czasie zaobserwowane wybuchy trzech
supernowych:

matem ,niezmiennych niebios”.

4Tekst ten jest luznym thumaczeniem autora nastepujacego tekstu [2]: Captain’s log, stardate 48022.5.
Pursuant to earlier orders from Starfleet Command, having relinquished the "upper” Beta Quadrant patrol
run to our relief, U.S.S. Constellation, we have finally arrived at our designated rendezvous point near
the former V848 Ophiuchi, now NGC4258. Blednie podany nr. katalogowy pozostalosci po supernowej
w tlumaczeniu zostal poprawiony.

W Grupie Lokalnej galaktyk.



A Second Look: Replacing the Wide Field and Planetary Camera
Image Credit: NASA, 1993

Rysunek 2: Kosmiczny teleskop Hubble’a w trakcie naprawy — wymiana kamery szeroko-
katnej. [Zroédlo: NASA]



Rysunek 3: Rentgenowski teleskop Chandra: umieszczenie na orbicie. [Zrédlo: NA-

SA/CXC/SAO]



Rysunek 4: Podczerwony teleskop Spitzer w trakcie budowy. [Zrédlo: Russ Underwood,
Lockheed Martin Space Systems]
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Rysunek 5: Pozostatos¢ po supernowej Keplera z 1604 roku dzisiaj. Potaczone obrazy rent-
genowski, optyczny i podczerwony uzyskane dzieki pokazanym na poprzednich fotografiach
teleskopom kosmicznym: HST, Chandra i Spitzer. [Zrédto: NASA/ESA/JHU/R. Sankrit
& W. Blair |



e Droga Mleczna: SN1667(1680) — pozostatos¢ Cas A
e M31 (Galaktyka w Andromedzie): SN1885A (inaczej nowa S And)
e LMC (Wielki Obtok Magellana): SN1987A

Gdy odliczymy budzacy spore kontrowersje przypadek supernowej SN1667/Cas A po-
zostaja dwa zdarzenia — lista skromnych rozmiaréw. Warto podkresli¢, ze supernowa
1987A jest obiektem pozagalaktycznym: Obtok Magellana to kartowata galaktyka-satelita
Drogi Mlecznej. Wszystkie wiec zaobserwowane po 1604 roku supernowe sg pozagalaktycz-
ne.

Inne galaktyki spiralne moga pochwali¢ sie znacznie bogatszym zbiorem supernowych.
Rekordzistkami, ktore od stu lat ,walcza o pierwszenstwo” sa tu galaktyki M83 (Zdj. @
i NGC6946 (Zdj. 7).

Lista supernowych (nr. katalogowy, typ w nawiasie), ktére wybuchty w ubiegltym stu-
leciu w galaktyce M83 i galaktyce NGC6946 jest imponujaca:

NGC6946
M83
o 1917A (1I)

I)

(
o 1923A
(
o 1948B (II-P )
(
(
(

1P )
e 1939C
e 1945B ( nie ustalono )
e 1950B ( nie ustalono )
o 1968D (II)

1969P

nie ustalono )

e 1968L ( II-P)

b)

1980K

(
(
(
e 1957D ( nie ustalono )
(( ITb, II-L )

e 1983N
e 2002hh ( IT)

Zaskakujaca dhugos¢ list powyzej nie jest dzietem przypadku. Po pierwsze zwréémy
uwage, ze wiekszo$¢ z wymienionych wyzej (wyjatkiem jest SN1939C) supernowych, dla
ktorych udato sie ustali¢ typ nalezy do typu okreslanego wspoétczesnie jako core-collapse:
Ib, IIb, II, II-P lub II-L. Ten typ supernowych jest nierozerwalnie zwigzany z mtodymi
gwiazdami, a zatem rowniez obszarami formowania sie gwiazd. Poszczegolne galaktyki
spiralne r6znia si¢ tempem tworzenia gwiazd, a tym samym, ze wzgledu na krotki czas
zycia gwiazdy pre-supernowej (kilka milionow lat) czestoscia wybuchéw supernowych [3].
M8&3 i NGC6946 to tzw. ,starburst galaries” intensywnie produkujace mtode, w tym
masywne pre-supernowe, gwiazdy; Droga Mleczna i M31 cechuja sie znacznie nizszym
tempem wyzej wymienionych procesow.

Lista przyczyn réznicujacych galaktyki pod wzgledem czestosci zaobserwowanych su-
pernowych jest naturalnie dtuzsza. Najbardziej oczywista jest np. rozmiar galaktyki: praw-
dopodobienstwo zaobserwowania eksplozji w wiekszym zbiorowisku gwiazd jest wyzsze.

Nalezy tu jednak rozrézni¢ czestos¢ zaobserwowanych supernowych od rzeczywistej
czestosci wybuchéow. Innymi stowy, prébujac odpowiedzie¢ np. na pytanie czemu nie zaob-
serwowano supernowej w Galaktyce, powinni$my rozrézni¢ przyczyny astrofizyczne (roz-
miar galaktyki, tempo tworzenia gwiazd, nasza lokalizacja) i obserwacyjne (pochtanianie
Swiatta, brak statego monitoringu calej sfery niebieskiej).



Spiral Galaxy Messier 83 (VLT ANTU + FORS1) ES+

+ES
0)
ESO PR Photo 41/99 (29 November 1999) © European Southern Observatory +

Rysunek 6: Galaktyka M83, w ktérej znaleziono 6 supernowych w czasie 60 lat. [Zrédlo:
ESO, VLT]
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Rysunek 7: Galaktyka-rekordzistka NGC6946. Zaobserwowano w niej 7 supernowych
w ciagu mniej niz 100 lat. [Zrédlo: Gemini Observatory/AURA, Travis Rector, University
of Alaska Anchorage]
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Zadajmy wreszcie pytanie, ktére nurtuje wszystkich najbardziej: Dlaczego przez 400
lat nieustannych obserwacji nie zaobserwowano Galaktycznej supernowej? Aby na to
pytanie odpowiedzie¢ przedstawmy niektére mozliwe przyczyny astrofizyczne:

1. Galaktyka charakteryzuje sie¢ malym tempem formowania gwiazd
2. Uktad Stoneczny lezy w ubogim (w masywne gwiazdy) rejonie Galaktyki
3. Galaktyka zawiera mato gwiazd

4. ,Nieudane eksplozje”
i obserwacyjne:

1. Supernowe zastoniete przez obtoki gazu i pytu
2. Detektory neutrin wiekszos¢ czasu offline
3. Fluktuacja statystyczna

4. Przeoczenie supernowe;j

Kazda z wymienionych wyzej potencjalnych przyczyn natury astrofizycznej sama w so-
bie stanowi istotny problem, ktéry trzeba rozwiazaé¢ na gruncie teoretycznym lub/i ob-
serwacyjnym. Co wiecej zadne z tych zagadnien nie jest wystarczajaco dobrze poznane
i zrozumiane. Tempo formowania gwiazd niewatpliwie w Drodze Mlecznej jest mniejsze
niz np. w M83, ale precyzyjne wartosci oraz wysnuwane na ich podstawie tempo wybu-
chéw supernowych jest obarczone sporymi niepewnosciami. Teoretyczne podejscie do tego
zagadnienia, ,symulowana ewolucja galaktyki” (ang. population synthesis) daje najwiek-
sza (w poréwnaniu do pozostatych metod) czesto$é supernowych okoto 10 na stulecie [10].
Liczba ta jest absolutnie nie do pogodzenia z 400 letnim okresem bez ani jednego takiego
zdarzenia, szczegblnie bez wziecia pod uwage ograniczen obserwacyjnych.

Na pytanie, czy Uktad Stoneczny znajduje sie aktualnie w rejonie bogatym lub ubogim
w gwiazdy pre-supernowe réwniez nie ma na dzien dzisiejszy jednoznacznej odpowiedzi.
Istnieja na ten temat rézne opinie [7]. Podejrzewa sig, ze obszary pobliskie Ziemi moga
by¢ ,siedliskiem” wielu przysztych supernowych, gdyz fragmenty trzech ramion spiralnych
przecinaja obszar wyznaczony przez sfere o promieniu 3 kpc [8]. Z drugiej strony, czysto
statystycznie rzecz biorgce, w odlegtosci do 3 kpe powinno znajdowaé sie ok. 4% catkowite;j
liczby masywnych gwiazd w Galaktyce. To nawet przy najbardziej optymistycznym tempie
wybuchéw dla calej Galaktyki 1/10 lat daje co najwyzej jedna supernowa na 300 lat —
w pelnej zgodnosci z obserwowang 400-letnia przerwa.

Nawet wydawaloby sie trywialne pytanie o liczbe gwiazd w naszej Galaktyce (a tak-
ze jej typ) okazuje sie by¢ kluczowym dla oszacowania tempa wybuchéw supernowych.
Przyczyna lezy tu posrednio w braku dostatecznej liczby Galaktycznych supernowych,
opisanych w czasach historycznych, ktére moglyby dac¢ lokalne tempo wybuchéw bezpo-
srednio. Nasza wiedza na temat tempa wybuchéw supernowych jest wiec oparta gtéwnie
na obserwacjach pozagalaktycznych. Jest to (stan w 2005 roku) ponad 3000 zarejestrowa-
nych supernowych [42]. Natura tego typu obserwacji wymusza podanie czestosci wybu-
chéw w , klasycznych jednostkach” SNuB czyli ilosci supernowych /100 lat /101°Lg, w filtrze
B. Wielkos¢ ta podawana jest z doktadnoscia co do statej Hubble’a w drugiej potedze.
Aby zastosowaé te wyniki do naszej Galaktyki, musimy zna¢ statag Hubble’a® oraz jasnosé

SMozna tu obecnie uzyé np. wartosci H=70 km/s/Mpc uzyskanej z polaczenia danych WMAP (pro-
mieniowanie tla), supernowych Ia oraz glebokiego przegladu nieba SDSS [6], wyznaczonej z dokladnoscia
6% (1o), co usuwa niepewno$é¢ zwiazang z nieznajomoscig stalej Hubble’a.
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Drogi Mlecznej w filtrze B. Ta ostatnia wielkos¢ jest trudna do ustalenia, poniewaz znaj-
dujemy sie, w odrdznieniu od pozostatych galaktyk, wewnatrz niej. Praca [I1] podaje dla
Galaktyki 2.3 x 10'°Lp , oraz typ Sb-Sbe.

Ostatni punkt sposrod astrofizycznych wyjasnien braku obserwowanych supernowych,
czyli ,nieudane eksplozje” (ang. failed supernovae) zostata wymieniona przez autora pomi-
mo licznych watpliwosci w tym temacie. Reasumujac, cze$é¢ astronomow uwaza, ze masyw-
ne gwiazdy moga konczy¢ zycie poprzez tzw. cichy kolaps, w domys$le do czarnej dziury.
Stoi to w wyraznej sprzecznosci z powszechnie akceptowanymi teoriami astrofizycznymi,
mowigcymi ze gwiazda pre-supernowa, jak sama zresztg nazwa wskazuje, konczy zycie
jako supernowa. To zalozenie pozwala na ustalenie rownowaznosci pomiedzy tempem for-
mowania si¢ masywnych gwiazd a czestoscia wybuchéw supernowych. Jezeli natomiast
czesé gwiazd po prostu zapada sie w catosci do czarnej dziury, nie produkujac zadnego
sygnalu optycznego i neutrinowego’, to czestoéé¢ supernowych bedzie mniejsza, niz tempo
formowania sie masywnych gwiazd.

Trudno jednak wyobrazié sobie sytuacje, w ktérej gwiazda o ogromnej (powiedzmy
M > 40My) masie, zapadajaca sie do czarnej dziury o masie ~10Mg nie produkuje pew-
nego rodzaju wybuchowego zjawiska na skale supernowej. Jako jeden z argumentéw za
cichym kolapsem mozna podaé ciggte niepowodzenia w symulowaniu supernowych. Ro-
zumiane jako czyste symulacje komputerowe, supernowe rzeczywiscie wybuchaja rzadko,
konczac jako ,niewypaly”, w ktorych fala uderzeniowa zanika nie dochodzac do powierzch-
ni gwiazdy. Powszechne jest jednak przekonanie, ze jest to spowodowane ograniczeniami
naszych modeli, wiedzy w zakresie fizyki oraz niedoskonatoscia uzytych algorytméw. Wi-
zja licznych pre-supernowych konczacych swoje istnienie poprzez ,cichy kolaps” szcze-
golnie wzbudza zainteresowanie nas, autoréw forsujacych podjecie prob detekcji neutrin
produkowanych na ostatnich etapach ewolucji takich gwiazd. Poza ewentualng sytuacja,
w ktoérej znana masywna gwiazda nagle zniknie, tylko detekcja tych neutrin jest w stanie
jednoznacznie pokazaé istnienie takiej (hipotetycznej) sciezki ewolucyjnej.

Zdecydowanie bardziej trywialne, a takze wysoce przekonywujace wyjasnienie dtugiej
przerwy, ktora ma miejsce od 1604 roku odwotuje sie do naszych ograniczonych mozliwosci
technicznych. Korzystajac z teleskopow operujacych w zakresie widzialnym po prostu nie
jestedmy w stanie zobaczy¢ zjawisk zastonietych przez obtoki gazu i pylu miedzygwiezd-
nego. Wiekszo$¢ obszaru Galaktyki jest z tego powodu niedostepna obserwacjom, ktore
siegajg maksymalnie kilku kiloparsekéw, na dodatek tylko w niektorych kierunkach. Ta
sama uwaga dotyczy naturalnie takze innych galaktyk zawierajacych gaz i pyl, a wlasnie
w takich wybuchaja interesujace nas przede wszystkim implozyjne supernowe. Supernowe
wybuchaja, ale my ich nie widzimy. Takie stwierdzenie pozwala na usuniecie rozbieznosci
miedzy czestodciami wystepowania supernowych, uzyskanymi z réznych zrédet. Ostatnio
podejmowane sg proby wyznaczenia tej czestosci w obserwacjach podczerwonych. Pozwolg
one na dostrzezenie czesci wybuchéw zastonietych przez pyt miedzygwiezdny. Pierwsze wy-
niki [5] (4 supernowe znalezione w krétkim czasie) wskazuja, ze znaczna cze$¢ wybuchdéw
jest niewidoczna w $wietle widzialnym. Podejrzewa sie, ze sa takze wybuchy niewidoczne
nawet w podczerwieni.

Detekcja neutrin stonecznych i z supernowej SN1987A otworzyta ,nowe okno” obser-
wacyjne. Zmiana ta ma charakter o wiele bardziej fundamentalny niz rozszerzanie zakresu
widma elektromagnetycznego dostepnego dla astronoméw: oto zarejestrowano promienio-
wanie zupetnie innego typu — neutrina. Przenikaja one przez wszystkie mozliwe do po-
myslenia przeszkody. Dlatego wtasnie liczba supernowych zarejestrowanych w neutrinach

"W takim przypadku powinny jednak pojawi¢ sie emitowane w trakcie (niesferycznego) kolapsu fale
grawitacyjne, lecz ich detekcja jest jeszcze trudniejsza niz detekcja neutrin.
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jest doktadnie réwna liczbie eksplozji, ktére rzeczywiscie zaszty — oczywiscie odpowiednio
blisko. Na dzien dzisiejszy kazda tego typu eksplozja w obrebie Galaktyki powinna zostaé
zarejestrowana, a liczba zdarzen w detektorze przekroczy¢ wielokrotnie te z SN1987A. Nie-
stety, mineto juz ponad 17 lat i ciagle nie ma kolejnego przypadku. Wyciaganie wnioskéw
na temat czestosci supernowych jest jednak przedwczesne. Detektory sa czesto wytaczane
na czas kalibracji, lub jak bylo w przypadku Super-Kamiokande, musza by¢ naprawio-
ne po powaznej awarii — tancuchowym” wybuchu fotopowielaczy, bedacych w istocie
duzymi bankami prozniowymi, wrazliwymi na uszkodzenia mechaniczne. Czas ,zycia”
detektora jest, niestety, rowniez niewielki jak na potrzeby obserwacji supernowych i pre-
supernowych. Eksperymenty wymagajace wielu dziesigtek lat pracy, aczkolwiek niezwykle
warto$ciowe (przyktadem jest eksperyment chlorowy Davisa) zyskuja mate poparcie de-
cydentéw, ktorzy zwykle wymagaja dostarczenia wynikéw w czasie kilku lat. Musiataby
tu nastgpi¢ powazna zmiana nastawienia spoleczenstwa do nauki polaczona ze zmiang
(lub raczej okresleniem) celéw naszej cywilizacji. Astrofizyka, lub ogdlniej méwiac szeroko
rozumiany kosmos, jest niewatpliwie dla wielu ludzi myslacych celem pozadanym i fascy-
nujacym, chociaz cze¢sto skrywanym. Projekt ,gigaton array” omoéwiony na str. jest
przyktadem takiego wtasnie projektu, ktory spetnia wszelkie zalozenia idealnego obser-
watorium neutrinowego.

Na koniec rozwazan o 400-letniej ,przerwie” bez Galaktycznej supernowej pozostaje
wyjasnienie maksymalnie trywialne. By¢ moze wlasnie nastapita pewna fluktuacja sta-
tystyczna. Obecny poziom rozwoju naszej cywilizacji gwarantuje, ze proste przeoczenie
supernowej jest niemozliwe, cho¢ zdarzalo sie to prawdopodobnie jeszcze 1000 lat wcze-
$niej. Jezeli supernowe wybuchaja srednio co ~100-200 lat taka przerwa nie jest niczym
nieprawdopodobnym, szczegdlnie jesli wezmiemy pod uwage mozliwos¢ zastoniecia przez
osrodek miedzygwiezdny. Jezeli natomiast czestosé ta jest rzedu 1/10-20 lat, to jesteSmy
zmuszeni odwotaé sie do mozliwosci przedstawionych powyzej. Dziatajace nieprzerwanie
obserwatoria neutrin powinny w tym przypadku zarejestrowaé sygnal w ciggu najblizszych
kilkunastu lat. Dziatajaca juz sie¢ SNEWS® pozwala wierzy¢, ze nastepna Galaktyczna
supernowa nie zostanie przegapiona, przynajmniej w neutrinach. Oczekiwany sygnat jest
krotki, rzedu 100 sekund, wiec ciagltos¢ obserwacji jest tu kluczowa.

Konczac wstep, nalezatoby zadac¢ prowokujace pytanie: Czy to, ze Galaktyczna super-
nowa nie wybuchta przez 400 lat nie jest raczej wyjgthowo szczesliwg okolicznoscig niz
powodem do zmartwienia? Jest to opinia zdecydowanie odwrotna do powszechnie prezen-
towanych, a opiera si¢ na przewidywanym w najblizszych latach rozwoju zarowno teorii jak
i mozliwosci eksperymentalnych. Najbardziej intrygujaca otwierajaca sie mozliwoscia jest
tu obserwacja neutrin produkowanych na etapie spalania krzemu w jadrze pre-supernowe;j.
Pomijajac inne konsekwencje naukowe takiej detekcji, mozliwe bedzie przewidzenie wybu-
chu gwiazdy na co najmniej kilka dni przed kolapsem rdzenia. Zadajmy wiec pytanie: Czy
bedziemy w stanie przewidzie¢ wybuch kolejnej Galaktycznej supernowej? Aby odpowie-
dzie¢ na nie musimy dokonaé przegladu wspotczesnej wiedzy na temat pre-supernowych
i supernowych.

2 Supernowe 2005

Wiedza zgromadzona w ostatnich latach, przede wszystkim ta zdobyta po roku 1980,
pozwolita na znacznie lepsze zrozumienie supernowych niz to miato miejsce dotychczas.
Przede wszystkim, przynajmniej z fizycznego punktu widzenia, niemozliwy okazal sie do

8SuperNova Early Warning System — ,system wczesnego ostrzegania o supernowych” [12].

