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1 Prace wykonane w ramach harmonogramu

1.1 Ad. pkt. 1 harmonogramu.

Pierwszym krokiem na drodze do realizacji celéw zatozonych w grancie byta selekcja procesow
prowadzacych do emisji neutrin. Kluczowym procesem jest anihilacja par:

et +e —sv4D

Proces ten produkuje neutrina wszystkich zapachow. Generalnie, anihilacja e™e™ jest prototypo-
wym procesem termicznym, tj. zachodzacym w gazie elektronowym w dowolnych warunkach
i prowadzacym do chlodzenia neutrinowego w wysokich temperaturach. Z modelu standardo-
wego oddziatywan elektrostabych wynika, iz kazdy proces zachodzacy z udziatem wirtualnego
fotonu ma swéj odpowiednik z udziatem wymiany Z° lub W*. Dlatego oprdcz anihilacji par,
neutrina sa emitowane poprzez rozpad plazmonu (masywnego ubranego fotonu), fotoprodukcje
par v-U oraz neutrinowy brahmsstrahlung. Prace nad widmem neutrin z anihilacji ete™ oraz
neutrinowego rozpadu plazmonu zakoniczyly sie 100% powodzeniem i zostaly opublikowane w
Physical Review D oraz European Physical Journal C.

Potrafimy réwniez obliczy¢ widmo z fotoprodukeji neutrin (Rys. 7), ale powiazany z tymi
rachunkami kod numeryczny wykazuje w pewnych obszarach ptaszczyzny kT-pY,. spore roz-
bieznosci z klasycznymi wynikami Beaudet et. al. oraz N. Itoha. Poniewaz nie jest jasne, ktére
wyniki sg poprawne, a fotoprodukcja dominuje tylko w obszarze znacznego rozrzedzenia materii,
nasze dotychczasowe wyniki dotyczace gwiazd w pelni jej nie uwzgledniaja.
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Kolejng grupg procesow emitujacych neutrina sg doskonale znane z laboratorium rozpady (3
jader. W interesujacych nas warunkach fizycznych widmo neutrin pochodzacych z tych proceséw
jest jednak drastycznie rézne od laboratoryjnego. Procesy te:

e+ (A, Z) — (A, Z—1) + 1,

T | (1a)
vet+e +(AZ)— (A, Z-1)

€++(A,Z—1) - (A7Z)+176

T | (1b)
vetet +(A,Z-1)«— (A,2)

okreslane czasem jako (zmodyfikowane) URCA, produkuja wytacznie neutrina i antyneutri-
na elektronowe!.

Dobrg ilustracja trudnosci jest eksperyment myslowy polegajacy na umieszczeniu jader pro-
wadzacych do emisji neutrin stonecznych w rdzeniu pre-supernowe;j. Niech reakcja "Be +e~ —7
Li + v, zachodzi w warunkach wysokiej temperatury lub/i degeneracji gazu elektronowego.
Wtedy widmo neutrin (Rys. 1, gorny lewy panel dla Storica) opisane jest wzorem:

EX(E, — AQIY(E — AQ)? —m,?
1+exp (&, — AQ — pe) /KT

O(E,, AQ, kT, j1.) = O(&, — AQ —m,) (2)

gdzie AQ to réznica energii miedzy stanami wzbudzonymi jader poczatkowego i koncowego.
Oproécz komplikacji zwiazanych z poszerzeniem termicznym ( Rys. 1, gérny prawy panel) oraz
degeneracja (Rys. 1, dolny lewy panel) dochodza komplikacje zwiazane z obsadzeniem w ka-
pieli cieplnej nisko potozonych stanéw wzbudzonych. Oznacza to, niestety, ze obliczenie widma
neutrin wyrazonego prostym wzorem (2), wymaga znajomosci gigantycznego zbioru danych
jadrowych. Stanowi to podstawowa trudnos$¢, gdyz liczby te, o ile sa znane przynajmniej ich
oszacowania, stanowig przedmiot cigglych badan i sporéw fizykéw jadrowych, zaréwno do-
swiadczalnych jak i teoretykow. W skrajnych przypadkach dyskusja dotyczy nawet tego czy
dane jadro atomowe w ogdle istnieje, jak np. 3Li. Dlatego nalezy mieé¢ na uwadze fakt, iz wyni-
ki dotyczace proceséw jadrowych nie maja charakteru ostatecznego i moga ulec w przysztosci
znacznej rewizji. Dotyczy to zaréwno ilosci jader dostepnych obliczeniom (obecnie uzywamy
190, teoretycznie moze ich byé nawet ~ 10?) jak i jakosci danych. Obecnie zmierzono przynaj-
mniej czesé potrzebnych danych (masy jader, poziomy wzbudzone, ich spiny i stabe elementy
macierzowe) dla ~3000 nuklidéw.

W odroéznieniu od proceséw termicznych, ktore niezaleznie od istniejacych trudnosci ich opi-
su teoretycznego sa formalnie bardzo proste tj. wyznaczane catkowicie poprzez temperature i
potencjal chemiczny plazmy astrofizycznej, procesy (8 zaleza od jej sktadu izotopowego. Wobec
gigantycznej iloéci nuklidow, rzedu 3000 w typowej bazie danych, ktére musza by¢ przeanalizo-
wane, w astrofizyce stosowane jest wyselekcjonowanie pewnej ich liczby pod katem konkretnych
zastosowan jak np. réwnanie stanu czy nukleosynteza. Selekcja trwa juz ponad 50 lat, co pozwa-
la na skuteczne uproszczenie probleméw w typowych sytuacjach jak np. wybuch supernowej czy
ewolucja masywnej gwiazdy. Niestety, zadanie ktorego podjelisémy sie, czyli okreslenie, ktore z
tysiecy izotopéw daja najwiekszy wkiad do sygnatu w detektorach neutrin, jest catkowicie nowe
i wymaga ponownego przeanalizowania petnego zbioru danych. Oczekujemy pewnej zbieznosci z
Slistami rankingowymi” okreslajacymi, ktore z izotopéw prowadza do najwickszej neutronizacji

1Zjawisko oscylacji neutrin na ogé!l prowadzi do wymieszania zapachéw, wiec to rozréznienie z punktu wi-
dzenia detekcji nie jest $ciste. Uwzglednienie oscylacji to godny uwagi kierunek kontynuowania badan.
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materii (spadku zawartosci leptonéw Y, ), gdyz proces ten jest mozliwy wylacznie poprzez emi-
sje neutrin. O szansach detekcji decyduje jednak nie tylko strumien energii. Wazna jest energia
neutrin (antyneutrin), jako ze przekrdj czynny na detekcje skaluje sie typowo jak o ~ E2.
Niezaleznie od trudnosci w wyznaczeniu widma neutrin przy zadanym sktadzie izotopowym
materii? pozostaje problem wyznaczenia samego sktadu izotopowego. Na ogdl jest to zagad-
nienie nierozwiazywalne w sposéb jednoznaczny, gdyz zawartosci nuklidow zaleza nie tylko od
parametréow termodynamicznych jak temperatura, gestosé¢ itd., ale réwniez od historii zmian
tych parametréw oraz innych zdarzen jak np. mieszanie materii. Poniewaz uwzglednienie wyma-
ganej ilosci nuklidéw w pelnym modelu gwiazdy jest na dzien dzisiejszy nierealne®, a dostepne
modele sledza zbyt matg ilos¢ jader, wymagane jest inne niz przy emisji termicznej podejscie.
Analiza trudnosci opisanych powyzej, zdecydowalta o zarzuceniu obranego poczatkowo kie-
runku badan, czyli podejscia nasladujacego modele Stonica. W modelach neutrin stonecznych
sktad izotopowy jest sledzony szczegdtowo dzieki niewielkiej ilodci nuklidéw, a nastepnie spla-
tany z widmem neutrin z poszczegdlnych proceséw. Podejscie to dla masywnej gwiazdy okazato
sie znikomo skuteczne, ze wzgledu na znaczng ilos¢ potencjalnie istotnych nuklidow. Nowe po-
dejscie opiera sie na znanej od lat 60-tych idei nuklearnej réwnowagi termodynamicznej (ang.
Nuclear Statistical Equilibrium, NSE). Zachodzi ona w pewnych warunkach, konkretnie:

1. zjawisko/proces odbywa sie na tyle szybko, aby oddzialtywania stabe nie zmienilty znaczaco
zawartosci leptonéw (tu elektronéw),

2. skala czasowa jest wystarczajaco dtuga, aby nukleony mogty sie przegrupowac osiggajac
minimum energii.

Stan NSE jest osiggany doktadnie tam gdzie kieruje sie nasze zainteresowanie: w jadrze pre-
supernowej. Drugim zjawiskiem gdzie NSE znajduje szerokie zastosowanie jest wybuch superno-
wej typu la. W stanie NSE przesztosé obiektu zostaje catkowicie wymazana, a sktad izotopowy
materii jest catkowicie wyznaczony przez temperature k7', gestos¢ p oraz zawartosé elektronow
Y,. Pozwala to na eleganckie ominiecie trudnosci podniesionej wyzej. Przy okazji otrzymujemy
narzedzie ktore pozwala natychmiast obliczy¢ sygnat neutrinowy z supernowej la. Przyktadowy
sktad izotopowy materii uzyskany w wyniku naszych obliczen pokazuje Rys. 10.

Na koncowym etapie prac dotyczacych grantu dysponujemy mozliwoscia obliczania widma
neutrin i antyneutrin dla pelnego zbioru par jader FFN (Fuller, Fowler, Newmann, 1982) dla
NSE uwzgledniajacego dane (m.in. zalezng od temperatury funkcje rozdziatu) 3000 nuklidow.
Poniewaz dane dotyczace elementéw macierzowych nie sa udostepniane przez grupy liczace
procesy stabe, dokonujemy ,dekompozycji” tablic FEN w formie efektywnych wartosci AQ
i czaséw polowicznego rozpadu. Nieformalne rozmowy na temat zmiany sposobu publikacji
danych przez ww. grupy sa prowadzone od pewnego czasu. Nalezy spodziewaé si¢ tu pewnego
oporu, gdyz wymagatoby to gtebokich zmian w istniejacych kodach numerycznych. Niemniej
jednak, powaznie rozumiana teoretyczna astronomia neutrinowa wymaga tych danych. Aby
realistycznie oszacowaé widmo energetyczne neutrin (a wiec sygnal w detektorze) nie wystarcza
podanie ich strumienia i Sredniej energii, jak to robi si¢ od 30 lat. Zmiana stylu uprawiania
astrofizyki jadrowej jest konieczna.

2Warto zaznaczyé, ze problem jest niemal identyczny z zagadnieniem wyznaczenia widma neutrin reaktoro-
wych czy geoneutrin. Dlatego znaczenie uzyskanych wynikéw wykracza poza czysto astrofizyczne zastosowania.

3W momencie ustalenia ktdre z nuklidéw sa istotne latwiej bedzie przekonaé¢ autoréw modeli gwiezdnych aby
dodali je do swojej analizy, jezeli bedzie ich sensownie mala ilosé, powiedzmy kilkanascie.
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Rysunek 1: Widmo neutrin berylowych w warunkach spotykanych w astrofizycznej plazmie.

1.2 Ad. pkt. 2 harmonogramu.

W momencie dysponowania zbiorem procedur pozwalajacych na obliczenie emisji neutrinowe;j
dla plazmy w dowolnej temperaturze i gestosci byliémy gotowi na zastosowanie ich w realnym
obiekcie astrofizycznym. Poniewaz nikt w Polsce nie posiada modeli ani danych pozwalajacych
na badanie masywnych gwiazd po zakonczeniu spalania He zwrociliSmy sie o pomoc w udostep-
nieniu ich do S. Woosley’a. Zasugerowat on, aby uzy¢ trajektorii ewolucyjnych dla centralnej
temperatury i gestosci w potaczeniu z modelem politropowym. Z opinia ta nie zgodzit si¢ je-
go najblizszy wspolpracownik A. Heger, gdyz podejécie takie catkowicie neguje emisje neutrin
produkowanych w shell'u. W efekcie dyskusji otrzymaliémy pelne dane dotyczace struktury
i ewolucji gwiazdy pre-supernowej o masie 15 mas Stonca. Zawieraty one szczegdélowe profile
(wszystkie elementy siatki modelu) temperatury, gestosci oraz zawartosci elektronéw na barion
dla wszystkich krokéw (okoto 20 tysiecy plikéw) modelu od zakoniczenia spalania He, az do
kolapsu grawitacyjnego rdzenia.

Dysponujac szczegétowymi danymi jakie istnieja oraz najlepszymi w Swiecie procedurami
obliczajagcymi widmo antyneutrin elektronowych uzyskalismy wyniki najbardziej zblizone do
prawdziwej emisji pre-supernowej. Pozwolito to na jednoznaczne udowodnienie, iz teza o mozli-
wosci rejestracji neutrin nawet tydzien przed wybuchem supernowej jest prawdziwa (Rys. 15).
Wynik ten, zaprezentowany na konferencji ,20 years after SN1987A” zostal entuzjastycznie
przyjety przez zgromadzonych naukowcéw?. Zaraz po konferencji uzyskaliémy propozycje otrzy-
mania kolejnych modeli gwiazd pre-supernowych. Ich analiza, uwzgledniajaca obecnie takze
procesy jadrowe caly czas trwa, zobacz np. Rys. 2 i 3.

W chwili obecnej analiza jest rozszerzana o inne obiekty astrofizyczne, z supernowymi typu

4Incydentalnie, referat na ten temat byl jednym z ostatnich przed bankietem na wolnym powietrzu, a gwiaz-
dozbiér Oriona z najjasniejszymi gwiazdami (w tym Betelgeuse) znajdowal sie w zenicie co pobudzalo dalsza
dyskusje na temat roli astrofizyki neutrinowej dla hipotetycznej przysziej supernowej. Zobacz np. Rys. 9.

4
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Rysunek 2: Zawartos¢ elektronéw Y, pod koniec zycia masywnej gwiazdy. Jak wida¢ nie mozna
zaltozy¢ ze Y, = 0.5 gdyz na etapie spalania Si nastepuje gwaltowny spadek Y, (neutronizacja)
bedacy skutkiem intensywnej emisji neutrin z przewaga elektronowych. Y, spada do wartosci
nieco powyzej 0.4 i jest zalezne od czasu. Wysokie temperatury pozwalaja na zastosowanie

przyblizenia NSE. [Modele udostepnione przez A. Hegera]
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Rysunek 3: Przyktadowa emisja 15 i 7, pochodzaca od proceséw [ zachodzacych z udziatem
%Fe. [Modele udostepnione przez A. Hegera]
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Rysunek 4: Strumien neutrin dla SN Ia. Pokazano wktad pochodzacy od 189 uwzglednionych
nuklidéw. Abundancje zostaty obliczone w stanie NSE (Rys. 10). Na osi pionowej jasno$¢ neu-
trinowa w erg/s, na poziomej czas w sekundach. [Modele udostepnione przez T. Plewe]

la na czele (Rys. 4, 5).

1.3 Ad. pkt. 3 harmonogramu.

Fundamentalnym narzedziem pozwalajacym w elegancki, prosty i skuteczny sposob oszaco-
waé sygnal w konkretnym detektorze uzywajacym pewnego kanalu detekeji® jest neutrinowy
diagram HR, czasem okreslany jako diagram OMK.