13



utrzymania tradycyjny schemat klasyfikacyjny wprowadzajacy supernowe typu I oraz II
(R. Minkowski, 1941). Obecnie szeroko stosowany jest podzial na supernowe w zalez-
nosci od mechanizmu fizycznego stojacego za obserwowanym zjawiskiem®. Terminologia
w jezyku polskim wyraznie nie nadazyta za zmianami, brak odpowiednikow anglojezycz-
nych okreslen. Wspotczesnie uwaza sie, ze supernowe obejmuja pod wspélng nazwa dwie
klasy zjawisk: wybuchy termojadrowe zwartych gwiazd (ang. thermonuclear supernovae)
oraz wybuchy spowodowane kolapsem rdzenia gwiazdy (ang. core-collapse supernovae).
Pierwszy typ supernowych mozemy nazwaé ,termojadrowymi”, natomiast drugi (posia-
dajacy elegancka nazwe w jezyku angielskim) jest trudniejszy do przettumaczenia jednym
stowem. Proponujemy tu nazwe ,implozyjnych” supernowych.

Nalezy sie pare stow wyjasnienia jaka jest relacja pomiedzy ,starym” podziatem (typ
I, bez wodoru; typ Il z wodorem) a ,nowym” (termojadrowe, implozyjne). Otéz ,nowy”
podzial opiera sie na wewnetrznym mechanizmie (ang. engine), a nie obserwacjach. Klasy-
fikacja taka byta w oczywisty sposdb niemozliwa przed poznaniem, ewentualnie zapropo-
nowaniem tychze mechanizméw. Kolaps zostal zaproponowany bardzo wczesnie (Baade &
Zwicky, 1934), natomiast wybuchowa synteza jader zadziwiajaco pézno (Hoyle & Fowler,
1960), bo juz po udanych prébach z bronia termojadrowa (USA 1952, ZSRR 1953).

y,Stara” klasyfikacja natomiast, oparta byta na typowych w astronomii obserwacjach
widma, w tym przypadku wodoru. Nie jest ona w bezposredni sposéb zwigzana z mecha-
nizmem wybuchu. Obecno$¢ lub brak wodoru odzwierciedla raczej cechy otoczki, w ktorej
nastgpita eksplozja, niz sam proces wybuchu.

Mozemy celem wyjasnienia wprowadzi¢ formalnie cztery sztuczne typy supernowych
(powiedzmy SNz g, SN; g, SNy _p, SNy _p). Pierwszy indeks oznaczalby mechanizm
wybuchu (Termojadrowy, Implozja) a drugi whasnosci otoczki gwiazdy (obecno$é wodoru,
brak wodoru). Okazuje sie, ze z wyzej wymienionych 4 typéw w przyrodzie realizowane
s trzy:

H brak H

termojadrowe X Ta (SNz_p)

implozyjne || II (SN;4g) | Ib/c (SN;_p)

Nie wystepuje typ SNy .y — termojadrowe supernowe zanurzone w gestej otoczce
wodorowej'?, lub taka sytuacja jest nieprawdopodobna, jak np. wpadniecie akreujacego
uktadu z bialym kartem do wnetrza czerwonego olbrzyma. Fizycznag przyczyna takie-
go stanu rzeczy jest usuwanie degeneracji materii na skutek dziatania masywnej otocz-
ki wodorowej. Gdy gwiazda taka otoczke posiada, duze dodatkowe cisnienie zewnetrzne
ulatwia zapton kolejnych reakcji jadrowych i utrzymanie wysokiej temperatury usuwa-
jacej degeneracje materii. Mozemy powiedzie¢, ze w takiej gwiezdzie dziata stabilizujace
ujemne sprzezenie zwrotne. Wzrost tempa reakcji jadrowych ( a zatem produkcji energii)
powoduje wzrost temperatury, co dla niezdegenerowanego rownania stanu prowadzi do
ekspansji gazu i spowolnienia reakcji jadrowych. Gdy zapton reakcji jadrowych nastapi
w materii zdegenerowanej (jak w biatych kartach), to produkcja energii nie spowoduje

9Nalezy tu wyjasnié, ze mechanizmy te maja status hipotezy, ale bardzo dobrze ugruntowanej i przeko-
nywujacej. Dotyczy to zwlaszcza supernowych typu SN1987A, gdzie obserwacja neutrin stanowi ,zelazny
argument” za poprawnoscig teorii.

10Co wiecej, wodoru nie zaobserwowano w zadnej z termojadrowych supernowych typu Ia. Sytuacja
jest niepokojaca, gdyz $sladowe ilosci wodoru powinny by¢ obecne w widmie za sprawa drugiego skladnika
uktadu podwdjnego — dla standardowego progenitora supernowych Ia.
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natychmiastowej ekspansji, gdyz réwnanie stanu jest zdeterminowane przez energie Fer-
miego elektronéw a nie ich temperature (entropie). Pojawia sie tu dodatnie sprzezenie
zwrotne, ktore prowadzi do ,niekontrolowanego” wzrostu tempa reakcji jadrowych i spa-
lenia calego dostepnego ,paliwa” jadrowego w ilodci okoto masy Storica w czasie rzedu 3
sekund lub, jak méwig niektére modele, nawet do czesciowej detonacji.

Podsumowujac wywody na temat ,nowej” i ,starej” klasyfikacji wyjasniamy, ze typ
LJbermojadrowy” obejmuje tylko supernowe ,starego” typu Ia, natomiast pozostate znane
typy supernowych, czyli Ic, Ib, IIb, II-L, II-P, IIn oraz anomalne przypadki okreslane jako
shipernowe” (np. SN1998bw) sa zaliczane do typu ,implozyjnych”. Kolejno$é w jakie;
zostaly podane te ostatnie nie zostata wybrana przypadkowo, o czym dalej. Warto tu
tez wspomnie¢, ze istnieja powazne naukowe poszlaki sugerujace, iz co najmniej czes¢
rozbtyskow promieniowania gamma powinna rowniez zostaé zaliczona do supernowych
typu implozyjnego.

W nastepnych podrozdziatach przedstawimy szczegdétowo wspotczesna wiedze na te-
mat obydwdch mechanizmow i spowodowanych przez nie zjawisk astronomicznych. Dla
kompletnosci podamy réwniez podstawowe interesujace dane na temat supernowych Ia.

2.1 Supernowe termojadrowe

Zainteresowanie supernowymi la wzrosto w ostatnich latach, ze wzgledu na ich znaczenie
w kosmologii jako ,Swiec standardowych”. Niektérzy autorzy nazywaja je raczej ,indy-
katorami odlegtosci”, gdyz w odréznieniu od prawdziwej $wiecy standardowej nie znamy
wystarczajaco doktadnie ich jasnosci absolutnej. Zaktadajac jednak, ze ich jasno$¢ ab-
solutna jest ,stata” (znaczenie cudzystowu zostanie wyjasnione dalej), mozemy badaé
np. odchylenie od liniowosci prawa Hubble’a, wyciagajac wnioski co do tempa ekspansji
wszechswiata i istnienia statej kosmologiczne;j.

Dla praktycznych potrzeb klasyfikacyjnych definiujemy typ Ia jako supernowe, w kto-
rych nie zaobserwowano w maksimum blasku linii wodoru, z silng linig absorbcyjng Si
przesunigta ku fioletowi z predkoscia rzedu 10* km/s. Fizycznie linia krzemu jest jedna
z wielu odpowiadajacych elementom o liczbie masowej 16<A <56, czyli jadrom atomo-
wym pomiedzy tlenem i zelazem. Jest to kluczowy element obserwacyjny, wskazujacy na
niekompletny proces spalania lekkich jader (tlenu i podobnych), prowadzacy nie tylko do
wzelaza’1l) ale produkujacy réwniez znaczng ilo$é jader o masach posrednich. Wyklucza
to np. detonacje, ktéra prowadzi do kompletnego spalania, czyli wytacznie jader ,zelaza”.

W katalogu zaobserwowanych supernowych [42] typ Ia jest najliczniej reprezentowany,
zaraz po tych zdarzeniach, ktérych w ogole nie udalo sie sklasyfikowaé¢. Jest to ,efekt
selekcji” gdyz wlasnie te supernowe sa najjasniejsze (-19.3™), a ponadto w ostatnich la-
tach uruchomiono kilka eksperymentéw majacych na celu zautomatyzowang ich detekcje
[34, 35], co znacznie zwiekszylo ilosé wykrywanych supernowych od 20/rok w 1980 do
200/rok obecnie. Ten sam efekt selekcji moze byé odpowiedzialny za przeoczenie licznych
supernowych Ta o malej (-16™) jasnosci podobnych do SN1991bg. Mozliwo$é istnienia
istotnie réznych podtypéw supernowych typu la jest obecnie intensywnie badana [30].
Zmane sg réwniez pojedyncze obserwacje supernowych wyraznie jasniejszych od pozosta-
tych, np. SN1991T o jasnosci -20.5™.

11 Okredlenie ,zelazo” jest powszechnie stosowane w astrofizyce na koncowe produkty spalania jadrowe-
go i obejmuje jadra o najwiekszej energii wiazania takie jak 56Fe, 56Ni, 54Fe. .. W szczegélnosci, zrédtem
$wiecenia supernowych wszystkich typéw w pézniejszej fazie jest rozpad niklu °6Ni i energia wiazania
wlaénie tego jadra ( a nie °Fe jak okreSlenie ,zelazo” sugeruje) powinna byé brana pod uwage przy
rozpatrywaniu globalnej energetyki wybuchu typu supernowej Ia.
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Tabela 1: Hipotetyczny podzial supernowych typu la. W pracy [36] znaleziono trzy grupy
istotnie roznych zdarzen; FAINT, LVG, HVG. Wczeéniej wydawalo sie, ze mogg istnieé¢
inne 3 grupy: Branch-normals, ,stabe” i silne” supernowe la. Jeden i drugi podzial ma
ciggle charakter catkowicie spekulatywny.

Branch-normal yotabe” »ilne”
Jasnos¢ -19.6™ -16.5™ -20.5™
. “ pojedyncze
Wystepowanie 85% 15% przypadki
. Biaty karzet CO Dowolny biaty 2 biate karty
Progenitor M=Mey, karzet M<M, M, +M; >My,
Zaplon Samozapton Detongqa Hg na Zkaczenie
centralny powierzchni?
Typowe przypadki SN1994D SN1991bg SN1991T
Podziat HVG i LVG FAINT LVG
alternatywny

“Liczba ta moze by¢ znacznie zanizona ze wzgledu na niewielka jasno$é tych przypadkéw.

Supernowe la sg obserwowane we wszystkich typach galaktyk, w ich halo, a nawet
w przestrzeni miedzygalaktycznej [37]. Moga wiec pojawiaé sie w starych populacjach
gwiezdnych. Jak dotychczas nie znamy jednak przypadku wybuchu w gromadzie kuliste;j.

Wiekszoéé (85%) supernowych typu la nalezy do tzw. Branch-normals'?. Jest to nie-
zwykle jednorodna grupa. Jeszcze w latach 80-tych uwazano, ze sa one wszystkie identycz-
ne, a obserwowane réznice majg charakter btedéw obserwacyjnych. Obecnie wiadomo, ze
roznice, nawet po odrzuceniu anomalnych przypadkow pozostaja i maja realny charakter.
Rozktad jasnos$ci maksymalnych ,Branch-normalnych” supernowych charakteryzuje sie
srednig jasnoscig absolutng M=-19.3+0.03™ oraz rozrzutem oy, ,,=0.2...0.3™. Rozktad
ten jest asymetryczny z gwaltownym spadkiem przypadkoéw powyzej M~20". Wartosci te
sg podane przy zatozeniu, ze stata Hubble’a H wynosi, zgodnie z danymi WMAP-+SDSS
[6], H=70+3 km/s. Warto tu podaé, ze autorzy przyjmujacy inna wartosé¢ statej Hubble’a,
automatycznie uzywaja innej wartosci sredniej jasnosci absolutnej supernowych Ia:

Mz = 19.6 + 5log H/70. (1)

Wynika to z faktu, ze wielkosciami mierzonymi i standardowo podanymi w katalogach su-
pernowych sg jasnos¢ widoma w maksimum m,,,, wyrazona w wielkosciach gwiazdowych
oraz predkosé ucieczki v w km/s. Jasnosé absolutna jest natomiast wyliczana ze wzoru,
zawierajacego H, obowigzujacego dla przesunie¢ ku czerwieni z < 1:

Mmax = Mz — O lOg(U/H) + 5. (2)

Jak juz wspomniano, rozrzut w maksymalnej jasnosci istnieje (AM,,0, =~ 0.3) 1 musi
by¢ wziety pod uwage. Dla korekty réznic wynikajacej z rozrzutu jasnosci absolutnej sto-
suje sie klika metod. Ogdlnie méwiac, opieraja sie one na empirycznej zaleznosci pomiedzy

12 Jest to gra stéw trudna do przettumaczenia na jezyk polski. Okreélenie to mozna rozumieé jako galasz
normalng, ale D. Branch to réwniez znany badacz supernowych.
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ksztattem krzywej blasku a jasnoscig maksymalng mowiacej, ze wybuchy trwajace dtuzej
sa jasniejsze. Najbardziej znang z tych metod jest liniowa zaleznos$¢ Phillipsa pomiedzy
Amy5(B) a jasnoscia maksymalna M,,..(B), czyli szerokoscia krzywej blasku a jej wy-
sokoscia. Warto zaznaczy¢, ze bez tej korekcji wyciaganie jakichkolwiek wnioskow co do
geometrii Wszech$wiata oraz stalej kosmologicznej bytoby niemozliwe, gdyz efekty te sa
mierzone na poziomie réznic 0.5™ [15, [16].

Supernowe termojadrowe obejmujg tylko jeden typ Ia, ktérego dalszy podziat nie jest
jednak wykluczony. Dotychczas nie byto naglacych potrzeb natury obserwacyjnej lub teo-
retycznej sugerujacych roznorodnos$é typu la. Ostatnio ,$lepa” analiza wybranych pa-
rametrow duzej probki dobrze zbadanych supernowych Ia [36] wykazata istnienie w 7-
wymiarowej przestrzeni parametréw obserwacyjnych trzech wyrazZnie roztacznych grup
(Tabela , ale uzyta metoda absolutnie nic nie méwi o pochodzeniu réznic. Maja one
potencjalnie charakter astrofizyczny, zwiazany z mechanizmem wybuchu.

2.1.1 Standardowy mechanizm supernowej Ia

Abstrahujac od istniejacych watpliwosci i tendencji popychajacych astronoméw do dal-
szego podziatu typu Ia, istnieje model, ktéry mozna nazwaé standardowym. Méwi on, ze
supernowe la sg eksplozjami termojadrowymi'® biatych kartéw CO o masie bliskiej masy
Chandrasekhara. Eksplozja nastepuje w wyniku powolnej akrecji na powierzchnie biatego
karta wodoru pochodzacego z drugiego sktadnika.

Jest to model lansowany od dawna [23] i narosto wokot niego kilka czesto powtarzanych
btednych opinii. Dlatego pozadane jest przedstawienie kolejnosci zdarzen prowadzacych
do eksplozji typu Ia krok po kroku.

Mylace okreslenie tego modelu jako M¢y, (od masy Chandrasekhara) nie oznacza, ze
wybuch nastepuje po zaakreowaniu masy brakujacej do My, ale stuzy przeciwstawieniu
go modelowi konkurencyjnemu, w ktérym wybuch moze nastapi¢ znacznie ponizej tej
masy. Model ten, okreslany jako sub-Mgy, zostanie oméwiony pdzniej, w podrozdziale
dotyczacym alternatywnych scenariuszy. W rzeczywistosci, biaty karzet nigdy nie osiaga
masy Chandrasekhara, a tylko sie do niej zbliza. Osiggniecie Mgy, oznaczatoby utrate
stabilnosci hydrostatycznej, czyli kolaps biatego karta. To nie tylko nie doprowadzitoby
do wybuchu termojadrowego, ale spowodowatoby zaliczenie takiego zdarzenia, zgodnie
z terminologia wprowadzona we wstepie do tego rozdziatu, do typu ,implozyjnego” (core-
collapse).

Poprawne podej$cie wymaga wprowadzenia w miejsce masy Chandrasekhara, okre-
slajacej stabilnosé réwnowagi hydrostatycznej masy zaplonu (ang. ignition mass), ktéra
okresla moment utraty stabilnosci termicznej spowodowanej niekontrolowanym wzrostem
tempa reakcji syntezy jadrowej. Masa ta, w przeciwienstwie do masy Chandrasekhara
zaleznej gtéwnie od zawartosci elektronéw'* na barion Y,:

Mgy, = 1.44 (2Y,) My, (3)

jest funkcja sktadu chemicznego biatego karta. Jednak dla wigkszosci pierwiastkow be-
dacych budulcem biatych kartéw (*He, 12C, 190, Ne, ?'Mg) Y, ~0.5, gdyz sa to jadra
o identycznej liczbie protonéw i neutrondéw. Masa Chandrasekhara jest wiec dla wszystkich
biatych kartow powstajacych w przyrodzie bliska 1.44 M. Dobrze natomiast wiadomy jest

13Co do tego nie ma istotnych watpliwoéci, czego dowodem jest powszechna akceptacja okreélenia
ySermojadrowe” .
14Dla biatych kartéw w przyblizeniu zerowej temperatury. Wyrazenie w ogélnym przypadku podane

jest na str. [24]
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fakt, ze masa zaptonu moze by¢ nizsza niz M¢y,. Na przyktad obiekt powstajacy z materii
miedzygwiazdowej zdominowanej przez wodoér ,zapala sie” jezeli jego masa przekracza
0.08 M. Dla 3 typéw biatych kartéw wystepujacych w przyrodzie masa zaptonu wynosi:
dla *He 0.7 M, dla mieszaniny CO 1.39 M, a dla ONeMg jest bardzo bliska M¢y, — i nie
jest caltkiem jasne czy ten ostatni raczej skolapsuje czy eksploduje.

W standardowym modelu progenitorem jest biaty karzet CO w ciasnym uktadzie po-
dwojnym. Biate karty o innym sktadzie zostaty wykluczone. Powolna akrecja powoduje
systematyczny wzrost masy biatego karta, ktora zbliza si¢ do masy zaptonu, czyli 1.39 M.
Promien R takiego ,przybierajacego na wadze” biatego karta maleje:

1
~ T (4)

Na skutek kompresji jest produkowane ciepto a temperatura centralna 7. rosnie. Wytwo-

rzona energia jest unoszona poprzez neutrinowy rozpad plazmonu'®:

V= Uy + Uy (5)

W momencie gdy gestos$é centralna osiaga warto$é p. ~ 2 - 10° g/cm3, reakcja () staje
sie zabroniona, a tym samym chtodzenie ustaje. Ciepto gromadzi sie, co prowadzi do roz-
poczecia reakcji syntezy jadrowej. Ruchy konwektywne skutecznie jednak odprowadzaja
wyprodukowang energie poza centrum. W miare postepujacej kompresji, jadrowa skala
czasowa, czyli czas niezbedny do spalenia catego dostepnego lokalnie paliwa, 7., maleje.
Roéwnoczesnie wzrasta tempo ruchéw konwektywnych, jednak wolniej niz tempo reakeji
jadrowych, znacznie czulszych na wzrost temperatury. Gdy temperatura osiaga wartosé
T, = 7-10% K skale czasowe konwektywna i jadrowa stajg si¢ 16WNe: Tronw ~ Thuel. Naste-
puje calkowite spalenie paliwa jadrowego w centrum, a energia nie zostaje odprowadzona
na zewnatrz. Spowodowany tym wzrost temperatury do 7, = 1.5 - 10°K inicjuje powsta-
nie frontu spalania (ptomienia) rozchodzacego sie blyskawicznie na zewnatrz. Opisany
wyzej proces okreslany jako tlenie si¢” (ang. smouldering) trwa okoto tysiac lat poprze-
dzajacych wybuch supernowej la. Samo spalenie si¢ catego biatego karta CO o masie
1.39 Mg, i promieniu rzedu promienia Ziemi trwa okoto 3 sekund. Jego produktami sa (-
radioaktywny izotop niklu °°Ni, jadra grupy zelaza oraz jadra o liczbie masowej pomiedzy
spaliwem” (C, O) a ,zelazem”. Jednym z nich jest krzem, ktorego linie widmowe postuzyty
do zdefiniowania oraz identyfikacji typu la. Wyzwolenie w krétkim czasie i matej objetosci
ogromnej energii rzedu 1-2 foe (foe=fifty-one-erg=10°! erg=10*J) powoduje wyrzut ma-
terii z ogromna predkoscia rzedu kilkudziesieciu tysiecy km/s. Krzywa blasku supernowej
Ia jest ,zasilana” rozpadem %°Ni, produkowanego w ilogci okoto 0.2 M. Sama supernowa
Swieci jasno przez typowo 3 miesiace, ale czesto jest obserwowana znacznie dtuzej. Pozo-
staloécig po tym wybuchu jest mglawica o sferycznie symetrycznym ksztalcie'® swiecgca
w liniach wodoru (ang. Balmer-dominated shell). Fizycznie jest to fala uderzeniowa po-
wstata w wyniku wybuchu propagujaca si¢ poprzez wodor miedzygwiezdny. Pozostatosci
zwartej naturalnie nie ma — biaty karzet ulega catkowitej destrukc;ji.