Motywacja do stworzenia diagramu vHR (poprzedzonego kilkoma nieudanymi i nieskutecz-
nymi prototypami) byla potrzeba stworzenia szybkiego, najlepiej wizualnego, narzedzia, ktore
pozwolitoby natychmiast oszacowaé¢ ktora z kombinacji 3 elementéw: (1) kanal detekeji (2)
obiekt astrofizyczny (3) proces emitujacy neutrina daje najwieksza szanse na wykrycie pewnej
minimalnej ilosci neutrin w eksperymencie z masg aktywna M w przypadku obiektu w odle-
gtosci d. Wraz z rosnaca wiedzg na temat wszystkich trzech czynnikéw ilosé ich kombinacji
gwaltownie ros$nie, co uniemozliwia interaktywna analize w sensownym czasie, przy skromnych
zasobach ludzkich i czasowych.

Ostateczna wersja diagramu vHR (Rys. 6) sktada sie z nastepujacych elementéw:

1. Wykresu ptaskiego na ktorego osiach znajduje si¢, poziomo: energia neutrin w MeV, pio-
nowo: strumieni neutrin emitowany z danego obiektu w 1/s oraz 1/cm?/s? przy zatozeniu

5Dla skoncentrowania uwagi bedziemy méwié o rozpraszaniu elastycznym neutrin elektronowych na elektro-
nach w H20. Procedura wyglada identycznie dla innych detektoréw /kanaléw detekcji jak np. odwrotny rozpad
B w rozworze wodnym GdCls, rozpraszanie elastyczne na protonach w cieklym scyntylatorze czy rozpraszanie
koherentne na jadrach w krysztale germanu.



Krakéw, 2 lipca 2008 Instytut Fizyki UJ

Lnu [erg/s]

51

10™ ¢

49

47

107 ¢

107 ¢

107

1041

107

pair

e +n->p+Ve

[ J.W_ﬂurlﬁjﬂ
ﬁ_l__,l_l_l_l_u

Czas od zaplonu [s]

Rysunek 5: Strumien antyneutrin dla SN Ia. Dla detonacji dominuje komponent termicz-
ny.[Modele udostepnione przez T. Plewe]

ze obiekt znajduje sie w znanej odlegtosci d; typowo, dla Galaktyki d=1 kpc lub d=10kpc

Krzywej parametrycznej pokazujacej ewolucje emisji neutrin (Sredniej energii i strumie-
nia czastek) w czasie: [(£,,)(t),F,, (t)]. Warto zwrdcié¢ uwage, ze dla zrédla, ktore jest
praktycznie statyczne jak Stonce, krzywa degeneruje sie do punktu.

Siatke pokazujaca jaki sygnat w detektorze o ustalonej masie da statyczne zZrodlo neutrin
o zadanym strumieniu i Sredniej energii, przy zatozeniu ze widmo to mozna przyblizy¢ za
pomocg 2-parametrowej reprezentacji. Typowo w astrofizyce neutrin uzywamy widma w
postaci funkcji Fermiego-Diraca:

B(E,,) = L e
( Ve) T (Eue)3 1+exp by, [{Eve)

Odczytanie diagramu (Rys. 6) polega na wyszukaniu krzywych ktére przecinaja linie siatki
odpowiadajace najwickszemu sygnatowi w detektorze. Dla przyktadu interpretacja diagramu z
Rys. 6, ktory postuzyt do wstepnej analizy mozliwosci detekcji neutrin elektronowych z eksplozji
supernowej termojadrowej z op6zniona detonacja (model y12 T. Plewy) za pomoca klasycznego
detektora wodnego typu Super-Kamiokande jest nastepujaca:

najwyzej wzgledem lini siatki dochodzg krzywe pochodzace od wychwytu elektronu na
protonach i %>Co, ktére przecinaja linie czestosci zdarzen 1 mHz: te dwa procesy zdominujg
potencjalny sygnat

poniewaz sygnal nieco przekracza 1 mHz w 1 kt, oznacza to (biorac pod uwage czas eks-
plozji rzedu 1 sekundy) ze dopiero detektor o masie 1000 kt bytby w stanie zarejestrowaé
minimum 1 neutrino
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e kropkami zaznaczono neutrina stoneczne (pp i borowe); ich pozycje wyraznie pokazuja,
ze nie stanowig one istotnego tta daja sygnat ponizej 0.01 mHz

e neutrina termiczne (pair) nie sa wykrywalne taka metoda

e interesujacy z punktu widzenia eksperymentatora moze by¢ sygnat pochodzacy od 33Fe;
jest on o ponad rzad stabszy, ale neutrina posiadaja srednie energie powyzej 6 MeV

Na wykresie nie opisano pozostatych z 190 proceséw (nuklidéw) uwzglednionych w analizie,
gdyz jest to niemozliwe w formie drukowanej. Oryginalny diagram ma forme interaktywnego
apletu ktory dynamicznie podpisuje krzywe po najechaniu kursorem myszy; nalezy pamietac,
ze a priori nie wiemy, ktéra z krzywych bedzie odpowiadata najwickszemu sygnatowi® wiec nie
jest mozliwe opisanie wykresu wczes$niej. Diagram v-HR pozwala uzyska¢ natychmiast szereg
informacji i wskazéwek, zaréwno dla teoretykéw jak i doswiadczalnikéw. Ci pierwsi uzyskuja
informacje na temat procesow zalecanych do sledzenia w symulacjach i modelach; zawartos¢ np.
%Co zwykle nie jest badana. Ci drudzy [do$wiadczalnicy| dowiaduja si¢ o jadrach ktore beda
warte zbadania w przysztych eksperymentach, oraz parametrach detektoréw” ktore nalezy wzigé
pod uwage przy ich projektowaniu.

Wyselekcjonowane za pomocg diagramu v-HR interesujace obiekty i procesy emisji neutrin
nalezy podda¢ bardziej szczegdtowej analizie. Najwazniejszym jej elementem jest obliczenie do-
ktadnego widma energetycznego emitowanych neutrin, ktore to widmo stanowi dane wejsciowe
dla symulacji sygnatu w detektorach. Przyktadem takiej szczegdtowej analizy jest zagadnienie
detekcji neutrin z pre-supernowej Betelgeuse w Super Kamiokande poprzez odwrotny rozpad
0, patrz Rys. 15 i Rozdz. 5.

2 Wytworzone produkty

2.1 Procedury numeryczne

Jednym z najbardziej uzytecznych i znaczacych rezultatéw uzyskanych w toku prac nad re-
alizacjg celéw zatozonych w grancie jest zbiér procedur numerycznych obliczajacych widma
i strumienie neutrin emitowane z plazmy astrofizycznej. Nalezy bardzo mocno podkresli¢, ze
wiekszos¢ z nich jest zweryfikowana bardzo szczegbtowo na kilka sposobéw. Nizej podajemy wy-
tacznie te funkcje ktore zostaty przetestowane i daja gwarancje uzyskania poprawnych wynikow.
W fazie debugowania/weryfikowania sa kolejne.

W odréznieniu od innych istniejacych i uzywanych w astrofizyce procedur, ktore sg w stanie
oblicza¢ wylacznie catkowity strumien (ewentualnie z rozktadem na zapachy) i czasem $rednia
energie, nasze funkcje potrafig obliczy¢ praktycznie wszystko, tj. strumienie czgstek i energii,
momenty oraz widma energetyczne dowolnych zapachéw neutrin.

Lista dostepnych funkcji, szczegoétowy opis dla pair, pozostate dziataja analogicznie:

e Proces anihilacji par e + e~ — v, + 17,
double pair(Enu, kT, mu, flavour, method); - funkcja oblicza widmo energetycz-
ne neutrin w s~ tem 3 MeV ! dla zadane] energii neutrina Enu danego typu (Ve, Ve, Vi 7, Uy r
), w plazmie opisanej temperatura kT i potencjatem chemicznym mu za pomoca wybranej

6Istnieje pewna zbieznoéé z procesami prowadzacymi do neutronizacji materii, np. p 4+ e~ — > n + v, ktére
musza prowadzi¢ emisje v, ale nie jest ona dokladna. Nie stosuje si¢ tez do pozostatych rodzajéw neutrin.

"Minimalny prég lub masa itp. Przykladowo, detekcja neutrin czy antyneutrin termicznych dla przypadku
opisanego na Rys. 6 nie bedzie mozliwa w Zadnym detektorze z progiem powyzej 2 MeV. Z kolei dla gwiazd
pre-supernowych nawet niewielkie, kilkukrotne zwickszenie masy detektora (Rys. 9) pozwala ,siegnaé” jadra
Galaktyki dramatycznie zwiekszajac prawdopodobienstwo detekc;ji.
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Rysunek 6: Diagram v.-HR odpowiadajacy detekcji neutrin produkowanych podczas wybuchu
supernowej typu la (czas rzedu 1 sekundy) w odlegtosci 1 kpe poprzez rozpraszanie elastyczne
ve na elektronach z progiem 5 MeV w wodnym detektorze Czerenkowa o masie 1 kt. [Model
udostepnione przez T. Plewe]
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metody. Dostepne jest catkowanie wielowymiarowe metodami deterministycznymi, Monte
Carlo oraz gotowe tablice. Dostepna jest tez funkcja wyliczajaca potencjat chemiczny z
gestosci.

double pair Q(kT, mu, flavour); — strumien energii

double pair R(kT, mu, flavour); — strumien czastek

double pair_J(kT, mu, flavour); — drugi moment rozkltadu widma, jezeli bytaby taka
potrzeba z tatwoscig mozna obliczy¢ wyzsze momenty

e proces rozpadu plazmonu (masywnego ,ubranego” fotonu) v* — v, + 1,
double plasmaT(kT, mu, flavour); — widmo z rozpadu plazmonu poprzecznego (T)
double plasmaL(kT, mu, flavour); — widmo z rozpadu plazmonu podtuznego (L)
double plasmal Q(kT, mu, flavour); — strumien energii (L)
double plasmal R(kT, mu, flavour); — strumien czastek (L)
double plasmaT Q(kXT, mu, flavour); — strumien energii (T)
double plasmaT R(kXT, mu, flavour); — strumien energii (T)
Dodatkowo dostepne sg funkcje obliczajace parametry plazmondéw: czesto$é plazmows,
mase fotonu (T), predkos¢ elektronéw, maksymalny ped plazmonu podtuznego, oraz re-
lacje dyspersji w przyblizeniu Braatena-Segela.

e procesy stabe z udziatem jader w stanie NSE lub dla podanych abundancji (1) double
NSE(kT, rho, Ye, Z, N); — abundancja jadra o liczbie protonéw Z i neutronéw N, w
stanie NSE zdefiniowanym przez temperature kT, gestos¢ rho oraz ilo$é¢ elektronéw na ba-
rion Ye. Funkcja dziata w nowatorski sposob, opierajac si¢ na pre-kalkulowanych tablicach
abundancji protonéw i neutronéw oraz specjalnej metodzie interpolacji. Jej szybos¢ spa-
da zaledwie liniowo z iloscia nuklidow i pozwala ona wybiera¢ z NSE pojedyncze nuklidy
(proporcjonalnie zwiekszajac szybkos¢), co jest nieocenione przy liczeniu sygnatu neutri-
nowego: zwykle potrafimy obliczyé NSE dla znacznie wiekszej (>3000) liczby nuklidow
niz strumien neutrin (<600)

e dziatajace funkcje ktore jeszcze nie przeszly jeszcze pelnej rygorystycznej weryfikacji,
jak np. dotyczace procesu fotoprodukeji neutrin oraz funkcje dotyczace emisji neutrin
stabych, opartych w chwili obecnej na tablicach FFN (Fuller, Fowler, Newmann, 1982)
stanowiacych standard (punkt odniesienia) wspdltczesnej astrofizyki.

Powyzsze funkcje jak rowniez tablice przez nie wygenerowane sg dostepne na zyczenie. Jezeli
zainteresowanie nimi bedzie rosnaé, i pozwoli na to sytuacja (gtéwnie kadrowo-finansowa) mozna
niewielkim naktadem $érodkéw stworzy¢ przy ich pomocy samodzielnie dziatajaca biblioteke
dostepna na zasadach jednej ze standardowych licencji wolnego oprogramowania.

2.2 Archiwum krzywych jasnosci neutrinowych i innych wynikéw

Istotnym produktem wytworzonym w toku grantu jest zbior zaleznych od czasu jasnosci neu-
trinowych, strumieni czastek, Srednich energii oraz widm energetycznych neutrin z rozbiciem
na fundamentalne procesy termiczne i jadrowe, jak réwniez na zapachy neutrin/antyneutrin.
Dysponujemy danymi dotyczacymi dwoch reprezentatywnych modeli masywnych gwiazd pre-
supernowych (pochodzacych od A. Hegera) oraz kilkoma modelami supernowych termojadro-
wych pochodzacych ze zbioréw T. Plewy. Archiwum to bedzie w miare mozliwosci i checi
wspotpracy ze strony tworcow modeli powiekszane o kolejne obiekty astrofizyczne.
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Rysunek 7: Znormalizowane do 1 widma z anihilacji par (linia ciagta), fotoprodukeji (linia
przerywana) oraz rozpadu plazmonu poprzecznego i podituznego (linie kropkowane). Na osi
poziomej energia neutrina w MeV. Materia w stanie typowym dla spalanie Si w jadrze gwiazdy
KT = 0.319 MeV, u = 0.85 + m, MeV, gdzie m, = 0.511 MeV to masa elektronu.

2.3 Galeria wykresow & strona WWW

Wizualizacja otrzymanych wynikow jest niezwykle istotnym elementem ich publikacji, szcze-
goblnie z punktu widzenia multimedialnych prezentacji na konferencjach. Dotyczy to nie tylko
samych tworcoéw i autoréw obliczen, ale przede wszystkim osob ktore uzywaja naszych wynikow
do wtasnych celow, jak np. promocji i proposali eksperymentéw neutrinowych nowej generacji.
Dlatego prezentujemy kilka najbardziej udanych i sugestywnych wykreséw, Rys. 1-16.

Wszystkie wyniki, publikacje, kody, tablice wykresy i animacje beda umieszczone na stronie
WWW th-www.if.uj.edu.pl/psns/.

3 Publikacje oraz inne formy upowszechnienia wynikow

Prace nad grantem zostaly zaprezentowane kilunastu publikacjach ktore juz posiadaja w su-
mie kilkanascie cytowan. Zostato wygtoszonych kilkadziesigt referatow w tym jeden invited talk
na konferencji ,,20 years after SN1987A” na Hawajach, USA, kilka regularnych wystapien za
granicg, jedna prezentacja posterowa oraz kilkanascie wystapien krajowych. Tematyka zostata
zaprezentowana takze w trakcie spotkan dla najlepszych licealistow prowadzonych przez Insty-
tut Fizyki UJ. Kilka publikacji zostato napisanych w Jezyku Polskim, dzigki czemu stanowia one
kompendium wiedzy i punkt startowy dla najmtodszych adeptéow nauki, nie przyzwyczajonych
do bardzo technicznej angielszczyzny. Istotne detale byly konsultowane mailowo i osobiscie z
czotowymi ekspertami $wiatowej klasy w dziedzinie astrofizyki teoretycznej.