2.1.2 Problemy standardowego modelu

Przedstawiony w poprzednim podrozdziale model standardowy jest szeroko akceptowany.
Niemniej jednak istnieje szereg przyczyn, probleméw modelu, ktore inspiruja badania
zaréwno nad jego szczegOtami jak i nad scenariuszami alternatywnymi.

5 Kwaziczgstka opisujaca kolektywne wzbudzenia plazmy.
167aktadajac ze wybuch mial miejsce w jednorodnym oérodku miedzygwiezdnym.

18



Zacznijmy od trzech sugestywnych faktéw obserwacyjnych dotyczacych supernowych
Ia, a bedacych baza dla konstrukeji modeli [38]:

1. Calkowity brak linii wodoru (i helu) w widmie

2. Energia wybuchu jest rzedu réznicy energii wigzania pomiedzy jadrami C/O a ,Fe”
pomnozonej przez mas¢ Chandrasekhara.

3. Odstep czasu pomiedzy powstaniem gwiazdy a wybuchem supernowej moZze (ale nie
musi) by¢ bardzo dtugi.

Przyjecie biatego karta CO za progenitora ttumaczy punkty 11 2, natomiast umieszczenie
go w uktadzie podwojnym pozwala wyjasni¢ punkt 3. Czynnikiem ,op6zniajacym” moze
tu by¢ powolna akrecja lub emisja fal grawitacyjnych.

Wyglada to przekonywujaco, jednak nasuwaja sie nastepujace watpliwosci:

e dlaczego nie obserwujemy sladowych ilosci akreowanego wodoru pochodzacego z gwiazdy-
donora?

e czy akrecja jest w stanie podnies¢ mase biatego karta do masy zaptonu?
e w jaki sposob przebiega spalanie?
e co powoduje réznice w jasnosci maksymalnej?

Sprobujemy wyjasni¢ te watpliwosci, w pierwszej kolejnosci w ramach ,modelu standar-
dowego” a nastepnie poprzez modele alternatywne.

Brak silnych linii wodoru'?, przez dtugi okres czasu (do odkrycia typu Ib/c) sztanda-
rowa cecha supernowych termojadrowych wynika w prosty sposéb z budowy progenitora
— biatego karta, ktorego sktad to CO, He ewentualnie ONeMg: wodoru nie ma tu wcale.
Drugi element modelu to akrecja materiatu pochodzacego z gwiazdy-donora. I tu wta-
$nie pojawia sie problem, gdyz materialem akreowanym jest wtasnie ... wodoér! Iloéé tego
wodoru jest $ladowa ale powinna zosta¢ wykryta. Dotychczas to nie nastapito. Gdyby
nadal nie udawato sie znalez¢ wodoru trzeba ,doszlifowa¢” model. Mozna wyobrazié¢ sobie
akrecje np. helu ( a nawet ciezszych sktadnikéw) ale wymaga to uprzedniego pozbycia
sie zewnetrznej otoczki wodorowej drugiego sktadnika. Ilosé¢ tego typu ciasnych uktadéw
podwojnych bedzie mniejsza niz tych akreujacych wodér, gdyz ich powstanie wymaga spe-
cjalnej $ciezki ewolucyjnej uktadu. Niestety, hel'®
supernowej lal

Drugim nieuniknionym zrédtem wodoru jest gwiazda-donor, ktéra podlega wpltywowi
fali uderzeniowej powstatej w wyniku wybuchu swojego bliskiego towarzysza: nastepuje
czeSciowe zdarcie” zewnetrznych warstw a gwiazda zostaje odrzucona [17]. W rozprze-
strzeniajacych sie sferycznie symetrycznie ,szczatkach” bialego karta powstaje w miejscu
zastonietym przez druga gwiazde stozkowata ,dziura”. Tabela [2| przedstawia skutki wy-
buchu dla trzech rodzajow gwiazd.

Wida¢ z wynikéw podanych w Tabeli [2] ze przynajmniej czes¢ (1/4 lub wiecej) ob-
serwowanych wybuchéw typu Ia, ktore sg skierowane ,dziurg” do nas powinna zawieraé
w widmie linie wodoru.

Kompletny brak zaroéwno wodoru jak i helu ttumaczy doskonale model ,,podwdjnie
zdegenerowany” oméwiony w podrozdziale [2.1.3]

rowniez nie zostal wykryty w widmie

1"Najpowszechniejszego pierwiastka we Wszechéwiecie.
8Drugi pod wzgledem obfitoéci pierwiastek we Wszechéwiecie.
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Tabela 2: Skutki wybuchu supernowej la, odczuwane przez towarzysza, za [17]. W wyniku
oddziatywania, za towarzyszem ktory zastaniat czeSciowo supernowa, powstawat cien”.
W kazdym przypadku nastepowato znaczne ,uszkodzenie” gwiazdy, ale predkos¢ odrzutu
byta mniejsza niz predkosé orbitalna.

Kat rozwarcia Kat Predkosé
Typ donora stozka brytowy /4m odrzutu Utrata masy
Gwiazda ciagu 66° 20% 86 km /s 0.15 My,
gtéwnego
Subgiant 72° 35% 49 km/s 0.17 Mg
Czerwony o
olbrzym 115 71% 0 km/s 0.53 Mg

Tabela 3: Skutki akrecji wodoru na powierzchnie biatego karta. Zatozono, ze masa biatego
karta w chwili poczatkowej wynosi 0.6 M. Zadne tempo akrecji nie prowadzi do wzrostu
masy karta az do wymaganych przez model 1.39 M. W niektérych przypadkach dochodzi
nawet do utraty masy, na skutek eksplozji nowych.

Tempo akrecji Skutek akrecji Przyrost masy SIASIIECIC masy
zaptonu
Powolne Nowa ujemny niemozliwe
Srednie Detonacja He ? zapton zewnetrzny?
. : tencjalni
Wysokie Spalnie H & He tak potencjamie
mozliwe
Powstanie spalanie
Bardzo wysokie CzZerwonego tak P
niewybuchowe
olbrzyma

Kolejny problem pojawit si¢, gdy zbadano teoretycznie wynik akrecji wodoru na po-
wierzchnie bialego karta. Wyniki tych badan zaprezentowano jakosciowo w Tabeli [3]
Okazuje sig, ze Zadna wartos¢ tempa akrecji nie prowadzi do znacznego wzrostu masy bia-
tego karta. Dla niskiego tempa akrecji, nagromadzony na powierzchni materiat wybucha,
na skutek czego masa biatego karta maleje! Jezeli nawet wodor na powierzchni zostanie
spalony, to jego produkt, czyli He, wybuchnie na pewno. Co wiecej, jego wlasnosci pro-
wadza do nieuniknionej detonacji powtoki helowej. To powoduje nie tylko utrate masy,
ale stanowi tez hipotetyczny mechanizm zaptonu biatego karta. Jest to jeden z modeli al-
ternatywnych (zobacz podrozdziat . Wyzsze tempa akrecji prowadza do regularnego
spalania wodoru i helu na powierzchni gwiazdy. Prowadzi to do powstania bardzo jasnych
obiektow, ktore nie zostaty zaobserwowane. Jeszcze wyzsze tempo akrecji doprowadza do
wytworzenia wokot biatego karta masywnej otoczki wodorowej, analogicznej do istniejacej
w czerwonych olbrzymach. Biaty karzet przeksztatca si¢ w zwykty gwiazde. Podsumowu-
jac, akrecja wodoru lub helu na powierzchnie biatego karta nigdy nie prowadzi do wzrostu
masy i zaptonu w mysl modelu standardowego.

Panuje przekonanie, ze istnieje pewna luka w analizie, ktérej wyniki przedstawiono
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powyzej i pewien, by¢ moze waski przedzial tempa akrecji prowadzi jednak do wybuchu
biatego karta. Okazuje sie ze rotacja ma tu istotne znaczenie stabilizujace [1§].

Trzeba dodac, ze sposob akrecji tez nie jest jednoznacznie okreslony. Zwykle rozumie
sie go jako wypelnienie przez donora strefy Roche’a i ,wyptywanie” materii z wewnetrz-
nego punktu Lagrange’a. By¢ moze jest to inny proces, np. wychwyt wiatru gwiazdowego
produkowanego przez towarzysza? W ostatnich latach zaobserwowano niewyjasniong kore-
lacje pomiedzy wybuchami supernowych Ia a obszarem galaktycznego jetu produkowanego
przez centralng czarna dziure. Jakiego rodzaju oddziatywanie mogtoby istnie¢ pomiedzy
biatym kartem o promieniu rzedu 10000 km w ciasnym uktadzie podwdjnym o rozmiarach
mniej niz 1 AU a kiloparsekowym galaktycznym jetem? Mozna natomiast probowaé wy-
obrazi¢ sobie wplyw jetu na wiatr gwiazdowy lub osrodek miedzygwiezdny zastaniajacy
supernowe, wzmacniajac efekt selekcji.

Kolejny problem modelu standardowego ma nature czysto fizyczng. Metoda prob i bte-
déw udalo sie stworzy¢ fenomenologiczny model wybuchu biatego karta CO o masie bliskiej
Mgy, doskonale pasujacy do obserwacji. Méwimy to o tzw. modelu W7 Nomoto [40] w kto-
rym tak dobrano predkos$é¢ spalania w funkcji odlegtosci od centrum v(R), aby dofitowaé
dane obserwacyjne oraz ilos¢ produkowanych w trakcie wybuchu pierwiastkéw. Niestety,
predkosé¢ ta nie ma zadnego uzasadnienia fizycznego. Aby to zrozumie¢ musimy wejs¢ w
pewne szczegoly procesu spalania. Znamy dwa takie procesy: deflagracje oraz detonacje.
Deflagracja (pospolicie nazywana po prostu ,wybuchem”) polega na spaleniu ,paliwa”
poprzez propagacje ptomienia (frontu spalania) rozchodzacego sie dzieki przewodnictwu
cieplnemu. Tego typu laminarny ,,ptomien jadrowy” ma grubos¢ okoto 0.1 milimetra i roz-
chodzi sie z predkoscia v;=0.1...100 km/s co stanowi maksymalnie okoto 1% predkosci
dzwieku ¢y w materii bialego karta. Detonacja jest to front spalania rozchodzacy sie w po-
staci fali uderzeniowej. Przejécie frontu fali uderzeniowej jest czynnikiem powodujacym
zaplon. Fala detonacyjna rozchodzi sie z predkodcia ponaddzwickows rzedu c,=10% km/s.

Srednia predko$é spalania modelu W7 Nomoto wynosi okolo 0.3¢, i wszedzie spelnia
warunek:

U < vyt < Cg,

czyli nie jest to ani deflagracja ani detonacja. Predko$¢ spalania vyy; jest wiec niefizyczna,
trudno jednak uwierzy¢, ze zgodno$¢ modelu z obserwacjami jest dzielem przypadku.
Istnieja co najmniej trzy propozycje wyjasnienia tej sprzecznosci:

1. DDT
2. deformacja frontu spalania
3. zapton wielopunktowy

DDT (ang. Deflagration to Detonation Transition) czyli przejscie spalania w detona-
cje jest sposobem obejscia wyzej opisanego problemu. Poczatkowo spalanie ma charakter
laminarny, jednak w pewnym momencie przechodzi w detonacje. Zjawisko to jest dosko-
nale znane ekspertom od pirotechniki. W typowej jednak sptonce detonujacej osiggamy
DDT poprzez geometryczne ograniczenie ptomienia oraz jego ,,przyttumianie” (ang. quen-
ching) np. przez nieregularnosci powierzchni ograniczajacej. Nie jest jasne natomiast czy
takie samo zjawisko wystepuje przy sferycznie symetrycznie rozchodzacym sie w trzech
wymiarach ptomieniu.

Czyste spalanie laminarne jest powolne. W rzeczywistosci jednak sferycznie symetrycz-
ny front spalania nie moze istnie¢ — jest niestabilny. Powoduje to sfaldowanie ptomie-
nia, a tym samym zwiekszenie jego powierzchni. Wigksza powierzchnia spalania oznacza
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efektywny wzrost jego tempa, ktory moze nasladowaé spalanie z wiekszg niz laminarna
predkosé. Lokalnie tempo produkcji energii réwniez rosnie, co prowadzi do niestabilnosci
Rayleigha-Taylora. Zjawisko to towarzyszy praktycznie kazdemu procesowi produkujace-
mu energie w polu grawitacyjnym. Szczeg6lnie wymownym jego przyktadem jest ,grzyb
atomowy”. W procesie spalania termojadrowego wewnatrz biatego karta tworza sie licz-
ne tego rodzaju ,grzyby”, ktére zwiekszaja efektywng powierzchnie spalania. Wszystkie
te efekty wziete razem prowadza do ogromnego wzrostu powierzchni ptomienia, a zatem
wiekszej efektywnosci spalania. By¢ moze wtasnie tedy idzie droga do uzyskania zgodnosci
z fenomenologicznym modelem W7.

Zapton w standardowym modelu nastepuje w centrum, a front spalania rozchodzi
sie sferycznie symetrycznie na zewnatrz. Efekt ten wynika wprost z zalozenia o symetrii
sferycznej. Trudno jest jednak przy braku symetrii uniknaé¢ sytuacji, w ktorej zapton na-
stepuje minimalnie poza punktem centralnym. Wtedy, na skutek sit wyporu dziatajacych
na ptonacy babel, zaczyna on porusza¢ si¢ z duza predkoscig ku powierzchni biatego kar-
ta. Moze on przenies¢ miejsce, w ktorym rozpoczyna sie faktyczna wybuchowa reakcja
termojadrowa daleko (rzedu 1000 km) od srodka. Co wiecej, takich plongcych babli moze
by¢ wiecej niz jeden. Ich ilos¢ jak na razie nie moze zostac¢ obliczona z modelu, wiec stano-
wig one jego wolny parametr. Zwigkszajac liczbe odlegtych punktow, w ktérych nastepuje
zapton zwickszamy tez efektywnosé spalania!® — jego érednia predko$é moze staé sie bliska
empirycznie dobranej wartosci vyyr.

Ekstremalnym przypadkiem tego typu zaptonu, w ktéorym ptonacy ,babel” osigga
powierzchnie zajal sie¢ Plewa et. al. [39]. W wyniku symulacji okazalo si¢, ze ,babel”
powoduje powstanie na powierzchni bialego karta rozchodzacej sie fali ,tsunami”. Fala ta
obiega caly gwiazde, a nastepnie ogniskuje sie na antypodach, gdzie inicjuje detonacje! W
kontekscie tych wynikéw wydaje sie zasadne zadanie pytania, czy podobnego skutku nie
mogtby wywotaé¢ czynnik zewnetrzny, np. upadek planetoidy. Predko$¢ zderzenia bytaby
rzedu predkosci ucieczki z powierzchni biatego karta:

v~ 2GMo ~ 6000km/s = 0.02 ¢
Ry
gdzie Rz to promien Ziemi. Prawdopodobienstwo takiego zdarzenia jest znikome, ale pa-
mietajmy, ze kazdy biaty karzet stanowi potencjalna ,,bombe termojadrows” wymagajaca
tylko ,zastosowania” odpowiedniego ,zapalnika”. W tym kontekscie, nawet pobliski (8 lat
swietlnych) Syriusz B jest hipotetycznym kandydatem na progenitora supernowej lal

Ostatnig sprawg, kluczows dla uzycia supernowych Ia jako swiec standardowych jest
wyjasnienie obserwowanej wariacji w maksymalnej jasnoéci?’. W zasadzie wydaje sie, ze
w standardowym modelu wszystkie supernowe Ia powinny by¢ identyczne. Sferycznie sy-
metryczna eksplozja identycznych biatych kartéw CO o masie 1.39 My wydaje sie nie
pozostawia¢ miejsca na roéznorodnosé. Ta jednak zostala zaobserwowana. Moze tu mieé
wplyw np. wzgledna zawartos¢ wegla i tlenu w biatym karle CO, profil temperatury we-
wnatrz lub wspomniane wyzej mechanizmy zaptonu. Potencjalnie istotny wptyw rotacji na
zapton i wybuch ciagle pozostaje niezbadany. Wszystkie wyzej wymienione czynniki maja
jednak niewielki wplyw i pozwolg zapewne wyjasni¢ wariacje jasnosci Branch-normals ale
nie ekstremalnych przypadkéw jak SN1991T lub SN1991bg. Wydaje sie, ze te ostatnie
przypadki moga wymaga¢ wprowadzenia modeli alternatywnych.

9Wie to kazdy kto prébowal rozpalaé ognisko.

20Mozna uzywaé $wiecy standardowej bez zrozumienia jak ona dziala. Biorac jednak pod uwage fakt,
ze supernowe la sa uzywane na dystansach odpowiadajacych z > 1 istnieje uzasadnione podejrzenie, ze
od tego czasu istotnie zmienily si¢ panujace warunki. Trzeba zbadaé, czy mechanizm wybuchu zalezy od
tych warunkéw, np. metalicznosdci gwiazdy, z ktorej powstal biaty karzet.
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2.1.3 Modele alternatywne

Model standardowy supernowej Ia moze zosta¢ uzupetiony przez dwa powazne modele
alternatywne: dwa biale karly oraz wybuchy ponizej masy Chandrasekhara?!.

Model z dwoma biatymi kartami w uktadzie podwojnym (ang. double-degenerate) po-
siada wszystkie cechy wymagane dla wyjasnienia wlasnosci supernowych Ia. Emisja fal
grawitacyjnych powoduje powolne ale nieuchronne zlgczenie sie sktadnikow. Przez diugi
okres czasu nie znano jednak ani jednego ukladu dwoch biatych kartow ktéry mogtby
ztaczy¢ sie¢ w sensownym czasie kilku miliardéw lat. Obecnie znamy takie uktady.

Okreslenie ,uktad 2 biatych kartéw” miesci w sobie spora ilo$¢ kombinacji. Istnieja
bowiem trzy (ze wzgledu na sktad) typy biatych kartow: He, CO i ONeMg. Osobno nalezy
rozpatrzy¢ przypadki My ~ M, oraz My # M,y a takze My + My > Meyp i My + My <
Mey. Daje to w sumie 15 jakosciowo réznych kombinacji i kazda z nich po ztaczeniu
moze wyprodukowaé¢ odmienne zjawisko. Zwykle pod pojeciem progenitora supernowej Ia
rozumie si¢ uktad dwéch biatych kartow CO, z ktorych jeden jest ciezszy, a suma ich mas
przekracza Mcy,.