Nasze wyniki sg prezentowane w trakcie wyktadéw dla studentéw, réwniez na uczeniach
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Rysunek 8: Diagram Hertzpunga-Russela (po lewej) oraz jego neutrinowy odpowiednik (po pra-
wej) dla modelu ,s15” masywnej gwiazdy o poczatkowej masie 15 My. Na ostatnich etapach
ewolucji stan gwiazdy z punktu widzenia obserwacji powierzchni jest ,zamrozony” (lewy pa-
nel). W tym samym czasie emisja neutrinowa podlega gwaltownym przemianom (prawy panel).
Diagram niesie istotne informacje na temat ewolucji gwiazdy: (1) widaé¢ przejscie do fazy chlo-
dzonej neutrinowo (spalanie He — C) potaczone ze wzrostem L;, (jasnosci neutrinowej) setki
tysiecy razy (2) przeciecie pionowej linii oznaczajacej mase elektronu (m.) oznacze przejecie
przez anihilacje e”e™ dominujacej roli (3) na etapie spalania Si energia neutrin (£) > FEj,, co
pozwala na ich detekcje przez jedna z najefektywniejszych reakeji: odwrécenie rozpadu 5 (3).
[Model udostepniony przez A. Hegera
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Rysunek 9: Zasieg wodnych detektoréw Czerenkowa z gadolinem (GdCls) z punktu widzenia
detekeji neutrin z pre-supernowej. Zaktadamy, ze sygnal zbierany (binowany) co 3 godziny musi
by¢ wiekszy niz fluktuacja tta na poziomie 30 3 godziny przed kolapsem. Detektor GADZO-
OKS! (22.5 kt HyO, czerwony ) siega 2 kpc w glab Galaktyki. Planowany detektor 500 kt
(HyperKamiokande, UNO, Memphys, zielony) siegatby az do 4 kpc. Hipotetyczny detektor 10
Mt (oceaniczny balon czy TITAN-D, niebieski) siegatby centrum Galaktyki. [W tle artystyczna
wizja naszej Galaktyki. Zrodto: NASA]
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Rysunek 10: Abundancje uzyskane w wyniku naszych obliczen NSE. Obliczenia uwzgledniaja
800 nuklidéw az do “"Br. Mozliwe jest uwzglednienie przynajmniej 3000 nuklidéw. [Zrodio
danych: Wolfram Research built-in Mathematica 6.0 database]
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zagranicznych, np. przez G. Raffelta w Monachium.

Wyniki sa upowszechniane na konferencjach miedzynarodowych takze przez zainteresowa-
nych naukowcow z calego $wiata (patrz Tabela 1).

Szczegbdtowa lista publikacji oraz ich wydruki sg zamieszczone w zalgczniku 18 do raportu.

4 Wydzwiek w $wiecie naukowym i nawigzana wspol-
praca

4.1 Konferencje naukowe

Wyniki uzyskane w toku pracy nad grantem byly przedmiotem sporego zainteresowania, czego
wyrazem bytly liczne referaty w ktorych poswiecono przynajmniej kilka minut na oméwienie
naszych najnowszych rezultatéw. Nizej (Tabela 1) prezentujemy mozaike slajdow ktére byty
ttem dla dyskusji o naszych wynikach.

4.2 Eksperymenty neutrinowe

Ze zrozumiatych wzgledéw, nasze wyniki jako wyznaczajace nowe, ambitne cele dla ekspery-
mentéw neutrinowych spotkaly sie z ogromnym zainteresowaniem. W szczegolnosci, zespoty
ktore proponuja realizacje i pozyskuja fundusze na budowe nowej generacji detektoréw neutrin
umieszczaja detekcje pre-supernowych jako jeden z celow naukowych. W co najmniej jednym
przypadku (GADZOOKS!) byl to argument ktéry przewazyl szale i pozwolil na ropoczecie
budowy prototypu detektora. Inicjawywy takie jak DUSEL (Deep Underground Science and
Engineering Lab) w USA, LAGUNA (,three liquids”: MEMPHYS, LENA, GLACIER) w Unii
Europejskiej czy Hyper-Kamiokande w Japonii zyskaly dodatkowy argument na rzecz rozpo-
czecia eksperymentéw wielkiej skali w fizyce nie-akceleratorowej.

Informacje o mozliwosci wykrycia neutrin ze spalania Si w jadrze pre-supernowej zostaly
réwniez wlaczone w proposal eksperymentu vSNS (Spallation Neutron Source), ktéry bedzie
mierzyt szybkosci procesow stabych z udzialem neutrin na jadrach.

Bardzo ciekawym i inspirujagcym tematem okazaty sie zwigzki detekcji antyneutrin elektro-
nowych (7.) ze zrédet astrofizycznych, z bardziej przyziemnymi zastosowaniami. Okazuje sie
bowiem, ze detekcja geoneutrin, hipotetycznego georeaktora, monitoring cywilnych i wojsko-
wych elektrowni jadrowych czy wykrywanie ukrytych reaktoréow oraz préb z bronig jadrowa wy-
magaja nieomal identycznej technologii. Dlatego przyszto$é¢ astronomii neutrinowej moze leze¢
nie w bardzo drogich, dedykowanych detektorach, ale np. w sieci tysiecy detektorow ktére beda
miaty (jako podstawowy cel) bardziej praktyczne zastosowanie. Chodzi tu przede wszystkim o
bezpieczenstwo energetyki jadrowej ktora, przy wyktadniczo rosngcych cenach benzyny, wydaje
sie by¢ jedyna alternatywa. Drugim budzacym zainteresowanie zadaniem detektoréw neutrin
bytyby badania geofizyczne, dzieki ktorym wzro$nie nasze zrozumienie proceséw zachodzacych
w plaszczu i jadrze naszej planety. Moze to da¢ wymierne korzysci, z lepszym przewidywaniem
wybuchow wulkandw, trzesien ziemi czy potencjalnej zmiany biegunowosci ziemskiego pola ma-
gnetycznego. Dotyczace astrofizyki teoretycznej prace zwigzane z grantem przyczynilty sie do
zawiazania owocnej wspotpracy réznych srodowisk naukowych i techniczych: TAEA (Miedzy-
narodowa Agencja Energii Atomowej), geofizykow, inzynierii oceanicznej, energetyki jadrowej,
fizykOw neutrin i wreszczie nas, astrofizykow.

Najbardziej widocznym materialnym efektem tej wspotpracy byta idea detekcji 7, w wod-
nych detektorach czerenkowa. Prosty pomyst na rozpuszczenie soli zawierajacej gadolin (Gd)
czy chlor w celu wychwycenia i zarejestrowania neutronu powstajacego w reakcji odwrotnego
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Tabela 1: Mozaika slajdéw omawiajacych nasze wyniki

(Alpha ))

First resolved
image of a star
yher than Sun

Distance
(Hipparcos)
B0 oc (425 lyr)

See Poster:
« Thermal neutrinos from pre-SN \\
(Andrzej Odrzywolek, #117) \\

If Betelgeuse goes S

« 6x107 neutrino evi®

» 2.4x103 neutron évents per |
(few days warning!), need ni
[Odrzywolek, Misiaszek & Kut]

era, astro-ph)311012]

et

<

Luminosities and energies

'Astroparticle trigger (GW antennas)

Shock Wave

Turbulance?