Wtedy w wyniku postepujacego zblizania sie 1zejszy sktadnik ulega rozerwaniu w po-
lu sit ptywowych cigzszego. Powstaje dysk akrecyjny i gwattowne powigkszanie sie masy
centralnego sktadnika. Jest to proces hydrodynamiczny, niemozliwy do opisania w stacjo-
narny sposob. Model ten w oczywisty sposéb wyjasnia brak H i He: po prostu ich tam nie
ma. Wariacja w jasno$ci moze by¢ pochodna sumy mas sktadnikow.

Model, w ktérym bialy karzel wybucha ponizej masy zaptonu ( sub-Mgy, ) wymaga
zewnetrznego czynnika inicjujacego reakcje termojadrowa. Znalezienie ,zapalnika” jest tu
podstawowa trudnoscia. Najbardziej sensowna propozycja to detonacja nagromadzonego
helu. Hel, pochodzacy bezposrednio od towarzysza lub bedacy ,popiotem” po spalaniu
wodoru na powierzchni biatego karta bardzo tatwo ulega detonacji. Zapton moze nastapic
juz na powierzchni — fala detonacyjna w He przenosi si¢ do wnetrza biatego karta, ktory
ulega ,spaleniu” od powierzchni do srodka. Druga mozliwos$¢ to propagacja schodzacej sie
sferycznej fali uderzeniowej (zainicjowanej detonacja He na powierzchni), ktéra powoduje
zapton w obszarze centralnym. Model ten w oczywisty sposéb wyjasnia wariacje¢ jasnosci
supernowych Ia — jest ona funkcja masy wybuchajacego biatego karta, ktéra moze byé
dowolnie mata.

Dotychczas sklaniano si¢ ku opinii, ze model standardowy opisuje 85% supernowych
la (Branch-normals), scenariusz z dwoma bialtymi kartami odpowiada najjasniejszym zda-
rzeniom typu SN1991T, natomiast pozostate przypadki o matej jasnosci absolutnej moga
odpowiada¢ modelowi sub-M¢y,. Zagadnienia te sg obecnie badane, i jak wynika z Tabeli
ciggle nie widomo ktéredy powinna is¢ linia podziatu. Do czasu uzyskania mocniejszych
wynikéw pozostanmy wiec przy jednym typie supernowych termojadrowych: Ia.

2.2 Supernowe implozyjne

Supernowe implozyjne —  stary” typ II — obejmuja typy Ib/c, IIb, II-L, II-P, IIn a praw-
dopodobnie takze co najmniej cze$¢ rozbtyskow gamma. Sg one wybuchami mtodych
masywnych gwiazd. Przyjmuje si¢, ze gwiazdy o masie wigkszej niz 8-9 My juz wybu-
chaja jako supernowe. Obserwacje gromady otwartej NGC 1818 w Obtoku Magellana??
(LMC) wykazaly istnienie bialego karta, ktéry powstat z gwiazdy o masie 7.6 My [13].

21Chodzi tu o biate karly znacznie ponizej Mcy,. Jak juz powiedziano w modelu standardowym wybuch
nastepuje takze ponizej Mgy, ale réznica jest tu niewielka.

22Gwiazdy w LMC maja nizszg metaliczno$é niz te w Galaktyce, wiec ich ewolucja moze przebiegaé
nieco inaczej.
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Jest to obecnie najlepsze ograniczenie na maksymalna mase gwiazdy, ktora jeszcze nie
wybucha jako supernowa.

2.2.1 Przyczyny i przebieg kolapsu

Ostatnie fazy ewolucji masywnej gwiazdy zostang oméwione w osobnym rozdziale. Tutaj
wystarczy zaznaczyC, ze ostatecznie w jej wnetrzu formuje sie jadro ztozone z ,zelaza”
(por. przypis na str. . Rdzen ten o masie 1-2 Mg jest utrzymywany przez cisnienie
zdegenerowanego gazu elektronowego, ale o wysokiej temperaturze. Masa Chandrasekhara
dla takiego goracego jadra opisywana jest wzorem:

3.12 -,
1— (= az¥?
5 11 a +prad/pmat] ) (6)

gdzie Y, to zawartosé elektronéw na barion, S, — entropia gazu elektronowego, o ~ 1/137
— stata struktury subtelnej, Z — éredni tadunek jader a p,qq i Pmaer to odpowiednio cignienie
promieniowania i materii.

Réwnanie @ pokazuje wyraznie procesy mogace prowadzi¢ do utraty stabilno$ci przez
jadro gwiazdy. Moze albo doj$¢ do (1) przekroczenia ustalonej masy Chandrasekhara
poprzez wzrost masy jadra, co jest mozliwe w sytuacji gdy na powierzchni jadra pojawi sie
plonaca warstwa krzemu lub (2) sama M¢y, zmaleje, przy ustalonej masie jadra. To wtasnie
ta ostatnia mozliwos¢ jest typowa przyczyna kolapsu. Najwiekszy wpltyw na wartosé¢ Mgy,
maja: liczba leptonéw (elektronéw) Y, oraz entropia gazu elektronowego S.. Po wypaleniu
sie paliwa jadrowego, neutrina unosza zarowno energie jak i liczbe leptonows co szybko
prowadzi do nieuchronnego kolapsu. Pierwszoplanowa przyczyna kolapsu jest spadek S,
spowodowany wygasnieciem reakcji jadrowych.

Wréémy na chwile do wspomnianego wyzej etapu spalania Si w tzw. ,shellu” czy-
li cienkiej sferycznej warstwie otaczajacej stygnace jadro ,Fe”. Okazuje sie, ze energia
produkowana w tej warstwie wystarcza, aby podtrzyma¢ mase Chandrasekhara jadra
i zapobiec kolapsowi. Masa rdzenia w wyniku tego procesu przyrasta, jednak w sposob
nieciggly: dopiero po catkowitym wypaleniu sie Si w cienkiej warstwie zostaje ona przy-
taczona do jadra. Wtedy moze pojawié sie kolejna plongca warstwa krzemu. Zwykle ma
miejsce od 0 do 2 takich epizodéw [43], a to czy beda mialy one miejsce zalezy od calej
historii gwiazdy po zaptonie wegla. Oto przyczyna chaosu w ewolucji masywnych gwiazd,
ktory zapewne uniemozliwia przewidzenie za pomocg modelu losu pre-supernowej majac
dang jedynie mase ZAMS oraz poczatkowy sktad chemiczny gwiazdy.

W praktyce, powyzsze wyrazenie na mase¢ Chandrasekhara @ jest uzywane gtéwnie w
celach edukacyjnych, a moment utraty stabilnosci przez gwiazde jest definiowany za pomo-
ca jej modelu. Oto6z przyjmuje sie powszechnie, ze jesli predkos¢ materii na brzegu jadra
,Fe” przekroczy na pewnym kroku kodu ewolucyjnego zdang warto$¢ (np. 1000 km/s),
obliczenia sg przerywane. Ostatni obliczony model jest nazywany pre-supernowa i stanowi
warunki poczatkowe dla bardziej wyrafinowanych kodéw hydrodynamicznych majacych
na celu przesledzenie samej eksplozji supernowej. Przejscie od ewolucji do eksplozji jest
ciaggte, ale nie istniejg metody numeryczne mozliwe do zastosowania rownoczesnie na tych
dwoch etapach.

Jak wyglada los gwiazdy, ktéra zaczeta kolapsowac? Raz rozpoczety, kolaps jest bliski
spadkowi swobodnemu w polu grawitacyjnym. Kolaps jadra o masie 1.2-2 M, i promie-
niu R ~ 2000 km trwa od 100 do 500 milisekund. Kolaps ma charakter samopodobny,
predkosé v, jest proporcjonalna do promienia. Poniewaz predkos¢ dzwicku ¢ maleje z od-
legtoscig od centrum, pojawia sie punkt dZwickowy gdzie v, = cg; poza tym punktem ruch

2
Mgy, = 1.44M,, (2Y,)* [1 + < S ) ]
Y,
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jest naddzwiekowy. Predkosé kolapsujacej materii siega 60 000 km/s. Dopiero gdy jadro
skurczy sie do okoto 60 km?® i odpychajace sity jadrowe zaczng dziataé, nastepuje niemal
natychmiastowe (1 ms) zatrzymanie ruchu, przy czym gesto$¢ staje sie rowna gestosci ja-
dra atomowego. Fala statej gestosci poruszajaca sie¢ na zewnatrz, w czasie kilku milisekund
staje sie falg uderzeniowg poruszajaca sie ku powierzchni gwiazdy.

2.2.2 Mechanizm natychmiastowy i op6zniony

Po kilku udanych symulacjach pokazujacych powstanie fali uderzeniowej, sadzono ze jest
to kluczowy element eksplozji supernowej. Front fali mial przejs¢ przez caty gwiazde, do-
chodzac do powierzchni ,rozrywajac” ja. Mechanizm ten jest aktualnie okreslany jako
,natychmiastowy” (ang. prompt). W miare jednak doskonalenia modelu i jego lepszego
zrozumienia stalo sie jasne, ze fala uderzeniowa na ogét nie dociera do powierzchni. Traci
ona energie m. in. na dysocjacje napotykanych jader grupy zelaza, ktére sa bardzo sil-
nie zwiazane (8.7 MeV / nukleon) co powoduje utrate energii okoto 1.7 foe na kazde 0.1
Mg, przez ktore przechodzi front. Przypomnijmy, ze cata energia kinetyczna i promie-
nista supernowej to najwyzej kilka foe, a masa ,zelaznego” jadra to 1.2-2 M. Ciagle
sg mozliwe ,natychmiastowe” eksplozje gwiazd o najmniejszych rdzeniach, przy odpo-
wiednim doborze réwnania stanu materii jadrowej. Obecnie jednak lansowany jest model
,hapedzanej neutrinowo” (ang. neutrino-driven) lub inaczej ,opdznionej” (ang. delayed)
eksplozji supernowe;j.

W trakcie kolapsu, oprocz gwattownej zmiany rownania stanu materii nastepuje trans-
formacja zwyktej materii ztozonej z jader, protondéw, neutronéw i elektrondow w tzw. ma-
terie neutronowg. Czesto obrazowo mowi sie, ze elektrony sa ,wprasowywane” w protony
zamieniajac sie w neutron i neutrino. Poczatkowo, w trakcie kolapsu neutrina uciekaja
swobodnie. To wtasnie wtedy jest produkowany najjasniejszy sygnal we Wszech$wiecie:
krétki impuls (kilkanascie milisekund, ang. neutronization burst) neutrin elektronowych
o intensywnosci ponad 10°4 erg/s, unoszacy w sumie okoto 10%* ergéw, czyli okoto 1% calej
dostepnej energii grawitacyjnej. Wkrétce po tym, z powodu rosnacych z gestoscig i tem-
peraturg oddziatywan neutrin, zostaja one uwiezione w kolapsujacej materii. Praktycznie
cata dostepna energia grawitacyjna zostaje zamrozona w postaci energii morza Fermie-
go leptonéw, bedacych teraz w réownowadze termodynamicznej. Oznacza to, ze elektrony
przechodza w neutrina i odwrotnie. Obszar centralny, zaraz po przejsciu fali uderzeniowe;j
jest okreslany jako protogwiazda neutronowa (ang. protoneutron star). Jej zewnetrzny
obszar tworzy neutrinosfere, w analogii do fotosfery zwyktych gwiazd. Neutrina sg trans-
portowane w kierunku powierzchni, skad sa emitowane na zewnatrz. Catkowita uniesiona
przez nie energia jest rzedu 100 foe, czyli okolo 99% calkowitej energii grawitacyjnej
uwolnionej poprzez kolaps. Rownoczes$nie protogwiazda neutronowa kurczy sie od poczat-
kowych 60 km do okoto 20 km w czasie kilku sekund. Proces emisji neutrin trwa nadal
przez okoto 100 sekund, ale emitowany strumien gwattownie maleje. Jest to najmocniejszy
fundament teorii implozyjnych supernowych, potwierdzony przez zarejestrowane neutri-
na z supernowej SN 1987A, ktora wybuchta w pobliskiej satelitarnej galaktyce, Wielkim
Obtoku Magellana.

Okazuje sie, ze pomimo znikomo stabych oddziatlywan neutrin z materia, ,wiatr neu-
trinowy” emitowany przez protogwiazde neutronows jest w stanie przekazaé¢ okoto 1%
swojej energii materii za frontem fali uderzeniowej, skutkujac jej rewitalizacja w czasie

23 Jest to kilka razy wiecej niz promien gwiazdy neutronowej, gdyz do sil jadrowych dochodzi tu tempe-
ratura i ciSnienie zdegenerowanego gazu neutrinowego. Jest to jedyna znana sytuacja, w ktorej neutrina
sg uwiezione 1 wykazuja swoje fermionowe wlasnosci takie jak zakaz Pauliego.
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rzedu setek milisekund. Szczegdly tego procesu sg nadal intensywnie badane, i ciggle nie
jest jasne, ze sferycznie symetryczna supernowa rzeczywiscie wybucha.

To w jaki sposob zostanie wytworzona fala uderzeniowa nie ma znaczenia dla dalszego
przebiegu eksplozji. Fala uderzeniowa, ulegajac po drodze odbiciom od nieciggtych granic
pomiedzy obszarami pozostatymi po etapach spalania jadrowego, jonizuje materie, wywo-
tuje reakcje jadrowe i wzbudza konwekcje. Po dotarciu do powierzchni, co zajmuje kilka
godzin, fala opuszcza gwiazde powodujac intensywny blysk promieniowania ultrafioleto-
wego, a jej fotosfera zaczyna sie gwaltownie rozszerzac, co daje ogromny wzrost jasnosci.
W przeciggu kilku dni jasno$¢ wciaz ro$nie dzieki rekombinujacym atomom. Nastepnie
obserwujemy kilkumiesieczny liniowy spadek wielkosci gwiazdowej, doktadnie nasladuja-
cy rozpad f[-radioaktywnego kobaltu *°Co z czasem potowicznego rozpadu 77 dni (por.

Tabela [4] na str. [29).

2.2.3 Unifikacja supernowych z rozblyskami gamma

Od momentu wprowadzenia supernowych typu I i II przez R. Minkowskiego [14], oraz
dwb6ch mechanizmow eksplozji astrofizycy byli kuszeni eleganckim przyporzadkowaniem
typu I wybuchom termojadrowym (Fowler & Hoyle, 1960) a typu II implozjom rdzenia
masywnej gwiazdy (Zwicky & Baade, 1934). Odkrycie posrednich typow supernowych,
Ib/c zrobito wylom w tym dos$é powszechnie akceptowanym zwiazku. Obecnie stato sie
jasne, ze sam mechanizm wybuchu nie decyduje o tym co obserwujemy w wyniku eksplozji.
Nalezy koniecznie wzia¢ pod uwage otoczenie, w ktorym ten wybuch nastapit.

To otoczenie w przypadku supernowych termojadrowych po prostu nie istnieje: sg to
wybuchy biatych kartéw umiejscowionych w osrodku niewiele rozniacym sie od przestrzeni
miedzygwiezdnej

Natomiast implozja rdzenia gwiazdy jest zjawiskiem, ktore wystepuje niezwykle cze-
sto w roznorakich sytuacjach. Wynika to z istnienia granicznej masy Chandrasekhara @,
ktorej niewielka w poréwnaniu z masami gwiazd pre-supernowych wartos¢ okoto 1.5 M,
gwarantuje czeste jej przekraczanie, a wiec kolaps. Kolaps ten bedzie w kazdym przypadku
dosy¢ podobny 24, gdyz M¢y, mieéci sic w waskim przedziale 1.2-2 M. Istnieje natomiast
ogromna roznorodnos¢ struktury gwiazdy otaczajacej jadro. Jest ona wynikiem niezliczo-
nej liczby $ciezek ewolucyjnych gwiazd w uktadach pojedynczych i podwojnych. Gwiazda
kryjaca w swoim wnetrzu rdzen na progu kolapsu moze by¢ czerwonym olbrzymem prze-
kraczajacym rozmiarem promien orbity Saturna lub ,gotym” jadrem weglowym o promie-
niu znacznie mniejszym niz promien Stonca. Podobny rozrzut istnieje w masie otoczki i jej
sktadzie chemicznym. Jest jasne, ze nawet w przypadku identycznego przebiegu kolapsu,
bedziemy za kazdym razem obserwowac inne zjawisko.

Okazuje sie jednak, ze mozna bardzo przekonywujaco uporzadkowaé¢ implozyjne su-
pernowe. Gwiazdy o najwigkszych rozmiarach i masie otoczki, ktéra musi by¢ wodorowa,
sg obserwowane jako klasyczne supernowe typu II. W przypadku gwiazd o najbardziej
masywnych otoczkach wodorowych, rzedu kilkunastu mas Stonca, w krzywej blasku poja-
wia sie plateau, szczegdlnie widoczne w ekstremalnym z tego punktu widzenia przypadku
supernowej SN 1987A% . Jest to skrajny przypadek typu II-P. Gwiazda posiadajaca otocz-

24Dla porzadku wypada dodaé, ze sprawa nie jest calkiem jasna dla gwiazd o masach bliskich dolnej
granicy pre-supernowych 8-11 Mg,. Istnieja zupelnie sprzeczne wyniki w tym temacie. Niektére méwia ze
wybuchaja one jako implozyjne supernowe, inne ze powstaje bialy karzet ONeMg. W jadrach tych gwiazd,
ze wzgledu na spora degeneracje, wg. niektérych obliczen moze dochodzi¢ do eksplozji termojadrowych
wystarczajacych do odrzucenia zewnetrznych warstw gwiazdy, ale nie jest to wybuch na skale supernowej.
Obliczenia w tym zakresie mas sa niezwykle trudne, i badacze zwykle omijaja ten obszar.

2 Rzeczywiscie, poréwnanie krzywej blasku SN 1987A z dowolng inng supernowa budzi zdziwienie gdyz
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ke wodorowa o masie 1-2 M, rowniez bedzie zaklasyfikowana jako typ II, ale z liniowym
spadkiem jasnosci po maksimum, czyli tzw. typ II-L. Jezeli gwiazda utraci caty wodor, jej
zewnetrzne warstwy beda sktadaly sie z helu. Kolaps wewnatrz takiej gwiazdy da super-
nowa, ktorej nie mozna sklasyfikowac jako typ II gdyz wodoru nie ma tam wcale. Dlatego
wybuchy te byty przez dtugie lata mylone z supernowymi typu I. Obecnie okreslamy je
jako Ib. Gdy warstwa helowa rowniez zostanie utracona, otrzymamy wybuch podobny do
Ib, ale bez linii He. Taka supernowsa okreslamy jako Ic.

Wymnika z tego, ze supernowe implozyjne nie dzielg si¢ w naturalny sposoéb na podkla-
sy, gdyz ich wtasnosci zmieniaja si¢ w sposéb ciagly od typu Ic do typu II-P. Klasycz-
nym przyktadem jest tu supernowa SN 1993J, ktora zostata zidentyfikowana jako wybuch
gwiazdy z tak cienkg warstwa wodoru, iz wykazywata prawie wszystkie cechy typu Ib. Te
przejsciowa miedzy typem Ib i II-L podgrupe okreslono jako IIb.

Przyczyna utraty zewnetrznych warstw przez masywne gwiazdy jest prawdopodobnie
wiatr gwiazdowy i oddziatywania w uktadzie podwojnym.

Wyzej opisany schemat pozwala uporzadkowaé¢ supernowe bez wnikania w szczego-
ty mechanizmu eksplozji. Tak naprawde, aby sensownie opisa¢ wybuch, wystarczytaby
znajomosé energii wyzwolonej w centrum, oraz budowa gwiazdy tuz przed wybuchem.
To ostatnie stwierdzenie przestaje by¢ jednak prawdziwe jezeli mechanizm eksplozji jest
asymetryczny a sama ilo$¢ materii ,buforujacej” wybuch niewielka. W takich przypad-
kach szczegoly proceséw towarzyszacych implozji moga w sposob jawny przektadaé si¢ na
obserwowane zjawisko.

Kolaps rdzenia zostal wyzej przedstawiony jako relatywnie proste zjawisko. Niestety,
jezeli zrezygnujemy z licznych zalozen upraszczajacych, takich jak symetria sferyczna,
brak rotacji i pél magnetycznych, oraz statycznych warunkow poczatkowych okazuje sie
ze mamy do czynienia ze zjawiskiem, ktorego przebieg zalezy nie tylko od caltkowitej
masy tracacego stabilnos¢ jadra. Szczegdlnie rotacja wydaje si¢ by¢ czynnikiem, ktorego
nie mozna pomingé, a ktory w naturalny sposéb prowadzi do asymetrycznej eksplozji.
Wtasnie jako tego rodzaju zjawiska nalezy uwazac kilka zaobserwowanych hipernowych,
czyli supernowych, ktérych energia przy zalozeniu sferycznej symetrii wydaje sie by¢
10-cio krotnie wieksza niz dla zwyktych zdarzen. Analiza poszczegdlnych przypadkow,
zwlaszcza SN 1998bw (typu Ic) doprowadzita do wniosku, ze eksplozja jest wyraznie
silniejsza wzdtuz pewnej prostej. To wrecz narzuca przyjecie, iz prosta tg jest o$ obrotu
gwiazdy, a wybuch ma forme skolimowanego wokoét niej wyrzutu materii. Zjawisko to jest
doskonale znane badaczom wielkoskalowych galaktycznych jetéw, wyrzucanych w wyniku
interakcji z supermasywng, czarng dziura.

Powyzsza analiza sugeruje, ze w przypadku gwiazd, ktore utracity zewnetrzne war-
stwy, moga ujawnia¢ si¢ dodatkowe zjawiska powstajace w kolapsie grawitacyjnym, np.
wywotane rotacja. W ten sposéb ttumaczymy zjawiska okreslane jako hipernowe. Najpo-
tezniejszymi eksplozjami we Wszechswiecie sg jednak nie super- czy nawet hipernowe, ale
rozbtyski gamma — GRB (ang. Gamma Ray Burst). Te trwajace od 1-100 sekund impulsy
promieniowania gamma generuja przy zatozeniu symetrii sferycznej energie nawet rzedu
energii spoczynkowej Stonica, Mg c?. Zaden znany proces nie produkuje takiej energii w tak
krotkim czasie. Jezeli nie odrzucamy dobrze poznanej fizyki, musimy przyjacé, ze energia
ta jest w rzeczywistosci 100 razy mniejsza, i aby wyjasni¢ obserwowany strumien, zalozy¢
ze jest emitowana w bardzo waskim stozku. Wtedy z energetycznego punktu widzenia
jesteSmy w obszarze supernowych. Jezeli dokonamy ekstrapolacji zjawiska hipernowej,

nie jest ona podobna do niczego znanego. Bardzo duza masa powloki H, bedaca przyczyna tego stanu
rzeczy, wynika z malej metalicznosci Obtoku Magellana, co skutkuje znaczng redukcja utraty masy przez
wiatr gwiazdowy. Typowa gwiazda w Galaktyce utracitaby wiekszo$¢ wodoru wlasnie w taki sposéb.
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tak aby wybuch byt skierowany z doktadnoscig kilku stopni w jednym kierunku, mozemy
postawi¢ hipoteze, ze rozbtyski gamma to jest réwniez pewna podgrupa implozyjnych su-
pernowych. Na dzien dzisiejszy, pomimo rosnacej ewidencji obserwacyjnej, nie ma jednak
zgody co do sposobu w jaki sposob kolaps zelaznego jadra mogtby prowadzi¢ do silnie sko-
limowanej eksplozji. Obiecujace wyniki niektérych symulacji pokazuja, ze jest to mozliwe
przy uwzglednieniu rotacji, p6l magnetycznych i procesow neutrinowych. Tak rozumiane
rozbtyski gamma, powinny sie znalezé w schemacie klasyfikacyjnych albo jeszcze przed
hipernowymi Ic, albo posréd nich, ale uwzgledniajac dodatkowe parametry kolapsujace-
go jadra takie jak jego predkosé rotacji czy pole magnetyczne [19]. Niewatpliwie cze$é
GRB pasuje do tego schematu. Pozostale moga okaza¢ sie zupelie innym zjawiskiem
astrofizycznym, jak na razie niewyjasnionym.

3 Ewolucja masywnej gwiazdy pre-supernowej

Masywne gwiazdy (M>8-9 M) ewoluuja w sposob istotnie odmienny niz gwiazdy typu
Stonca. Wszystkie powstaja w wyniku fragmentacji i kolapsu wodorowego obtoku mole-
kularnego o masie milonéw mas Stonca. Ilos¢ nowo powstatych gwiazd gwaltownie maleje
wraz z ich masg i przyjmuje sie, ze gwiazdy o masie wickszej niz ~100 Mg nie istnieja.
Daje to jednak ciagle sporg ilo$¢ gwiazd - kandydatek na supernows. Tylko w odlegtosci
do 3 kpc znamy duzo ponad 100 gwiazd o masie 40 Mg, i wiecej. Pomimo relatywnie matej
liczby ich istnienie jest kluczowe dla ewolucji Galaktyki z powodu ogromnej jasnosci, krot-
kiego zycia oraz wzbogacania i pobudzania do dalszej ewolucji osrodka miedzygwiezdnego
poprzez wybuchy supernowych.

3.1 Pre-supernowa na ciggu gléwnym

Wszystkie, w tym masywne, protogwiazdy zaczynaja w pewnym momencie palenie wodoru
w centrum, czyli wchodza na ciag gltéwny gdzie spedzag wigkszosé swojego zycia. Paradok-
salnie, im gwiazda ciezsza tym krécej przebywa na ciagu gtownym. Jest to spowodowane
gwaltownym wzrostem jasnosci wraz z masg gwiazdy, L oc M*. Pomimo zwiekszonej ilosci
,paliwa” masywne gwiazdy zyja wiec bardzo krétko, rzedu:

M Lg
T/Ty~ S (7
gdzie Ty ~10 mld lat to czas zycia Stonca, M — masa gwiazdy a L — jej jasno$¢. Dla
masywnych gwiazd czas zycia?® T wynosi typowo kilka milionéw lat. Uproszczony wzor
pokazuje ogblng tendencje zachowania sie gwiazd na réznych etapach spalania. Zwro¢my
uwage, ze masa M w zawiera si¢ w zakresie 0.08...100 My, czyli obejmuje 3 rzedy
wielkosci. W przypadku masywnych gwiazd jest to juz tylko jeden rzad wielosci, okoto
10-100 mas stonecznych. Ilogé paliwa®” dostepnego na ciggu gtéwnym jest wiec z grubsza
taka sama, a o czasie zycia gwiazdy decyduje przede wszystkim jej jasnos¢ zmieniajaca
sie w zakresie paru rzedéw wielkosci. Na dalszych etapach ewolucji o tempie spalania
decyduje jednak nie jasnos¢ fotonowa ale neutrinowa, ktéra wzrasta o kilkanascie rzedow
wielkosci.

26Poniewaz dla masywnych gwiazd L ~ M*, wiec w istocie T ~ M 3.

2TNalezy tez wzigé pod uwage ,,jakosé paliwa” czyli iloéé energii uzyskanej z przemiany jader — najwiecej
energii produkowane jest przy spalaniu wodoru, a to za sprawa ogromne;j energii wiazania ,,popiotu”: jader
‘He (czastek a).
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Tabela 4: Podstawowe dane na temat supernowych.

(kilka mies.

[FelT)+[Felll|

Typ Ia Ib — Ic IIb — II-P
Definicja Brak linii wodoru Silne linie wodoru
Wystepowanie ty\gzszg};?gl{{lti/k Ramiona spiralne, rejony powstawania gwiazd
Czestosé wzgl. 30%4+ 9% 11%+ 6% 59%4+ 28%
W Galaktyce ~1/200 lat ~1/500 lat ~1/100 lat
Jasnodé absolutna -19.3™ -1 -18™ -16™...-19™
jednorodna® (-19.5™)° (-20™)°
Widmo w Absorpeja | gk b |
Ksi Si Il b. stabe Si 114 Silna linia Ho
maksimum 8 \G355AC . stabe Si
Pé6zne widmo emisja

Wzbroniona emisja [OI] + [Call]®

po maks.)
Pozostatosé (Billlir Shell Plerion
mglawicowa dominated) (Oxygen-rich) (Crab-like)
Pozostalose Brak Gwiazda neutronowa lub czarna dziura
zwarta
Akreujacy Masywna
. biaty karzet gwiazda Masywna
P . ) .
rogenitor w uktadzie pozbawiona gwiazda
podwdjnym H/He

Zroédlo energii po

Radioaktywny rozpad **Ni — 6 dni —*Co — 77 dni —Fe

maksimum
Zrédlo energii Synteza . .
wybuchu C/O — Fe Strumien neutrin
Mechanizm Wybuch Kolaps rdzenia
fizyczny termojadrowy

“Dotyczy 85% supernowych Ia, tzw. Branch-normals
bNiezwykle jasne przypadki okreslane jako hipernowe.
“Dublet (A6347A, A\6371A) przesuniety ku fioletowi do ~ A6150A, co odpowiada predkosci wyrzutu

okoto 30 000 km/s.

20becnosé linii helu Hel (A5876A) odréznia typ Ib od typu Ic.
W widmie supernowej typu II przez caly czas dominuje linia Ha.
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3.2 Trzy fazy ewolucji

Celowe jest podzielenie ewolucji masywnej gwiazdy na trzy fazy:

1. Ciag gtéwny — spalanie wodoru
2. Spalanie helu

3. Faza chlodzona neutrinowo

Gwiazda przebywa na ciagu gtéwnym wiekszo$¢ czasu i jest wtedy niebieskim olbrzy-
mem. Po wyczerpaniu sie wodoru w obszarze centralnym dochodzi do kontrakcji jadra,
a to z kolei prowadzi do zaptonu helu. Ustala si¢ nowy stan réwnowagi, a gwiazda najcze-
Sciej staje sie czerwonym olbrzymem. Dlatego wlasnie posréd nich wypatrujemy kolejnej
supernowej. Nie jest to jednak reguta, co dobitnie pokazal przypadek SN1987A — jej
progenitorem byl niebieski nadolbrzym. Niebieski czy czerwony — zalezy to od sposobu
ustalenia sie¢ rownowagi pomiedzy produkcja energii a jej wypromieniowywaniem. Istnieja
dwa mozliwe rozwiazania, zgodne z prawem Stefana-Boltzmana:

L=4rR*cT*, (8)

obiekt o niskiej temperaturze powierzchniowej 7' i ogromnym promieniu R lub wysokiej
temperaturze i mniejszym promieniu: czerwony olbrzym?® lub niebieski nadolbrzym. Dla-
tego nie nalezy utozsamia¢ czerwonych olbrzymdéw z pre-supernowymi. Progenitorem moze
by¢ rownie dobrze kazda inna masywna gwiazda, np. Wolfa-Rayetta. Wybuchy innych niz
czerwone olbrzymy gwiazd sg jednak rzadkoscig.

W trakcie centralnego spalania He, wodér ptonie nadal na obrzezach jadra helowego
tworzac cienki sferyczny obszar. Ten schemat ewolucyjny prowadzacy do spalania helu
powtarza si¢ jeszcze kilka razy. Po wypaleniu sie paliwa jadro kurczy si¢ az temperatura
osigga wartosci wystarczajace do zaptonu popiotu z poprzedniej fazy i produkcji jeszcze
ciezszych jader.

3.3 Faza chlodzona neutrinowo

Schemat ( kontrakcja — zapton — wyczerpanie sie paliwa ) powtarza sie kilka razy, az
powstang jadra o najwiekszej energii wigzania, czyli ,zelazo”. W pewnym momencie po-
jawiaja sie jednak istotne réznice. Po pierwsze, zapton kolejno H, He i C wymaga coraz to
wigkszej masy jadra. Gwiazda o niewystarczajacej masie konczy ewolucje. Powstaje biaty
karzel helowy lub weglowo-tlenowy CO?" oraz mglawica planetarna. Dalsze etapy spala-
nia juz nie wymagaja wzrostu masy jadra. Kazda gwiazda, ktéra wejdzie na etap palenia
wegla, w sposob nieunikniony®” przechodzi wszystkie kolejne etapy, bo masy zaptonu zwia-
zane z fazami spalania neonu, tlenu i krzemu sa mniejsze niz dla spalania wegla. Po drugie,
zmienia sie sposob, w ktéorym gwiazda pozbywa sie produkowanej energii: poczawszy do
spalania C jest to nie $wiatto, ale emisja neutrin. Foton, aby opusci¢ gwiazde potrzebuje
bardzo dtugiego czasu — neutrino opuszcza ja natychmiast. Powoduje to przyspieszenie
tempa ewolucji tysiace razy (Tabela [5)).
W fazie chtodzonej neutrinowo wyrdzniamy cztery etapy spalania :

Z8Niektore z czerwonych olbrzyméw osiagaja naprawde gigantyczne rozmiary. Np. gwiazda Erakis
(1 Cephei), umieszczona w miejscu Stofica miedcita by w swoim wnetrzu orbite Saturna. Na niebie jest
ledwo widoczna golym okiem gwiazda 4 wielkosci, Swiecac glownie w podczerwieni.

ZWynikiem spalania He jest mieszanina wegla i tlenu.

30Ewolucja gwiazdy w ukladzie podwéjnym moze zostaé przerwana na dalszych etapach ewolucji na
skutek oddzialywania towarzysza. Stad biora si¢ np. biate karty ONeMg. Brak tez zgodnej opinii na temat
losu pojedynczych gwiazd w przedziale 8-11 Mg,.
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Tabela 5: Ewolucja typowej masywnej gwiazdy.

Spalanie T.[MeV] pe lg/em?) Czas L/Lg L,/Le
H 3.3 x 1073 3.8 7 miln lat 2.0 x 105 | ~0.02L
He 0.01 200 600 tys. lat || 24 x10° | 20
C 0.05 10° 160 lat 3.0 x 10° | 2.5 x 106
Ne 0.1 2 % 108 1.5 roku 3.0 x 10° | 2.0 x 10°
o 0.15 4 x 108 6 mies. 3.0 x 10° | 5.0 x 10°
Si 0.24 3.2 x 107 33 godz. 3.0x 105 | 1012

Shell Si 0.29 3.2 x 108 5.5 godz. 3.0 x 10 -
Core- 0.14 1.6 x 10 01...05s | 30x10°| >10%
collapse

1. Spalanie C (wegla)

(\)

. Spalanie Ne (neonu)

w

. Spalanie O (tlenu)

S

. Spalanie Si (krzemu)

Nazwy te pochodza od najbardziej obfitego (na poczatku fazy) paliwa. W rzeczywisto-
Sci spalanie to jest skomplikowanym procesem laczacym setki jader w tysigcach reakcji.
W pierwszej kolejnosci uwzglednia sie reakcje w ktorych biorg udzial czastki a:

120 ( 16O ) N QONe, 241\/[g
20N€ ( 160’ 241\/[g ) _ 1607 241\/[g
16O ( 24Mg, QSSi ) _ 28Si

2881 (329) —, 5ONj, %Fe, Fe

Masa ostatecznie powstajacego jadra , Fe” miesci sie w zakresie 1...2 Mg, i jest bliska
Mep=1.44 M. Zakres ten jest uderzajaco maty biorgc pod uwage, ze masa ZAMS?! miesci
sie w przedziale 8...100 My. Jadro otacza ,cebulowa” struktura, ktérej kolejne (liczac od
srodka) powloki sa pozostalosciami po coraz to wezesniejszych etapach spalania.

Nalezy doda¢ tu kilka uwag na temat stanu teorii ewolucji gwiazd chtodzonych neu-
trinowo. Czystej teorii, gdyz nie znamy ani jednej gwiazdy, o ktorej mozna definitywnie
powiedzie¢, ze jest na tym etapie. W przeciwienstwie do masywnych gwiazd, Stonce jest
doskonale zbadane teoretycznie i obserwacyjnie: petny zakres elektromagnetyczny, neutri-
na, heliosejsmologia, bezposrednie pomiary pola magnetycznego i wiatru stonecznego za

31Masa, z ktéra gwiazda rozpoczyna spalanie wodoru (ang. Zero-Age-Main-Sequence).
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pomoca sond miedzyplanetarnych. .. Pomimo tego wiele fundamentalnych faktéw obser-
wacyjnych pozostaje niewyjasnionych np. dtugosé 22-letniego cyklu aktywnosci stonecznej
oraz wielko$é¢ rejestrowanego strumienia neutrin®2.

Gwiazda pre-supernowa to modele. Najwieksze sukcesy obserwacyjne to identyfika-
cja progenitora SN 1987A i towarzysza SN 1993J [33]. W pierwszym przypadku zostato
pokazane co wybucha (masywna gwiazda), w drugim odnaleziono gwiazde odpowiedzial-
ng za ,zdarcie” otoczki wodorowej masywnej gwiazdy, ktora zgodnie z teorig wybuchta
jako supernowa implozyjna (typ IIb) ze sladowa iloscia wodoru. Mamy zatem liczne prze-
konywujace dowody obserwacyjne, ze supernowe implozyjne to rzeczywiscie umierajace
masywne gwiazdy. Na tym nasze obserwacje pre-supernowych w zasadzie sie koncza.

Niestety, pomimo rosngcej mocy obliczeniowej komputeréw, coraz doktadniejszym po-
miarom jadrowych przekrojoéw czynnych oraz postepach w teorii np. oddzialtywan stabych
z jadrami, nie mozna precyzyjnie przewidzie¢ jak potocza sie losy konkretnej gwiazdy,
ktora weszta na etap spalania wegla. Kod numeryczny jest naturalnie w stanie przesledzié
ewolucje dowolnej gwiazdy, az do momentu przyjetego za poczatek kolapsu — typowo gdy
predkosé na brzegu jadra ,Fe” przekracza —1000 km/s. Nikt nie watpi réwniez w to, ze
kolaps w koncu nastgpi — o tym decyduja ogdlne kryteria: minimum energii wigzania jader
wzelaza” (brak paliwa) i utrata stabilnosci powyzej masy Chandrasekhara.

Same jednak obliczenia numeryczne moga dawacé niestabilne wyniki, szczegdlnie w cza-
sie spalania O 1 Si [41], gdzie skale czasowe nuklearna i konwektywna staja sie poréwny-
walne. Uwzglednienie wptywu rotacji, ktéra w pre-supernowych jest niezwykle szybka3?,
rowniez trudno uznaé¢ za zadowalajace, nie moéwiac juz o ewolucji w ciasnych uktadach
podwojnych z wymiang masy.

Jest tez catkiem prawdopodobne, ze mamy tu do czynienia ze zjawiskiem chaotycz-
nym. Kluczowy wynik modelu ewolucyjnego, masa zelaznego jadra pre-supernowej moze
zaleze¢ w sposob nieciagly od masy ZAMS. Jednym z elementéw prowadzacych do cha-
osu jest spalanie krzemu na powierzchni jadra ,,Fe”. W dwéch gwiazdach rézniacych sie
infinitezymalnie masg ewolucja moze poj$¢é dwoma réznymi drogami. Jedna z tych dwoch
gwiazd moze po wypaleniu Si w jadrze skolapsowa¢, natomiast druga rozpoczaé kolejny
etap ewolucyjny, w ktorym na skutek spalania Si w cienkim sferycznym obszarze otacza-
jacym jadro, jego masa przyrosnie o pewien czynnik. Wynik kolapsu takiego jadra moze
by¢ juz jako$ciowo odmienny, np. w miejsce gwiazdy neutronowej moze powstaé czarna
dziura.

Moéwimy tu o tych problemach by zwroci¢ uwage na potencjalne znaczenie obserwa-
cji gwiazd pre-supernowych. Ze wzgledu na ich wtasnosci moga to by¢ wlasciwie tylko

i wylacznie obserwacje neutrinowe*.