Also onset of black hole, measure EOS

Supernova Neutrinos

Characteristics of neutrino spectra and

. Suzuki
s =uki their time dependence also beyond first 20 sec
average energies of electron and muon/tau antineutrino
are very similar
S. Ando Resonance spin-flavor precession and MSW effect on

neutrino fluxes -->
Appearance of the v, neutronization peak, 2 10* events

M. Kaplinghat ~ Supernova relic neutrino background:
evolution of rate/ numbers of events is small:
3.6 in 22 kt year of SK, 0.4 in 1 kt year of LS (KamLAND)

SK-6d: Detection of the pre-collapse neutrinos 1- 2 days,

M. Vol at the Si stage, 1000 n-captures a day (1kpc), SN watch

Pre SN v emission from
20M,,, Star via pair

Annihilation

Solar pp

[ * Ma 4 a2
Detect v, with tag. 104
20 M,

sun

Star at lkpc |
Odrziwolek et al 1 T T
Astro-ph/0405006 oo

17

In addition to our two guaranteed new signals,
it is likely that adding GdCl; to SK-III will
provide a variety of other interesting
(and not yet fully explored) possibilities:

+ Sensitivity to very late-time black hole formation

+ Full de-convolution of a galactic supernova’s v signals

+ Early warning of an approaching SN v burst (see Odrzywolek)
+ (Free) proton decay background reduction

+ New long-baseline flux normalization for T2K

+ Matter- vs. antimatter-enhanced atmospheric v samples(?)

What if we could tell that a neutrino wave was on its
way and was about to pass through the Earth?

What follows on this topic is inspired by
Odrzywolek, Misiaszek, and Kutschera’s
astro-ph/0311012, which was itself inspired by our
recent GADZOOKS! paper...

Are We Ready for Next Milky Way SN?

Yes, if we are

~ 10* events in Super-Kamiokande

~ 103 events in other detectors combined
significant background excess in IceCube
can point with SK, cross-check with SNEWS

if we aren't
It would be a tragedy if a burst is missed

Early warning system?

Maybe detect pre-supernova signall (Odrzywolek et al.)

John Baacom, The Ohio State University

'XLIth Neutrino Teleszopes Workshep, Venice, March 2007

Theoretical groups closely related
to the experimental activities

» Neutrino interactions with special attention to nuclear effects for
long- baseline accelerator neutrinos. Preparation of MC generator
- Wroctaw neutrino group (J. Sobczyk)

» Neutrino emission from pre-supernova
Of great interest to Super-Kamiokande Collaboration in connexion to a
possible upgrade: adding Gd for neutron detection. Purpose — early
warning for a SN gravitational collapse
A. Odrzywolek, M. Misiaszek, M. Kutschera (Krakéw)
Astroparticle Physics 21 303 (2004); astro-ph/0511555

see the presentation on WWW

» Double beta decays W. Kaminski (Lublin)

July 3, 2006 D. Kielczewska, ApPEC SC
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Tabela 2: Mozaika slajdéw omawiajacych nasze wyniki (kontynuacja)
The Red Supergiant Betelgeuse (Alpha Orionis)

In the meantime, we have been quite pleased by the many
First resolved excellent phenomenological papers which have been in

image of a star
other than Sun

some way inspired by (and cite) our preprint.

) Here’s a brief selection ordered by topic:
Distance

(Hipparcos)

D s (B ) * Relic supernova neutrinos —
Strigari, Kaplinghat, Steigman, and Walker, JCAP 0403:007, 2004
A A 2 e g s S. Ando, Astrophys.J 607, 20-31, 2004
Size of Star H T $5ntand Fogli, Lisi, Mirizzi, and Montanino, hep-ph/0401227
u = o . .
StsofEartvsOtit o) : g + Galactic supernova neutrinos —
Size of Jupiter's Orbit * 5 s Tomas, Semikoz, Raffelt, Kachelriess, and Dighe, Phys.Rev. D68:093013, 2003
Odrzywodek, Misiaszek, and Kutschera, Astropart. Phys. 21:303-313, 2004
If Betelgeuse goes Supernova: . 7 ] _
« 6x107 neutrino events in Super-Kamiokande ReaCtOr antineutrinos
« 2.4x10% neutron events per day from Silicon-burning phase Choubey and Petcov, hep-ph/0404103
(few days warning!), need neutron tagging
[Odrzywolek, Misiaszek & Kutschera, astro-ph/0311012]

SILIC

Spinoff, Planetary Defense: B

Type II Supernova Early Warning Slconlb insleBeiebeelldl02loc)
3 i 3 g 2 W\;‘ﬁ;;ﬁ ~ | = SILICON BURNING
lS lcO;l (ll)ll""“g d“"“g N 0.4 Mion Duration: ~2 days before SN
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The detection of v, by IBD is very
/NN difficult (because of the threshold E,
=5 MeV), however ....

o
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.... Adding gadolinium [J.F.Beacom, and M.R.Vagins, “GADZOOKS! Antineutrino Spectroscopy with
Large Water Cerenkov Detectors’, hep-ph/0309300], it would be possible to detect the
associated neutron, but only for very close stars (d =< 2 kpc) because of the high
neutron background (~2500 ev/day).
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Odrzywodek et al. note that late-stage Si burning in
very large, very close stars could provide
a two day early warning of a core collapse supernova
if neutron detection is possible.

6d in Water Cerenkov

Adding a small amount of &d (100 t of 6dCl, in SK) a water Cerenkov detector can
greatly enhance its performances. (J. Beacom and M. Vagins hep-ph/0309300)

Trpon+et A =m,
The high Gd nertron capture cross section allows to get 90% of the neutrons e\
produced in the inverse beta decay interaction, as a gamma cascade with TEy = 8 MeV omsis  \
For the SN neutrino detection there —— — T
are improvements in the: ] Core —* |
+ /N ratio y
- deconvolution of the various Reactors 1 y
neutrino signals
« elastic scattering pointing accuracy Supernovae 3
« clear v, detection through Atmospheric . ) . )
e 0 SR s e inferactions Y © ] In SK with GdCl; this would mean an increase in
- SN relic neutrinos . the low energy singles rate... a factor of 10
- SN prealarm (astro-ph/0311012) in the increase in the case of Betelgeuse.
silicon burning phase (see next talk)

10° 10

0 [SK with Gd is the only detector which can do this]

5 0 2
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M. Selvi - 17/09/04 - NOW 2004 - Supernova neutrino detection
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rozpadu [:
Vo+p—e+n (3)

nie tylko zostal juz zrealizowany (dzialaja juz w USA prototypowe monitory mocy reaktoréw
jadrowych) ale tez doczekat sie szeroko zakrojonego R&D.

4.3 Astrofizyka teoretyczna

Przyjecie wynikéw naszego grantu w srodowisku astrofizyki teoretycznej byto ja na razie dosy¢
chtodne. W odroéznieniu od eksperymentatoréw, entuzjastycznie nastawionych do propozycji
detekcji neutrin z kolejnych zrédet w kosmosie, reprezentanci tzw. astrofizyki jadrowej neguja
mozliwoé¢ detekeji tych neutrin® Tradycyjnie, astrofizyka teoretyczna pre-supernowych koncen-
truje sie na nukleosyntezie. Trudno jednak nie zauwazy¢, ze standardowe metody pordéwnaw-
cze, biorace za punkt wyjscia abundancje w Uktadzie Stonecznym, posiadaja bardzo trudny do
oszacowania btad wynikajacy np. z niejednorodnosci Galaktyki. Dlatego bezposrednia detek-
cja neutrin z pre-supernowej, obliczona w oparciu o te same dane z fizyki jadrowej bedzie
ultymatywnym sprawdzianem tradycyjnych metod.

Zmacznie cieplejsze przyjecie spotkato nas ze strony teoretykow zajmujacych sie procesami
podstawowmi, szczegdlnie N. Itoha ktéry zdominowat to pole przez ostatnie kilkanascie lat, i
gratulowal nam osiagnietego postepu i jakosci uzyskanych wynikow. Dzigki wzajemnemu kon-
trolowaniu i porownywaniu wynikow udato sie¢ nam uzyskaé¢ wyjatkowo rzetelne rezultaty.