3.3.1 Energetyka emisji neutrin

Strumien neutrin emitowany przez pre-supernowg mozna elegancko oszacowac taczac kilka
dobrze znanych faktow:

e Energia gwiazd i supernowych Ia pochodzi z przegrupowania jader

32Ten ostatni problem dotyczy raczej niekompletnoéci naszej wiedzy na temat oddziatywan i wlasnosci
samych neutrin.

33Swiadcza o tym male okresy obrotu gwiazd neutronowych powstatych w implozyjnych supernowych,
np. pulsar w Mgtawicy Krab ma okres kilkanascie milisekund.

34Bardzo pomystowa metode badania masywnych czerwonych olbrzyméw zaproponowat T. Bulik. Otéz
mozna uzy¢ twardego promieniowania rentgenowskiego pochodzacego od zwartego sktadnika uktadu po-
dwdjnego w celu ,,przeswietlenia” towarzysza. Wymaga to oczywiscie specjalnego ustawienia plaszczyzny
orbity wzgledem obserwatora.
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e [los¢ dostepnego paliwa jest w obu przypadkach rzedu masy Chandrasekhara

e Dostepna energia termojadrowa moze byé¢ oszacowana jako:

Ey

E:2MA<A

> [foe = 10°! erg]

e Podobny wynik daje ,,wzor Hoyle’a”:

E = M ¢*/1000 = 2.6 foe

Widzimy, ze energetyka masywnej gwiazdy pre-supernowej jest nieomal identyczna jak
ta supernowej Ia. Dla SN Ia energia ta wyzwalana jest w wybuchu (3 s), podczas gdy
pre-supernowa spokojnie wyswieca ja w neutrinach w czasie np. dla spalania Si od 1/4
dnia do 20 dni. Jezeli znamy wiec mase plonacego jadra i czas trwania fazy mozemy od
razu otrzymac srednig jasnos¢ neutrinowa.

Przypomnijmy, ze spalanie C, Ne, O i Si okreslamy jako faze chtodzona neutrino-
wo, a samg gwiazde jako pre-supernowa. Mamy tu do czynienia z zamrozeniem stanu
gwiazdy z punktu widzenia obserwacji optycznych: skala czasowa Kelvina-Helmholtza to
Tk—u ~ 10000t lat dla powtoki wodorowej o rozmiarach R~10-100 mln km. Cata faza
chtodzona neutrinowo trwa znacznie krocej, setki lat. Na powierzchni gwiazdy nie zdaza
sie wiec pojawi¢ zadne obserwowalne efekty. W obszarze centralnym R ~ 10000 km na-
stepuje w tym samym czasie gwalttowne przyspieszenie ewolucji, ujawniajace sie jedynie
w zakresie neutrinowym. Szczegélnie jaskrawo wida¢ to poréwnujac dwie ostatnie ko-
lumny Tabeli |5, podajace jasno$¢ w zakresie promieniowania elektromagnetycznego oraz
neutrinowego. Grubg poziomag kreska oddzielono faze chtodzong neutrinowo.Po rozpo-
czeciu spalania wegla (C) jasno$¢ powierzchniowa (fotonowa) nie zmienia sie juz wcale.
W tym samym czasie jasno$¢ neutrinowa przewyzsza jasnos¢ fotonowa. Nastepnie, w bar-
dzo krétkim czasie L, wzrasta o ponad 6 rzedéw wielkosci, osiagajac tuz przed kolapsem
gigantyczng wartoéé 1012L.

3.3.2 Procesy produkujgce neutrina w pre-supernowej

Produkcja tego ogromnego strumienia neutrin, zachodzi przede wszystkim w procesach
termicznych, takich jak:

e anihilacja par

rozpad plazmonu

fotoemisja neutrin

bremmstrahlung
e rekombinacja

Procesy te sa odpowiednikami znanych proceséw elektromagnetycznych o tych samych
nazwach, ale w kanale wyjsciowym, zgodnie z teorig oddziatywan elektrostabych, pojawia-
ja sie pary neutrino-antyneutrino. Prawdopodobienstwo zajécia takich reakcji jest bardzo
mate, ale neutrina, w odréznieniu od fotonéow, natychmiast opuszczaja gwiazde zabierajac
energie.

Oprocz procesow termicznych, maja tez miejsce stabe reakcje jadrowe produkujace
neutrina w wyniku rozpadéw 3 czy wychwytu elektronu. Tego rodzaju neutrina znamy
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doskonale ze Stonca. Okazuje sie, ze tuz przed kolapsem strumien tychze neutrin staje
sie poréwnywalny ze strumieniem produkowanym a anihilacji par elektron-pozyton. Na
dzien dzisiejszy nie mamy najmniejszego pojecia jak moze wyglada¢ widmo tych neutrin.
Bedzie to tematem naszych prac w najblizszych latach.

4 Detekcja neutrin z pre-supernowej

Dyskusja w poprzednim rozdziale pokazala, ze jedynie detekcja neutrin z pre-supernowe;j
otwiera szanse na przewidzenie wybuchu supernowej. Tempo ewolucji jest zbyt szybkie aby
powierzchniowe obszary gwiazdy ,zdazylty sie” dowiedzie¢ o procesach, ktore rozpoczety
sie w rdzeniu. Obserwacje tychze neutrin to prawdopodobnie takze jedyny sposéb aby wy-
znaczy¢ realistyczne warunki poczatkowe dla kolapsu grawitacyjnego. Aby przewidziec¢ su-
pernowa musimy mie¢ mozliwosé zarejestrowaé N > 1 przypadkow /dzien, a eksperyment
musi dziata¢ nieprzerwanie latami®®. Formalnie nie istnieja fundamentalne przeszkody na
drodze do osiggniecia tego celu. Nastepujace czynniki determinujg mozliwo$¢ detekcji:

e Jasnos¢ zrodia (~ 102 L)

e Czas ,Swiecenia” (0.7...14 dni)

Odlegtosé (Galaktyka: 0.1...30kpc)

Czestos¢ zdarzen (co 10...200 lat)

Widmo (E, = 0.5...2 MeV)

Wielkos¢ detektora (1 kilotona. .. 16 gigaton)

e Prog detektora (1.8...5 MeV)

Prawie wszystkie wielko$ci wymienione wyzej sa znane od dawna. Niektore w miare po-
stepu astrofizyki sg nieznacznie poprawiane. Ostatnie dwa czynniki, wielkos¢ i prog detek-
tora sa ograniczane przede wszystkim naszymi mozliwosciami technicznymi. W ostatnich
latach nastapit tu ogromny postep. Tylko widmo neutrin z pre-supernowej pozostawato
kompletnie nieznane. W naszej pracy [22] obliczyliémy widmo z anihilacji par ete™, ale
pozostale procesy produkujace neutrina wymagajg dalszych obliczen.

4.1 Jasno$c¢ i czas Swiecenia w neutrinach

Na etapie chtodzonym neutrinowo masywne gwiazdy ewoluuja niezwykle szybko. Spalanie
wegla trwa zwykle kilkaset lat, p6zZniejsze fazy spalanie Ne, O miesiace i wreszcie spalanie
Si kilka dni. Tlo$é¢ energii dostepna na poszczegdlnych etapach jest tego samego rzedu,
okreslanego przez ,wzor Hoyle’a”:

E ~0.001M ¢ (9)

gdzie M jest masg jadra, rzedu kilku mas stonecznych. Wtasnie masa jadra jest podsta-
wowym czynnikiem réznicujacym gwiazdy pod wzgledem ilosci wyprodukowanej energii

35Mniejsze detektory, a takze detektory radiochemiczne, réwniez majg mozliwoéci detekcji neutrin
z pre-supernowych. Beda to bardzo wartoSciowe wyniki, ale uzyskane w wyniku analizy danych raczej
po wybuchu. Krotko moéwiac, zarejestrowanie neutrin z pre-supernowej, to jest warunek konieczny, ale
niewystarczajacy aby przewidywaé¢ wybuchy gwiazd.
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Tabela 6: Energetyka fazy neutrinowej dla dwoch skrajnych wartosci masy jadra gwiazdy.
Podano czas trwania poszczegdlnych etapéw fazy chlodzonej neutrinowo. Wzér Hoyle’a
@ daje 0.18 foe/M,, wiec lekko zaniza rzeczywista ,warto$¢ opatowa” paliwa termojadro-
wego (ostatni wiersz). Jasno$¢ neutrinowa jest determinowana przez wartosé energetyczna
paliwa, jego ilos¢ i czas trwania fazy . Na etapie spalania tlenu L, = 2.5 - 10* erg/s
w przypadku gwiazdy 25 Mg, co siega L, na etapie spalania krzemu w gwiezdzie 13 Mg
rownej 3.1-10% erg/s. Jadro 1.65 Mg, gwiazdy o masie poczatkowej 25 Mg, $wieci na tym
etapie 30 razy jasniej, L, = 9.8 - 10%° erg/s.

Mge (Mzans) C Ne O Si
1.2 Mg (13 Mg ) 2800 lat 4 miesigce 4.7 lat 18 dni
1.65 Mg (25 Mp) 500 lat 10 miesiecy | 5 miesiecy 17 godzin
Wydajnoséé energetyczna || 0.79 foe/Mg, | 0.22 foe/Mg | 0.99 foe/Mg | 0.38 foe/Mg

na danym etapie spalania. I tak, zgodnie z najnowszymi wynikami [43], masa jadra na
etapie spalania tlenu miesci sie w przedziale 1.3...2.2 Mg, natomiast podczas spalania
Si1.2...1.65 My. Wigksze jadra pala si¢ szybciej z powodu swojej silniejszej grawitacji
wymagajacej wiekszego cidnienia i temperatury aby utrzymac rownowage hydrostatyczna.
Reakcje jadrowe sg bardzo czute na wzrost temperatury, i nie powinien dziwié¢ fakt, ze
jadro Si 1.3 M, gwiazdy o poczatkowej masie 15 mas Stonca pali si¢ 18.3 dnia, natomiast
jadro 1.65 Mg, gwiazdy 25 My tylko 17.6 godziny. Podane liczby wyznaczaja gérny i dolny
limit spodziewanej $redniej jasnosci neutrinowej gwiazdy ostatnim etapie spalania, a wiec
tuz przed utratg stabilnoéci i kolapsem rdzenia. Sredni strumien neutrin (por. wzoér (L0))
ponizej) moze wiec maksymalnie zmienia¢ sie o czynnik 30 w zaleznosci od masy gwiaz-
dy. Oznacza to, ze przyktadowa gwiazde o masie 25 Mg jesteSmy w stanie obserwowac
w neutrinach z szesciokrotnie wiekszej odlegtosci niz gwiazde 15 M. Niestety, masa jadra
nie jest prosta monotoniczng funkcja masy ZAMS ([43], Rys. 17). Co gorsza, mamy tu
najprawdopodobniej do czynienia z chaosem. Pewne tendencje jednak sie zarysowywuja:
w przedziale masy ZAMS 10...15 M nastepuje gwaltowny wzrost masy jadra ,Fe” (be-
dacego produktem spalania Si) od 1.2 do 1.5 Mg, , nastepnie skokowy spadek do 1.3 Mg
a potem nieregularne zachowanie si¢ Mg, z tendencja wzrostows.

Aby obliczy¢ przyblizony strumien neutrin w kategoriach absolutnych, nie wzglednych,
nalezy obliczy¢ $rednig réznice pomiedzy energia wigzania jader bedacych ,paliwem” (32Si
itd) i jader ,popiotu” (°1Fe, 5°Fe, 58Fe), (AER), a nastepnie pomnozy¢ ja przez mase jadra
Mkg. i1 podzieli¢ przez czas spalania Tyum:

(L,) = M. (10)
Thurn

Wyniki tej procedury, na podstawie danych z [43] zostaly zebrane w Tabeli @ Maksy-
malna oszacowana jasno$¢ neutrinowa pre-supernowej przed kolapsem to okoto 1016 erg/s,
wiec okolo 3 razy wiecej niz przyjeliémy w naszym artykule [22]. Gwiazdy o mniej ma-
sywnych jadrach $wieca 10-cio krotnie stabiej, ale sa tez liczniejsze. Sumaryczna energia
wyemitowana postaci neutrin jest dla wszystkich tych gwiazd podobna, okolo 10°! er-
gow, z tym ze krotszy, ale intensywniejszy sygnal bedzie tatwiejszy do wydobycia z tla
detektora.

Czas kilkunastu godzin moze okazaé sie niewystarczajacy, aby podjaé jakiekolwiek
dziatania przygotowujace nas na kolaps. Na przyktad, aby uruchomié¢ chwilowo nieczynny
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lub kalibrowany detektor fal grawitacyjnych potrzebujemy tygodnie a nawet miesigce.
Sygnat ze spalania Si gwiazd o mato masywnych jadrach jest emitowany juz 3 tygodnie
przed kolapsem, ale jest tez ponad 10 razy stabszy, wiec moze nie zostaé¢ zarejestrowany
wcale.

Zaskakujacym wynikiem jest szacowana w podobny sposéb jasnosé na etapie spalania
tlenu. Dla niektorych gwiazd siega ona dolnej granicy jasnosci w trakcie spalania Si. Z tym,
ze spalanie tlenu ma miejsce od 0.5-5 lat przed kolapsem. Jest to czas wystarczajacy nie
tylko na uruchomienie, ale by¢ moze takze na zbudowanie detektoréw, ktoére mogtyby
zbada¢ supernowa z niemozliwg w innym przypadku precyzja. Wykrycie spalania O jest
niestety o wiele trudniejsze, gdyz neutrina z anihilacji par maja znacznie mniejsza energie,
ale jest to cel, do ktorego powinno sie dazy¢. Moze inne neutrina produkowane na tym
etapie beda tatwiejsze do zarejestrowania.

Zdecydowanie doktadniejsze wartosci jasnos$ci neutrinowej mozna uzyskaé¢ za pomoca
kodu obliczajacego ewolucje masywnej gwiazdy. Program taki musi wylicza¢ catkowity
strumienn emitowanych neutrin w kazdym kroku, gdyz (jak sama nazwa ,faza chtodzona
neutrinowo” wskazuje) jest on czynnikiem decydujacym o tempie ewolucji i strukturze
gwiazdy. Dobitnie pokazuje to Rys. 8 w pracy [43], gdzie pokazano, ze w gruncie rzeczy
gwiazda pre-supernowa to obiekt w ktorym ustala si¢ rownowaga pomi¢dzy emisja neutrin
a tempem reakcji jadrowych3®. Warto zwrécié uwage na fakt, ze tempo reakcji jadrowych
rosnie z T, szybciej niz tempo emisji neutrin, co jest przyczyna wzbudzenia konwekcji
w jadrze (por. podrozdziat .

Strumien neutrin jest niezwykle rzadko podawanym rezultatem obliczen. Znamy dwie
prace [29, [30] w ktérych podano te liczby. Nie sa to jednak najnowsze wyniki. Poniewaz
liczba prac na temat supernowych i pre-supernowych siega setek, jest to zadziwiajaca
okolicznos¢. Naszym zdaniem, jest to podstawowsq przyczyng przeoczenia mozliwosci wy-
krycia neutrin ze spalania Si. Po prostu te liczby (jasnosci neutrinowe) wtasciwie nigdy
nie pojawialy sie w pracach naukowych i wystapieniach konferencyjnych.

4.2 Czestos¢ wystepowania pre-supernowych i oczekiwana od-
legltosé

Juz samo okreslenie ,,pre-supernowa’” pokazuje nieomalze dogmatyczne przekonanie astro-
fizykow, ze masywne gwiazdy, wybuchajg jako implozyjne supernowe typow Ic, Ib, IIb,
[I-L lub II-P. Wéréd astronomoéw jest jednak wielu, ktorzy uwazaja, ze masywna gwiazda
moze zakonczy¢ zycie takze w niewybuchowy sposoéb. W wyniku takiego ,.cichego kolapsu”
powstawalyby np. czarne dziury o masie kilku mas Stonca jak np. niewidoczny sktadnik
uktadu Cygnus X-1. Rzeczywiscie, pomimo ciaglego postepu w symulacjach supernowych
nadal ,udane” wybuchy sa rzadkoscia. Wiekszo$¢ z symulacji konczy sie wygasnieciem
fali uderzeniowej jeszcze w jadrze ,Fe” — wybuch supernowej nie ma miejsca. Co miatoby
dzia¢ sie dalej z taka gwiazda — nie wiadomo. By¢ moze dochodzi do wtornego zjawiska
wybuchowego, np. poprzez akrecje pozostatej materii gwiazdy na $wiezo powstata czarna
dziure. Nie bedziemy w tym rozdziale brali pod uwage tych hipotez i przyjmujemy, ze
kazda pre-supernowa staje sie ostatecznie supernowa.

Dlatego czesto$é¢ pojawiania sie gwiazd na etapie chlodzonym neutrinowo moze by¢
zastgpiona poprzez czestos¢ wybuchow supernowych typu implozyjnego. Jezeli zjawisko
wcichego kolapsu” istnieje, tak okreslong czesto$¢ nalezy rozumieé jako dolny jej limit. Ze

36Emisja neutrin réwnowazy energie produkowana przez reakcje jadrowe tylko w trakcie spalania. W
czasie gdy poprzednia faza juz sie zakonczyla, a nastepna jeszcze nie rozpoczela rdzen sie kurczy. Pro-
mieniowana energia jest wtedy pochodzenia grawitacyjnego.
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wzgledu na ogromne niejednoznacznosci w czestosci wybuchow supernowych w Galaktyce
nie zrobimy tez wielkiego btedu nie uwzgledniajac typu la, wystepujacego relatywnie
rzadko (por. Tabela [4] na str. [29)).

Ze wzgledu na duza bezwltadnos¢ masywnej otoczki wodorowo-helowej typowej pre-
supernowej nie jestesmy w stanie stwierdzi¢ w zaden sposob czy dana gwiazda jest na
etapie spalania C lub pézZniejszym. W Galaktyce nie ma ani jednej gwiazdy, o ktorej
mozna powiedzie¢, ze juz weszla na ten etap. Z drugiej strony, dana gwiazda moze by¢
na tym etapie od setek lat i eksplodowa¢ nawet jutro. Wszystkie przewidywania w tej
materii maja wiec charakter probabilistyczny.

Czestos¢ wystepowania supernowych w Galaktyce szacuje sie za pomocg réoznych me-
tod:

1. Zapisy historyczne: 1 na ~175 lat (do 3-5 kpc)
2. Obserwacje pozagalaktyczne: 1 na 40-200 lat

3. Symulowana ewolucja Galaktyki (ang. population synthesis): 1 na 10 lat

Kazda z wymienionych metod, jak réwniez inne, majg swoje powazne ograniczenia.
Zapis historyczny jest niekompletny; niektére z supernowych nie zostaly w pewnych re-
jonach $wiata w ogole zauwazone, pomimo ich ogromnej jasno$ci. Dzisiejszym astrofizy-
kom wydaje sie to nieprawdopodobne, ale takie sa fakty. Obserwacje pozagalaktyczne
sg podstawowym zrodtem informacji o czestosci wybuchéw supernowych. Dane te nalezy
odpowiednio przeliczy¢, tak aby uzyska¢ liczby dla naszej Galaktyki. W tym celu musimy
znaé precyzyjnie jej typ i rozmiary (por. Wstep). Gorny limit, 1 supernowa na 10 lat,
wynikajacy z symulacji uwazamy za najbardziej prawdopodobny ze wzgledu na zdarzenia
zastoniete obtokami gazu i pytu miedzygwiezdnego. Powoduje to, ze wickszosci superno-
wych, zarowno Galaktycznych jak i pozagalaktycznych, jest nieobserwowalna w swietle
widzialnym. Obserwacje podczerwone moga tu da¢ nowe, istotne wyniki, gdyz sa w stanie
»przeniknac¢” przez pyt.

Majac danag czestos¢ wybuchéw dla catej Galaktyki, mozemy oszacowaé¢ prawdopo-
dobienstwo pobliskiego wybuchu korzystajac z jej modelu. Typowa galaktyka spiralna
(Zdj. |8) sktada sie z cienkiego dysku zawierajacego miode gwiazdy i strukture spiralna
oraz sferycznego halo ze starymi gwiazdami i gromadami kulistymi.

Prosty i uzyteczny model Galaktyki zostal podany w pracy [44]. Mlode, masywne
gwiazdy powstaja wytacznie w dysku. Jego grubosé jest zadziwiajaco mata (Z,=100 pc),
co wiecej, masywne gwiazdy koncentruja si¢ blizej ptaszczyzny Galaktycznej bardziej niz
pozostale. Rozklad iloéci gwiazd w otoczeniu Uktady Stonecznego mozna opisaé¢ nastepu-
jacym wyrazeniem we wspotrzednych cylindrycznych (R, Z):

pn(R,Z) o exp <—R — RC) exp <_|ZZ‘>’ (11)

OR 0

gdzie: R.=8 kpc — odleglos¢ od centrum Galaktyki, cg=3.5 kpc — wielko$¢ charaktery-
zujaca predkosé spadku ilosci gwiazd z odlegtoscia od centrum, Zj, - charakterystyczna
grubo$¢ dysku dla danej grupy gwiazd. Poniewaz dla gwiazd pre-supernowych Z, =0.1 kpc
dysk Galaktyczny mozna z powodzeniem traktowac jako obiekt 2-wymiarowy.

Wyniki uzyskane za pomoca modelu zostaty przedstawione na Rys. |§] Z wykresu (lub
Tabeli 15.2 w [45]) wynika, ze dysponujac detektorem o zasiegu 2 kpc jestesmy w stanie
monitorowaé zaledwie 1.2 % gwiazd, 5 kpc — 10% i dla 10 kpc juz ponad potowe gwiazd
Galaktyki. Dalsze zwiekszanie zasiegu obserwacji nie da juz tak wyraznego wzrostu, a sie-
gajac 30 kpec mamy pod obserwacja 99.5% gwiazd.
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Sombrero Galaxy * M104

Hiease

NASA andThe Hubble Heritage Team (STScl/AURA) ¢ Hubble Space Telescope ACS e STScl-PRC03-28

Rysunek 8: Galaktyka Sombrero, mozaika szesciu zdje¢ wykonanych przez kosmiczny te-
leskop Hubble’a w trzech filtrach: czerwonym, zielonym i niebieskim aby odda¢ naturalne
kolory. Jest to typowa galaktyka spiralna; nasza Galaktyka jest zapewne bardzo podob-
na. Wyraznie wida¢ ptaski dysk, zawierajacy materie z ktoérej tworzg sie gwiazdy m. in.
pre-supernowe oraz sferyczne halo starych gwiazd. Warto zwroci¢ uwage na 10-krotnie
wieksza niz w naszej Galaktyce liczbe gromad kulistych, ponad 2000. [Zréd}o: NASA and
The Hubble Heritage Team (STScI/AURA) |
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Rysunek 9: Model dysku Galaktyki, wg. pracy [44]. Wysoko$¢ wykresu odpowiada ilodci
gwiazd, natomiast kolory pokazujg zasieg obserwacji pre-supernowych za pomocg plano-
wanych detektoréw neutrin: czerwony — GADZOOKS! [32 kt], z6tty — Hyper-Kamiokande
[440 kt], zielony — H-K (wariant optymistyczny) niebieski — pojedynczy balon oceaniczny
10 Mt, fioletowy — Gligaton Array [1 Gt]. Wyrazny jest gwaltowny wzrost ilosci obserwo-
wanych gwiazd wraz ze wzrostem zasiegu obserwacji z 5 (10% gwiazd) do 10 kpc (50%
gwiazd). Wlasnie stad bierze sie najczesciej podawana ,standardowa odlegtosé” R=10 kpc
nastepnej Galaktycznej supernowej typu implozyjnego.
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Powyzsze rozwazania dotycza przede wszystkim detekcji neutrin z pre-supernowej oraz
fal grawitacyjnych. Neutrina z samego kolapsu (doktadniej z chlodzenia protogwiazdy
neutronowej, zobacz rozdziat przy obecnych mozliwosciach technicznych wyproduku-
ja ogromny sygnal niezaleznie od tego gdzie w Galaktyce nastapi wybuch. Tutaj pojawiaja
sie juz realne mozliwosci detekcji neutrin z galaktyk Grupy Lokalnej, przede wszystkim
M31. Futurystyczna ,gigaton array” (podrozdziat bedzie w stanie rejestrowac neu-
trina z catej supergromady Virgo.

4.3 Widmo neutrinowe

Sprawa absolutnie kluczows dla potencjalnej detekcji neutrin jest ich widmo. Doskonale
ilustruje to przyktad Stonca. Jako pierwsze zostaty zarejestrowane neutrina borowe, kto-
rych strumieft stanowi 104 neutrin pp. Te ostatnie zarejestrowal dopiero wyrafinowany
eksperyment galowy GALLEX. Gdyby odpowiednie przekroje czynne byly inne, neutrin
8B mogtoby nie by¢ wecale! Zarejestrowanie neutrin stonecznych opdznitoby sie o lata lub
nie nastapito wcale, pomimo niemal identycznego catkowitego strumienia neutrin i pozo-
statych obserwabli zwigzanych ze Stoncem.

Nie ma w tym nic dziwnego, ze do niedawna nie wiedziano kompletnie nic o widmie
neutrin z gwiazdy pre-supernowej. W fazie chtodzonej neutrinowo kluczowa jest bowiem
ilos¢ energii ,znikajacej” z wnetrza gwiazdy. Nie jest istotne dla struktury gwiazdy czy
dang porcje energii wyniesie np. jedno neutrino o energii 10 MeV czy tez 10 neutrin
o energii 1 MeV. Dlatego w pracach dotyczacych emisji neutrin z gwiazdy jest podawa-
ne wylacznie wyrazenie na catkowity wyptyw energii. Z drugiej strony energia neutrina
decyduje o metodzie i mozliwosciach jego deteke;ji.

Neutrina termiczne sa produkowane podczas konwektywnego spalania jadrowego. Re-
alistyczny cykl ich emisji wyglada nastepujaco:

1. W centrum gwiazdy dochodzi do lokalnego zaptonu reakcji jadrowych

2. Neutrina nie sa w stanie odprowadzi¢ energii: tempo reakcji jadrowych jest zbyt
duze

Nastepuje ekspansja gazu

Ptonacy babel gazu unosi sie w region o mniejszej gestosci

SANEE

Reakcje jadrowe ustaja

6. Energia zostaje wypromieniowana w postaci neutrin

Punkty 1-6 powyzej opisuja proces konwekcji. Tradycyjny opis konwekcji traci niestety
sens w miare przechodzenia do kolejnych etapéw spalania. Juz na etapie spalania tlenu
lokalne catkowite spalenie ,paliwa” zajmuje tyle samo czasu co peiny obieg strumienia
konwektywnego [46]. Mozna podejrzewaé, ze spalanie krzemu wyglada raczej jako seria
wybuchéw termojadrowych niz spokojny hydrostatyczny proces spalania. Pelny opis teo-
retyczny takiego procesu spalania ciggle jest niemozliwy. Pojawia si¢ wiec mozliwos¢, ze
w kolejnych latach to obserwacje neutrinowe a nie teoria pokaza jak naprawde wygladaja
ostatnie fazy zycia gwiazdy. Bez tej wiedzy nalezy watpi¢ w zdolnosé przewidywania na-
wet najbardziej wyrafinowanych obliczen numerycznych dotyczacych kolapsu jadra, ktore
beda uzywaly nierealistycznych warunkow poczatkowych.

Abstrahujac od potencjalnej ztozonosci spalania na etapie chlodzonym neutrinowo,
zastosowaliSmy prosty (i na razie jedyny istniejacy) model emisji neutrin z masywnej
gwiazdy:
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1. Materia gwiazdy opisana wartosciami temperatury T, i gestosci p. w centrum

2. Potencjat chemiczny . elektronow i pozytonéw jest wyliczony z T. i p. przy zato-
zeniu Y, = 0.5

3. Rozktady energii (pedow) elektronéw i pozytonéw dane przez rozklad Fermiego-
Diraca w temperaturze T, z potencjalem chemicznym: pio- = fie, fle+ = —fle — 2MeC?

Uzycie wartosci centralnych jest podyktowane prostota; wtasciwie nalezatoby zastoso-
wac wartosci usrednione w pewien sposéb po calym jadrze, lub przecatkowa¢ emisje neu-
trin po objetosci jadra. Drugie zatozenie rowniez jest uproszczeniem; przyjecie ze Y, = 0.5
oznaczatoby, ze materia sktada sie z jednakowej ilosci protonéw i neutronéw co nie jest
prawda. Uwzglednienie doktadnych wartosci (Y,=0.4...0.45) nie zmienitoby jednak wiele
potencjatu chemicznego majacego istotny wktad w energie emitowanych neutrin. Oblicza-
my go z wzoru:

pY. 87 7’(E + me)VE? + 2m.E

W e (Fg) +1

dE, (12)

Ne

gdzie E — energia kinetyczna elektronéw, n. — ilos¢ elektronéw na jednostke objetosci,
m, 1 m, to masa protonu i elektronu. W powyzszym réwnaniu zaniedbano wktad od
pozytonéw, ktorych ilo§é stanowi w masywnej gwiezdzie okoto 107 n, . Z réwnania
wyliczamy potencjal chemiczny p. numerycznie.

Anihilacja na neutrina, zgodnie z modelem Weinberga-Salama opisywana jest przez
nastepujaca zespolona amplitude przejscia pary e*e~ opisywanej spinorami u,(p) i ve(p')
(p,p — czteropedy) w pare neutrino-antyneutrino u,(q), v, (q'):

M= ijfu;(qwu = %5)0(0) X Te(p)7(Cv = Cays)ue(p). (13)

Amplituda powyzej jest sumag odpowiadajaca procesom stabym pokazanym na Rys. .
Wielkosci v* to macierze Diraca, a G to stala sprzezenia oddziatywan stabych. Kwa-
drat amplitudy okresla prawdopodobienstwo anihilacji:

|M|? = 8Gr?|(Ca — Cv)*(Pe-  @u,) (Pe+ * Gy )+ (14)

(CA + CV)2<pe+ ' quz>(p6_ : QZ?z) + 7”62(ch2 - CAQ)QVI * Qo

gdzie:
1 1
Cy = 3 + 2 sin®fy Cy = 3

p i q sa czteropedami, m. — masa elektronu; 0y kat Weinberga sin®fy, = 0.2224. Znak
.+’ odpowiada neutrinom elektronowym, ,,—” mionowym i taonowym.

Widmo z anihilacji zostalo niedawno policzone analitycznie, praca na ten temat jest
w przygotowaniu. Aby je znalezé mozemy tez uzyé, jak w [22], symulacji Monte Carlo:

1. Losujemy czteropedy pt, ip!_ zgodnie z relatywistycznie niezmienniczym rozktadem
F-D
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Rysunek 10: Grafy Fenmana dla anihilacji par produkujacej neutrina. Wymiana bozonu
W# (prad naladowany, po lewej) ze wzgledu na zachowanie liczb leptonowych zachodzi
tylko z udziatem v,. Rozpad Z° (prad neutralny, po prawej) produkuje wszystkie zapachy.

2. Przechodzimy do uktadu srodka masy

3. W uktadzie CM wybieramy losowo kierunek neutrina
4. Powracamy do uktadu wyjsciowego

5. Binujemy energie neutrina z waga |M|?

Wzgledny strumienn np. v, /v, jest szacowany poprzez relatywna ilo$¢ zdarzen w dwoch
przebiegach symulacji z |M|? odpowiednio dla v, i v,.

Widmo neutrin z anihilacji zostalo przedstawione na Rys. [I1} Sa to neutrina o niskie;
energii, okoto 2 MeV. Podobne widmo neutrin produkuja reaktory jadrowe, w tym hipote-
tyczny naturalny Georeaktor we wnetrzu Ziemi. Dzigki temu, kazdy projekt nastawiony na
wykrycie neutrin z (Geo)reaktora, bedzie tez swietnym instrumentem do przewidywania
supernowych. Widma neutrin i antyneutrin, a takze réznych zapachow nie sg identyczne,
aczkolwiek réznice pomiedzy nimi sa niewielkie (Rys. [11]). Ich $rednie energie (E,) na
etapie spalania Si zostaly zebrane w ponizszej tabelce:

(Ev)

[MeV]
U, 1.80
b | 187
ver | 1.89
Ve 1.89

Jak wida¢, na obecnym poziomie doktadnosci naszych obliczen, wlasciwie mozna po-
wiedzie¢ jedynie, ze te réznice istnieja. Wraz ze wzrostem temperatury udzial neutrin
mionowych i taonowych rosnie:

C:vyrfrve=1:114, 42.5% v.,
Ne: v, . /ve=1:7.8, 39.8% v,
O: v, /ve=1:6.9, 38.9% v.,
Si: vy /ve=1:54,36.3% ve.
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Rysunek 11: Widmo neutrin produkowanych w procesie anihilacji par ete”. Widma
Ve, Ue, Vyi, Uy, i€ sg identyczne. Jest to spowodowane zalezno$cia M? od rodzaju neu-
trina oraz odmiennymi rozkladami termicznymi e® i e~. Rdznice, szczegdlnie pomiedzy
Ve, Vyr 1 U, + 53 z praktycznego punktu widzenia do pominigcia.

Srednia energia antyneutrin 7., obliczana na dwa sposoby, (1) jako érednia arytme-
tyczna:

E= //\(R)EdE (15)
0
lub (2) jako srednia RMS:
E= / AR)E*dE. (16)
0

zostala zamieszczona w Tabeli

Srednia RMS daje nieco wyzsza wartoéé. W ostatniej kolumnie zamieszczono maksi-
mum rozktadu, aby pokazac istnienie ,,wysokoenergetycznego” ogona widma.

Poniewaz skuteczne metody detekcji istniejag dla neutrin o energii wiekszej niz 1.8 MeV,
jedynie neutrina ze spalania Si wydaja sie mozliwe do wykrycia wykrycia w najblizszej
przysztosci.

Neutrina z anihilacji par w gwiezdzie pre-supernowej mozna potraktowaé (na zasadzie
luZznej analogii) jako odpowiednik stonecznych neutrin pp. Neutrina pp sa produkowane
w reakcji, ktorej tempo odzwierciedla tempo produkecji energii termojadrowej. Podob-
nie neutrina z anihilacji par unosza wiekszo$¢ energii produkowanej wewnatrz masywnej
gwiazdy. Zarowno Stonce, jak i pre-supernowa produkuja tez neutrina w innych procesach,
ale nie sg one bezposrednio powigzane z bilansem energetycznym gwiazdy. Niektore z po-
zostalych neutrin, pomimo ze jest ich zaledwie utamek procenta, okazalty sie w przypadku
Stonca mozliwe do wykrycia eksperymentalnie. By¢ moze podobna sytuacja ma miejsce
w pre-supernowej ale to wymaga precyzyjnych obliczen.

Nalezy si¢ spodziewaé, ze widmo neutrinowe gwiazdy pre-supernowej jest w istocie
bogatsze niz to wynika z Rys. [[2] Byloby ogromnym zaskoczeniem, gdyby okazato sie, ze
sie¢ 3000 reakcji jadrowych zachodzacych w czesciowo zdegenerowanych warunkach daje w
wyniku prostsze widmo niz kilkanascie reakcji zachodzacych w gazie doskonalym bedacym
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Tabela 7: Srednia energia neutrin emitowanych w procesie anihilacji par przez masywna
gwiazde z fazie chtodzonej neutrinowo. Dla niskich temperatur energia ta jest niewiele
wieksza od masy spoczynkowej elektronu, 0.511 MeV. W wyzszych temperaturach, przy
spalaniu Si, siega 2 MeV i tylko te neutrina maja szanse zosta¢ wykryte eksperymentalnie.

Ejp, (Eg,) | ER®
[MeV] | [MeV] | [MeV]
C 0.71 0.74 0.6

Ne 0.97 1.08 0.8
O 1.11 1.25 0.9
Si 1.80 2.10 1.5
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Rysunek 12: Widmo neutrin stonecznych i neutrin z pre-supernowej potozonej w odlegltosci
1 kpc (ponad 3000 lat $wietlnych). Na osi poziomej jest podana bezwzgledna intensywnosé
strumienia neutrin w tej samej skali dla obu gwiazd. Stonce potozone w odlegtoéci 1AU,
w niektorych przedziatach energii emituje mniej neutrin niz pre-supernowa z odlegtosci
1 kpc! Co wiecej, w polowie sa to antyneutrina, znacznie tatwiejsze do detekcji.
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budulcem Stonca. Co wiecej, znaczng cze$é¢ strumienia stanowig antyneutrina ., ktorych
Stonce wcale nie emituje. Neutrina o energiach ~ 10MeV sa bez watpienia emitowane
przez pre-supernowa; pokazal to np. Langanke w pracy [21]. Calkowity strumiefi neutrin
jest ogromny, jak to wyzej na rézne sposoby pokazano. Nalezy jednak ustali¢ relatywny
udzial poszczegdlnych neutrin. Proces produkujacy zaledwie 10~* catkowitego strumie-
nia neutrin, ale o energii 10 MeV moze okazaé sie dla przysztych obserwacji wazniejszy
niz proces produkujgcy 50% antyneutrin o energii 2 MeV. Bedziemy w najblizszych la-
tach pracowa¢ nad tym zagadnieniem. Odkrycie cho¢by jednego takiego procesu moze
zrewolucjonizowaé astronomie neutrinowa. By¢ moze taki proces zachodzi na wczesniej-
szych etapach spalania C, Ne lub O — otworzyloby to realna szanse na przewidywanie
supernowych na miesigce, a nawet lata naprzod.

Na dzien dzisiejszy ilosciowa dyskusja musi sie jednak oprzeé¢ na juz znanych wynikach
dotyczacych detekcji antyneutrin z anihilacji par [22].

4.4 Nowa generacja detektoréw neutrin

W ostatnich latach nastapit ogromny postep w dziedzinie detektorow neutrin. Niekomplet-
na lista dzialajacych, bedacych w fazie testowej lub planowanych eksperymentéw (masa
tarczy w nawiasie) zawiera:

KamLAND (1 kt)

Borexino (300 t)

SNO (1+1.7 kt)

Super-Kamiokande (32 kt)

Detektory klasy ,,0.5 megaton”
HyperK (540 kt)
UNO (440 kt)
Frejus underground lab (0.5-1 Mt)

¢ GADZOOKS! (32 kt)
e Gigaton Array” (1-16 Gt)

Rosnie skala i rozmach detektoréw: masa osrodka aktywnego siega od setek ton do
gigaton. Przysztos¢ pokaze, czy najwieksze projekty zostana rzeczywiscie zrealizowane.
Jezeli to jednak nastapi, przejdziemy do nowej ery w astronomii: regularnych obserwacji
neutrinowych.

7 punktu widzenia obserwacji neutrinowych masywnych gwiazd, najbardziej pozadana
jest detekcja antyneutrin w wielkiej skali. Reakcja Reinesa-Cowana, inaczej odwrotny
rozpad [:

Ue+p—nte’ (17)

zostata uzyta do wykrycia neutrin po raz pierwszy w historii [48]. Nadaje sie ona idealnie
do wielkich eksperymentéw. Protony (jadra wodoru), bedace tarcza sa dostepne na Ziemi
w nieograniczonej ilosci pod postacia wody (H5O). Energia progowa antyneutrina zdolnego
wywola¢ reakcje wynosi 1.8 MeV. Jest to akurat tyle, aby wykry¢ promieniowanie
pochodzace z reaktoréw jadrowych (w tym hipotetycznego Georeaktora), kosmologicznego
tta supernowych czy wreszcie gwiazd pre-supernowych.
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Dwa produkty reakcji: neutron n i pozyton et umozliwiajg zastosowanie wydajnych
i réznorodnych technik detekcji. Rozproszony pozyton, podobnie jak elektron moze by¢
np. zréodlem $wiatla Czerenkowa. Anihilacja ete™ daje dodatkowe fotony o energii po-
nad 1 MeV. Neutron sam w sobie jest niewykrywalny, moze jednak reagowa¢ z jadrami.
Dzigki odpowiednim domieszkom (konkretnie Cl i Gd) mozna uzyskaé¢ poprzez absorbcje
neutronu promieniowanie gamma o sumarycznej energii ponad 8 MeV. Mozna wreszcie
uzy¢ kombinacji tych metod, i poprzez zastosowanie technik koincydencji zredukowac tto.
Prawdziwa skutecznos¢ detekcji zostanie tak naprawde sprawdzona dopiero w realnym
eksperymencie.