4.4 Zainteresowanie studentow

Prowadzenie badan w dziedzinie astrofizyki neutrinowej, zwlaszcza dotyczace obiektéw innych
niz Stonce i supernowe typu core-collapse budzi zrozumiale zainteresowanie studentéw, ktorzy
chca wykazac si¢ w zupelnie nowej dziedzinie wiedzy. Zainteresowanie prowadzeniem badan
dotyczacych pre-supernowych i supernowych typu la wyrazito kilku studentéw z Polski i jeden
z zagranicy. Niestety, oferowane przez nas warunki pracy okazaty si¢ zbyt mato konkurencyjne,
i jak dotychczas nie udato sie podja¢ wspotpracy. Studenci wybieraja oferty zagraniczne, nawet
jezeli tematy tam dostepne (np. detekcja neutrin Stonecznych czy z supernowych) nie naleza
do innowacyjnych i atrakcyjnych. Dotyczy to nawet niektérych wykonawcoéw grantu.

5 Podsumowanie wynikéw dotyczacych pre-supernowych

Ostatnie 1.5 roku to czas niezwykle intensywnej pracy, ktory zaowocowat wynikami dajacymi
jakosciowo nowy neutrinowej emisji pre-supernowej. Kluczowym jej elementem byto (1) zawia-
zanie wspotpracy z A. Hegerem (LANL) kt6ry udostepnil nam pelne dane na temat struktury i
ewolucji gwiazd o masie 15 i 25 My, oraz (2) przetom w zrozumieniu skomplikowanej fizyki pro-
cesOW termicznych oraz stabych jadrowych w warunkach czesciowej degeneracji oraz wysokiej
temperatury wewnatrz gwiazdy”. Dodatkowym problemem ktéry pojawil sic w toku prowa-
dzonych badan byt dobor wystarczajaco skutecznych metod numerycznych, pozwalajacych na
czesciowe scatkowanie modelu gwiazdy w sensownym czasie rzedu tygodnia pracy klastra PC.

8Sytuacja przypomina te sprzed SN1987A (odlegloéé 50 kpc), gdy Bethe blednie oszacowal widmo
neutrin z supernowej zanizajac ilo$¢ zdarzen, a optymisci pisali prace o neutrinowej detekcji superno-
wej z odleglosci 1 kpc. Historyczny przeglad tego problemu z przymruzeniem oka mozna znalezé tu:
http://sn1987a-20th.physics.uci.edu/0910-VanDerVelde.pdf

9Podwaliny teoretyczne sa tu dzielem m. in. J. Bahcalla (wczesne prace), ktéry nigdy jednak nie podjal sie
zastosowania ich w praktyce, koncentrujac sie na znacznie prostszym Stoncu.
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Rysunek 11: Antyneurinowy diagram HR (tzw. diagram OMK) dla gwiazdy o masie 15 M.
Pokazano emisje termiczng gwiazdy zdominowang przez anihilacje par eTe™ w neutrina oraz
przykladowa emisje z proceséw 3 dla °°Fe. Miarg potencjatu detektoréw jest ilogé reakcji od-
wrotnego rozpadu (3 zachodzaca w 1 kt HyO z odlegtosci 1 kpc (linie przerywane): 1/rok, 1/dzien
i 1/godzine. W rzeczywistosci detekcja neutrin o wyzszej energii jest znacznie tatwiejsza, na co
wplyw maja liczne czynniki natury eksperymentalnej. Koniec spalania Ne, O i Si zaznaczony
na rysunku ma miejsce odpowiednio 4 lata, 16 dni i 14 godzin przed kolapsem grawitacyjnym.
[Model udostepniony przez A. Hegera

Uzyskane wyniki stanowia ogromny skok jakosciowy w poréwnaniu do pierwszych modeli
ktore nie braty pod uwage struktury gwiazdy.

O ile od lat 70-tych obliczenia emisji neutrinowej gwiazd byty stalym elementem prac na
temat ich ewolucji, zawsze byty traktowane tylko i wytacznie jako pojedynczy wyraz w rowna-
niach opisujacy natychmiastowe znikanie pewnej ilosci energii uniesionej wtasnie przez neutrina.
Postawione zadanie, a wiec obliczenie sygnatu produkowanego przez te neutrina wymaga try-
wialnego wysumowania emisyjnosci neutrinowej po objetosci gwiazdy, co praktycznie nigdy nie
byto robione: catkowita ilos¢ prac, w ktorych znalazty si¢ te dane wynosi o ile mi dzis wiadomo
dwa. Kolejnym, ale juz nietrywialnym zagadnieniem byto obliczenie widma tych neutrin co wy-
magato znajomosci procesow produkujacych neutrina i pewnej metody obliczeniowej. Pierwsze
widma pochodzity z symulacji Monte Carlo w ktérej czteropedy elektronu i pozytonu byty prob-
kowane z rozktadu Fermiego-Diraca. Metoda ta byta powolna i niedoktadna, ale pozwolita na
wykonanie prostych obliczen sugerujacych, ze wlagnie zaproponowana modyfikacja!® detektora
Super-Kamiokande pozwoli na wykrycie spalania Si w gwiezdzie o masie 20 My okoto 2 dni
przed kolapsem do odlegtosci kilku kiloparsekéw. Praca na ten temat rozbudzita szeroka dysku-

0Warto dodaé, ze juz kilka miesiecy przed pojawieniem sie artykutu o GADZOOKS! poszukiwaliémy infor-
magcji o rozpuszczalnej substancji wychwytujacej neutrony z emisjg promieniowania o duzej energii. Beacom i
Vagins znalezli ja pierwsi.
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sje, w ktorej przewazal uzasadniony (aczkolwiek zwykle nie poparty wiedza na temat struktury
i ewolucji gwiazd) sceptycyzm. Oto lista zastrzezen do pierwotnego modelu i wyciagnietych
wnioskow:

1. widmo neutrin z anihilacji jest policzone Zle lub/i niedokladnie

2. pozostate procesy moga produkowa¢ niewykrywalne neutrina o niskiej energii
3. centralny punkt gwiazdy nie jest reprezentatywny

4. emisja neutrin zalezy od czasu

5. emisja neutrin bedzie stabsza dla mniej masywnych gwiazd,

6. model gwiazdy daje btedny strumien neutrin

7. emisja termiczna przestaje dominowa¢ w ostatnich dniach przed kolapsem: zastepuja ja
procesy (3

8. oscylacje neutrin zmienig sygnat
9. tto (szum) uczyni sygnal niewykrywalnym
10. lepsze detektory nigdy nie powstana
11. prawdopodobienstwo bliskiego wybuchu supernowej jest zaniedbywalne

Najnowsze rezultaty przedstawie odpowiadajac kolejno na wysuwane watpliwosci.

OdpowiedZ na pierwsze dwa punkty wymagala policzenia Scisle widma neutrin z anihila-
¢ji, rozpadu plazmonu oraz fotoprodukcji. Poniewaz wczesniejsze prace na ten temat zawieraty
uproszczenia (pominiecie masy elektronu, pradéw neutralnych, relacji dyspersji plazmonu (po-
przecznego i podtuznego), réznicy v.-v,, catkowanie katowe przez rozwiniecia na f. kuliste)
procesy te zostaly policzone!! od zera. Dodatkowo, interesujacy nas wynik, czyli parametry
opisujace widmo zostaty sprowadzone do wygodnej postaci. Okazato si¢, ze widmo z anihilacji
rzeczywiscie zostato pierwotnie policzone z duzym btedem!2, natomiast pozostate procesy istot-
nie produkuja neutrina o b. matej energii ale majace znikome znaczenie dla globalnej energetyki
gwiazdy.