Dla antyneutrin produkowanych w czasie spalania Si w jadrze pre-supernowej reakcja
zachodzi w przyblizeniu 1 raz na dzien w 1000 ton HyO, jezeli odlegtos¢ jest rowna
jednemu kiloparsekowi. Aby realnie mysle¢ o przewidzeniu wybuchu supernowej, masa
detektora musi znacznie przekracza¢ 1 kilotone. Istniejace detektory sa albo zbyt mate
(KamLAND — 1 kt, SNO — 2.7 kt) lub niezdolne do detekcji antyneutrin o niskiej ener-
gii (Super-Kamiokande — 32 kt). W nastepnym podrozdziale zostanie oméwiony sposéb
pozwalajacy zmienié¢ ten stan rzeczy.

4.4.1 GADZOOKS!

Jak wspomniano, detektor Super-Kamiokande jest nieefektywny dla antyneutrin o energii
~2 MeV. Dla odwrotnego rozpadu 3, E;, = 1.8 MeV, podczas gdy dla wodnych detekto-
row Czerenkowa najbardziej optymistyczne oszacowanie to Ey, ~ 4 MeV. Rozwigzaniem
jest rozpuszczenie w HyO efektywnego adsorbera neutronéow w postaci soli: GdClz, NaCl
lub KCl. Powoduje on, ze zachodzi reakcja z udzialem neutronu produkowanego przez

neutrino (17):
n + GA(Cl) — Gd*(C1*) — Gd(C1) + .

Sumaryczna energia fotonéw wynosi E; = >; E,, ~ 8(8.6) MeV. Wyprodukowane w wy-
niku przejécia wzbudzonego jadra Gd*(Cl* ) do stanu podstawowego fotony rozpraszaja
elektrony, ktére $wieca Czerenkowowsko. Swiatlo to jest nastepnie rejestrowane przez fo-
topowielacze.

Praktyczna realizacja tej idei jest zawarta w projekcie detektora GADZOOKS! [47].
Planowane jest przeksztalcenie Super-Kamiokande w gigantyczny detektor antyneutrin
poprzez rozpuszczenie w wodzie soli gadolinowej. Gadolin jest jadrem o najwiekszym zna-
nym przekroju czynnym na wychwyt neutronéw. Stezenie roztworu GdCly wymagane aby
zarejestrowaé 90% neutronéw wynosi zaledwie 0.2%. Wiekszosé wychwytéw neutronu na-
stepuje na jadrach gadolinu, pozostate na chlorze. Uzycie soli kuchennej, jak w SNO,
wymagatoby znacznie wigkszych stezen. W Super-Kamiokande nalezatoby rozpusci¢ 100
ton GACls lub 3000 ton NaCl. Jednym z kluczowych faktéw, ktore umozliwiajg zastoso-
wanie gadolinu, jest spadek jego ceny z $4000/kg w 1984 do $4/kg obecnie. Przy cenach
z 1984 roku sam koszt GdCls bytby wyzszy niz catego detektora.

Projekt ten jest juz w fazie testéw. Harmonogram Gazdzooks! przedstawia sie naste-

pujaco:
e 2004: U.S. DoE ADRP grant (M. Vagins, UCI — gtéwny wykonawca)
e 2005: Testy w zbiorniku K2K 1 kt: Gd - filtrowanie, wptyw soli, ostabienie $wiatta
e 2008: GADZOOKS! w pelnej skali 32 kt

Testy zbiorniku starego Kamiokande sg planowane juz na ten rok. Chodzi tu przetesto-
wanie aparatury, ktora bedzie w stanie odfiltrowa¢ GdCls ze zbiornika, wpltywu soli na
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Atmosphere of Betelgeuse - Alpha Orionis
Hubble Space Telescope - Faint Object Camera

PRC96-04 - ST Scl OPO - January 15, 1996 - A. Dupree (CfA), NASA, ESA

Rysunek 13: Po uruchomieniu detektora GADZOOKS! liczne pobliskie gwiazdy pre-
supernowe beda monitorowane na okolicznos¢ wejscia w faze chtodzong neutrinowo. Tym
samym zyskamy mozliwo$¢ przewidzenia wybuchu supernowej, przynajmniej dla takich
gwiazd jak Betelgeuse (130 pc od Ziemi). Podobna technika zastosowana w detektorze
0.5 Mt pozwolitaby na siegniecie na kilka kiloparsekéw w gtab Galaktyki gdzie ,czeka-
ja” setki pre-supernowych np: WR 104 (1.5 kpc), Eta Carina 2.7 kpc i okoto 245 innych
gwiazd o masie wiekszej niz 40 Mg w promieniu 3 kpc od Stonca [9]. [Zrédio: Andrea
Dupree (Harvard-Smithsonian CfA), Ronald Gilliland (STScl), NASA and ESA]

aparature (fotopowielacze itp.) oraz innych potencjalnych efektéw przez nia wywotanych.
Jezeli wszystko pdjdzie zgodnie z przewidywaniami juz za trzy lata mozna spodziewaé si¢
pierwszych danych z GADZOOKS!-a.

Konsekwencje sukcesu GADZOOKS!-a dla detekcji neutrin z pre-supernowej beda nie-
ocenione: same tylko neutrony pozwolg wyodrebni¢ sygnal ze spalania Si na poziomie 30
z odlegtodci setek parsekéw! Zastosowanie technik koincydencyjnych pozwoli zapewne na
znaczne zwiekszenie czutosci, powiekszajac zasieg obserwacji i zwielokrotniajac liczbe ob-
serwowanych kandydatek na supernowa Rys. [0

4.4.2 Detektory 0.5 Mt

Obecny stan wiedzy na temat widma neutrinowego pre-supernowych, nie pozwala na
wyciagniecie optymistycznych wnioskow co do realnej szansy ich detekcji. Istniejace de-
tektory nie sa w stanie ich wykry¢ wcale, a bedacy w fazie testow GADZOOKS! formalnie
moze je wykrywac¢ do odlegtosci setek parsekéw. Ilos¢é pre-supernowych w tym obszarze
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WR 104 at 2.27 Microns
April 98

O3SOUV 0L/L

160 AU

Rysunek 14: WR 104, uklad podwdjny zawierajacy gwiazde Wolfa-Rayetta, kandydata
na supernowa typu Ib/c. Wiatr gwiazdowy masywnej gwiazdy, oddziatywuje na swojego
towarzysza, w wyniku czego powstaje efektowna obracajaca sie¢ mgltawica o spiralnym
ksztakcie. [Zrédto: U.C. Berkeley Space Sciences Laboratory/W.M. Keck Observatory]

wynosi kilkanascie (Zdj. ale prawdopodobienstwo, ze ktéras z nich wybuchnie w ciaggu
nawet nastepnych 100 lat jest znikome, rzedu 1:100. Dlatego na dzien dzisiejszy jedyna
mozliwoscig skutecznej obserwacji tych neutrin jest budowa, znacznie, znacznie wiekszych
detektorow. Musza to by¢ detektory majace rowniez inne zadania i pracujace w sposob cia-
gly dziesiatki lat. Warunki te spelnia niedawno zaproponowany Gigaton Array (nastepny
rozdzial).

Od lat sa proponowane detektory w skali dziesieciokrotnie wiekszej niz Super-Kamiokande:
UNO, Hyper-Kamiokande, Frejus i inne. Sa one prostym zwielokrotnieniem bardzo dobrze
zrozumianego i dopracowanego detektora, co gwarantuje sukces. Brak jednak wystarcza-
jacej motywacji dla budowy takich urzadzen. Co moze wniesé¢ tutaj zaproponowana przez
nas detekcja pre-supernowych?

Proste skalowanie masy tarczy z 32 kt do 500 kt daje (4/500/32) czterokrotne po-
wigkszenie zasiegu obserwacji. Pierwsze szacunki daja, przy zastosowaniu tej samej me-
tody jak w GADZOOKS!-ie (rozpuszczenie soli gadolinowej) zasieg obserwacji 2-5 kpc.
To ciagle zbyt mato aby zagwarantowa¢ sukces, rozumiany jako zarejestrowanie neutrin
7z pre-supernowej w czasie rzedu 10 lat, ale prawdopodobienstwo wzrasta 10-krotnie3”
w poréwnaniu z GADZOOKS!-em, osiagajac wartosé¢ rzedu 1%.

4.4.3 Gigaton Array

Wszystkie detektory omoéwione wyzej wydaja sie by¢ drobnymi urzadzeniami w poréw-
naniu z eksperymentem zaproponowanym ostatnio przez J. G. Learneda z Uniwersytetu
Hawajskiego. Byt on tematem warsztatéw pod tytutem ,Neutrina i kontrola uzbrojenia”
(Neutrinos and Arms Control Workshop) ktore odbyly sie w lutym 2004 roku. Relacje

3"Moze wydawaé sie to zaskakujace, ze szanse detekcji rosng prawie liniowo z wielkoscia detektora, ale
balansujemy tu na granicy zasiegu obserwacji. Niewielka zmiana efektywno$ci/rozmiaru detektora lub
szacowanych teoretycznie energii i strumienia neutrin skutkuja diametralnie réznymi wnioskami.
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Eta Carinae
Hubble Space Telescope - WFPC2

I HH N

PRC96-23a - ST Scl OPO - June 10, 1996 - J. Morse (U. CO), K. Davidson (U. MN) and NASA

Rysunek 15: Eta Carinae, ktora 150 lat temu wyrzucita ogromng ilo$¢ materii w for-
mie mglawicy widocznej na zdjeciu. Szacuje sie, ze masa tej gwiazdy moze siega¢ nawet

100 Mg,. Jest uwazana za pewnego kandydata do wybuchu supernowe;j. [Zr(’)dlo: Jon Morse
(University of Colorado) and NASA]
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Rysunek 16: Gigaton array

istniejace pomiedzy fizyka neutrin a rozbrojeniem sa zaskakujace. Nasza praca [22] na
temat detekcji neutrin z pre-supernowej byta tematem jednego z wystapien. Niektore z
zagadnien rozwazanych w trakcie tych ,warsztatow” to:

e Zdalne monitorowanie reaktoréw jadrowych
— w tym $ledzenie atomowych todzi podwodnych

— i wykrywanie nielegalnych reaktoréw jadrowych
e Wykrywanie ukrytych préb jadrowych
e Georeaktor i ,tomografia” Ziemi
e Przewidywanie wybuchéw supernowych

e Neutrino SETI

Okazuje si¢, ze wspolnym mianownikiem wszystkich wyzej wymienionych zagadnien
jest detekcja antyneutrin elektronowych o energii okoto 2 MeV. Urzadzenie zdolne do
monitorowania reaktoréw jadrowych za posrednictwem emitowanego przez nie promienio-
wania neutrinowego na catej planecie bedzie tez zdolne do wykrywania neutrin z masyw-
nych gwiazd. Zapewne nie jest mozliwe pomylenie niezarejestrowanego reaktora z pre-
supernowg. Niemniej jednak pojawienie sie niezidentyfikowanego zZrodta neutrin wywo-
tatoby zapewne spora konfuzje operatoréow takiego detektora i powigzanych decydentéw
wojskowo-politycznych. Celem, dla ktérego taki detektor miatby powstac¢, jest prewen-
cyjne wykrywanie wszelkich prob wyprodukowania broni jadrowej. Zagrozenie zwigzane
z niekontrolowanym rozpowszechnieniem sie bomb atomowych jest niewatpliwie bardziej
realne od zagrozenia supernowymi czy nawet rozbtyskami gamma, ktore to urzadzenie
bytoby w stanie przewidzie¢. Ta ostatnia mozliwo$¢ ma za to gigantyczne znaczenie na-
ukowe.

,Gigaton array” (,gigatonowa macierz”) jak nieoficjalnie nazwano ten detektor sktada
sie z duzej liczby jednakowych elementéw — balonéw o srednicy 134 metrow, co odpowiada
masie wody rownej 10 milionom ton.

Balony te zostalyby zakotwiczone na dnie oceanu na glebokos$ci wiekszej niz 4 km,
aby unikna¢ wplywu promieniowania kosmicznego. Ich powierzchnia bedzie pokryta foto-
powielaczami. Idea jest prosta, ale juz sam rozmiar ,balonu” stawia ogromne trudnosci
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Rysunek 17: Pokrycie calej Ziemi 10-cio megatonowymi modutami.

technologiczne i logistyczne. Zilustrujemy to na przyktadzie zagadnienia kotwiczenia balo-
nu na dnie. Gigantyczne koszty holowania wymuszajg napetnianie balonu na miejscu, np.
z poktadu barki. Ze wzgledu na roéznice gestosci wody morskiej i czystej wody niezbednej
w detektorze balon bedzie podlegal sile wyporu. Sita ta, wynoszaca 300 000 ton (wypor-
nos¢ tankowca), musi by¢ zréwnowazona odpowiednim balastem, ktérego koszt siegatby
100 mln dolaréw (beton lub stal). Dlatego jedynym sensownym rozwigzaniem wydaje sie
by¢ rozpuszczenie ultraczystej soli, tak aby gesto$¢ wody w balonie i oceanie byty po-
dobne. Sumaryczny koszt pojedynczego balonu, jest szacowany na 120 mln dolaréw, przy
zalozeniu obnizenia ceny fotodetektoréw 100 razy. Caly ,gigaton array” kosztowatby wiec
ponad 12 miliardéw dolaréw. Bylby to projekt na skale porzuconego Superakceleratora,
majacy jednak znacznie szersze spektrum zastosowan, w tym militarno-politycznych.

,Gigaton array” w pierwszej zaproponowanej formie bytaby zbudowana w formie tabli-
cy 10x10 (Rys. , czyli sktadata by sie ze 100 ,balonéw” 10 Mt co daje sumaryczna mase
jednej gigatony. Trzy takie uktady umieszczone w precyzyjnie dobranych punktach globu
pozwola metoda triangulacji ustali¢ potozenie i moc kazdego reaktora nie uwzglednionego
w rejestrach Miedzynarodowej Agencji Energii Atomowej (IAEA).

Zmacznie lepsze rezultaty mozna uzyska¢ rozpraszajac 10-cio megatonowe moduty
w oceanach i najglebszych jeziorach na calej planecie (Rys. [L7). Wstepna analiza zaklada-
jaca uzycie 1596 modutéow, z ktérych zapewne wiekszo$¢é mozna wyeliminowa¢ majac na
uwadze spodziewane lokalizacje ukrytych reaktoréw, pokazuje otwierajace sie niesamowite
mozliwo$ci. Uruchomienie nowego reaktora zostatoby nieuchronnie wykryte (Rys. [L8] po
lewej), podobie jak proby z bronia jadrowa (Rys. [L8 po prawej).

Lodzie podwodne o napedzie atomowym musiatyby zna¢ lokalizacje ,balonéw” aby
pozosta¢ niewykryte, lub odwrotnie, poruszajac sie precyzyjnie ustalonym kursem bytyby
idealnym instrumentem kalibrujacym.

Uruchomienie takiego detektora, poza konsekwencjami natury militarno-geopolitycznej
otwartoby réwniez niesamowite mozliwosci naukowe. Mozna wrecz moéowié o astronomii
neutrinowej ,ery gigatonowej”. Oto niektére z mozliwosci [27]:

e Zmienno$¢ strumienia neutrin stonecznych z doktadnoscia 0.13%/+/dni

e Supernowa co 20 dni z catej supergromady Virgo

Tto neutrinowe z kosmologicznych supernowych

Spalanie Si 1-20 dni przed kolapsem dla gwiazd z catej Galaktyki
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Rysunek 18: Wykrywalnos¢ ukrytych reaktoréw jadrowych i prob z bronia nuklearng za
pomoca rozproszonego systemu oceanicznych balondw.

Spalanie O / Ne na kilka miesiecy przed wybuchem supernowej do kilku kiloparsek6w

Sledzenie fali uderzeniowej: ,tomografia pre-supernowej”

Chtodzenie gwiazd neutronowych

e Punktowe zrédla neutrin UHE

Lista ta jest z calag pewnoscig niekompletna, gdyz tak naprawde dotychczas nie roz-
wazano detekcji neutrin w takiej skali. Nalezatoby przeanalizowa¢ co najmniej kilkanascie
obiektéw astrofizycznych produkujacych neutrina (np. dyski akrecyjne wokoét czarnych
dziur czy stygnace biate karty) pod tym katem. Najbardziej intrygujace sa zjawiska, ktére
nie moga pojawi¢ si¢ na tej liscie, gdyz dzi$ nie mamy pojecia o ich istnieniu. Otwarcie
nowego ,,okna obserwacyjnego” z pewnoscig przyniostoby wiele niespodzianek.

5 Konkluzje

Okres 400 lat, w trakcie ktorych nie mieliémy okazji obserwowaé supernowej, tak jak Ty-
cho i Kepler, gotym okiem, byt sceng niesamowitego rozwoju astronomii. Juz zastosowanie
teleskopu byto przelomem. Ale prawdziwa rewolucja zostata wywotana dzieki rozszerzeniu
obserwacji o promieniowanie elektromagnetyczne niewidoczne dla cztowieka. Dla wiekszo-
Sci tego promieniowania nasza atmosfera jest nieprzezroczysta, i dopiero podbodj kosmosu
umozliwil prowadzenie szeroko zakrojonych obserwacji. Uznaniem dla wysitkow setek ba-
daczy byto przyznanie Nagrody Nobla dla Riccardo Giacconiego w 2002 roku, za wktad
w rozwoj astrofizyki, ktéry doprowadzit do odkrycia m. in. kosmicznych zrédet promie-
niowania rentgenowskiego.

W miedzyczasie uswiadomiliSmy sobie istnienie przenikajacego kosmos promieniowa-
nia odmiennej natury: neutrin oraz fal grawitacyjnych. Stabo$¢ jego oddzialywania byta
podstawa opinii o niemoznoéci jego wykrycia w jakikolwiek sposéb. Mineto kilkadziesigt
lat. Neutrina nie tylko zostaly wykryte, ale sa obecnie zrédtem wartosciowej informacji
naukowej. Odkrywcy astrofizycznych neutrin, Raymond Davis Jr. i Masatoshi Koshiba,
zostali uhonorowani Nagroda Nobla w 2002. Jestedmy tez na progu wykrycia fal gra-
witacyjnych. W przysztosci rysuja sie projekty, ktorych realizacja byta poza zasiegiem
naukowcow jeszcze kilkanascie lat temu. Zapewne podobnie czuli sie Galileusz czy Ke-
pler gdy uswiadomili sobie mozliwosci teleskopu i dokonali pierwszych, prymitywnych ze
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wspotczesnego punktu widzenia obserwacji. My takze mamy za soba pierwsze kroki: neu-
trina stoneczne, supernowsg SN 1987A. Czy przysztos¢ doprowadzi do rozwoju astronomii
neutrinowej w stopniu pozwalajacym na regularne obserwacje? Czy bedziemy przewidy-
wac supernowe na miesiace przed wybuchem? Czy odkryjemy nieznane dzisiaj zjawiska?
Kierujac si¢ doswiadczeniem ostatnich 400 lat wydaje sie, ze nie moze by¢ inaczej.
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