Watpliwosci podniesione w punktach 3 i 4 wymuszaja zastosowanie pelnego modelu gwiaz-
dy. Na swiecie dziata tylko 5 grup posiadajacych tego typu kody dla gwiazd o duzych masach na
etapie spalania C i pdzniejszych. Do obliczen uzyliémy standardowego modelu ,s15” udostep-
nionego przez A. Hegera. Obliczenia oparte o ten model zostaly przedstawione na konferencji
20 years after SN1987A”. Termiczna emisja neutrinowa modelu s15 jest przedstawiona na
Rys. 11. Najwazniejsze ujawnione cechy to:

e Strumien neutrin na etapach spalania O i Ne pochodzi nie z jadra, ale z otaczajacej
go sferycznej strefy. Neutrina te, emitowane w warunkach braku degeneracji majg niskie
energie i s trudne do wykrycia. Oznacza to ze prawdopodobnie nie bedzie nigdy mozliwe
obserwowanie neutrin na lata przed wybuchem supernowej, nawet dla najblizszych gwiazd.

1 Obliczenia dotyczace fotoprodukcji zostaty tymczasowo wylaczone z publikacji gdyz nie zgadzaja sie z
bedacymi obecnie w uzyciu tablicami N. Itoha.

12Na podstawie uzyskanych wynikéw mozna jednak odnie$é wrazenie ze catkowite widmo gwiazdy lub su-
pernowej stabo zalezy od szczegotow licznych produkujacych je proceséw, co nie jest zaskoczeniem dla fizykéw
zajmujacych sie uktadami ztozonymi.
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e Po zaptonie Si w centrum, konwektywne jadro stale rosnie, a z nim catkowita jasnosé neu-
trinowa gwiazdy. Neutrina te maja energie wystarczajaca do detekcji w detektorach scyn-
tlacyjnych i wodnych z GdCls. Sygnat z Betelgeuse bedzie widoczny w Super-Kamiokande
z gadolinem juz 7 dni przed kolapsem na poziomie 30 (Rys. 15) i bedzie stale wzrastat.
Detekcja dalszych gwiazd (kilka kpe, w podobny sposéb) wymaga zwiekszenia aktywnej
masy detektora o rzad wielkosci.

e Zakonczenie spalania Si w jadrze nie oznacza natychmiastowego kolapsu. Ostatnie kil-
kanascie godzin zycia gwiazdy to okres intensywnego stygniecia jadra poprzez neutrina,
przerwany krotkim (~1 godzina) spalaniem Si w powloce otaczajacej jadro ,Fe”. Sygnat
ten, pojawiajacy sie okoto 2 godzin przed kolapsem (tzw. ,shell-Si”) bedzie prawdopodob-
nie widoczny z odleglosci kiloparseka nawet w juz dziatajacych ,niewielkich” detektorach.

Watpliwosci podnoszone w pkt. (5) wymagaja krétkiej dyskusji. Problem polega na tym, ze
ilos¢ gwiazd w Galaktyce spada wraz z ich rosnaca masa zgodnie z prawem potegowym okresla-
nym jako IMF (Initial Mass Function). Réwnoczesnie jasno$é neutrinowa bardziej masywnych
gwiazd rosnie, ale zaleznos¢ jest bardzo nietrywialna, ma charakter chaotyczny i nieciggtosci np.
dla M~15 M. Moze to oznaczaé, ze nawet jezeli faktycznie mozna obserwowaé w neutrinach
gwiazde o masie 20 My, to stanowiace ogromng wiekszos¢ pre-supernowe o mniejszych masach
beda niewidoczne. Wyniki przedstawione dla masy 15 My pokazuja, ze emisja neutrinowa jest
zbyt skomplikowana, aby wyciagaé takie wnioski. Po konferencji A. Hegerowi tak bardzo spodo-
bato sie wystapienie, ze jeszcze w tym samym tygodniu postat kolejny model, dla gwiazdy o
masie 25 M. Po wykonaniu obliczen (Rys. 12) okazalo sig, ze o ile jej jasnosé neutrinowa jest
rzeczywiscie kilka razy wigksza, to mata energia powoduje znacznie trudniejsza ich detekcje.
Jest niewykluczone, ze gwiazdy o Mj15 My ktére spalaja Si w bardziej zdegenerowancych wa-
runkach wyprodukujag wiekszy sygnat w detektorach, czyli doktadnie na odwrot niz to sugeruje
pkt. (5).

Najbardziej zaskakujacym wynikiem zaprezentowanym na konferencji byt nowy hydrodyna-
miczny model spalania C, Ne, O i Si w powtokach bedacy wynikiem 20 lat pracy D. Arnetta ze
Steward Obserwatory. Okazuje sie, ze wszystkie dotychczas uzywane modele oparte o hydrosta-
tyczne spalanie (znane z modeli Stonca) zaniZajg jasnosé neutrinowa 2-5 (1) razy. Watpliwosci
z pkt. (6) zostaly wiec rozstrzygniete na nasza korzysé.

Czesciowe wyjasnienie wzglednego znaczenia proceséw termicznych i § w ostatnim dniu zy-
cia pre-supernowej przyniosto obliczenie tych pierwszych na podstawie petnego modelu gwiaz-
dy s15. Okazato sie, ze procesy 3 nie zastepuja termicznych, ale raczej dodaja sie do nich. Ich
uwzglednienie zatem z calyg pewnoscig nie zmniejszy sygnatu w detektorze; jest wrecz przeciw-
nie. Pozostato zatem pytanie, czy ich uwzglednienie bedzie tylko matg poprawka do strumienia
termicznego, czy zmieni sytuacje catkowicie. O ile energetyka i deleptonizacja w tych procesach
byla i jest tematem licznych prac, to widmo neutrinowe!® z tych proceséw, a z nim sygnat
w detektorach, pozostaja niezbadane. Skale problemu ilustruja liczby: kilka tysiecy nuklidow
ktorych ilosé zalezy réwniez od trwajacej kilka milionow lat ewolucji gwiazdy znajdujacych sie
w zawierajacej czesSciowo zdegenerowane pary ete” kapieli cieplnej” z kT ~ m,.. Rozpadow
jader nie mozna traktowa¢ jak w laboratorium, gdyz obsadzone jest kilkadziesigt pozioméw
wzbudzonych pomiedzy ktorymi nastepuja w wigkszosci niezbadane eksperymentalnie przej-
Scia Fermiego i Gamowa-Tellera. Obecnie jestem w stanie pokazaé¢ pierwszy przyblizony wynik
(Rys. 13) dla °°Fe dajacy pewne wyobrazenie o tym, czego nalezy si¢ spodziewaé po wyko-
naniu petnych obliczen. Wykonane obliczenia w 100% potwierdzity scenariusz ktory powstat

3Pewne oszacowania musza byé i sa uzywane w symulacjach kolapsu grawitacyjnego, ale maja charakter
drastycznych uproszczen, np. catkowite pominiecie rozpadu 3 na rzecz wychwytu elektronu, pelna degeneracja
i brak rozréznienia wlasnosci poszczegolnych nuklidéw.
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Rysunek 12: Strumien (lewy panel) i $rednia energia (prawy panel) 7, dla gwiazd o masach
15 Mg (linie kreskowane) i 25 Mg, (linie kropkowane). Gwiazda 25 Mg, emituje znacznie wigkszy
strumien neutrin (po lewej), ale energia neutrin jest mniejsza (po prawej). Gwaltowny wzrost
energii neutrin kilka dni przed kolapsem to efekt spalania Si w jadrze, a wyraznie widoczne piki
pdzniej to spalanie Si w ,shellu”. [Modele udostepnione przez A. Hegeral

w dyskusji z D. Arnettem i O. Saavedra nad tajemniczym sygnalem zaobserwowanym w de-
tektorze LSD' 5 godzin przed kolapsem jadra SN1987A. Schematyczny przebieg zjawiska jest
nastepujacy, gdzie dla koncentracji uwagi méwimy o 5°Fe i spalaniu Si; dotyczy to oczywiscie
wszystkich jader o podobnych wtasnosciach:

1. Duza ilo$¢ 5°Fe powstaje w wyniku spalania Si. Jadro to jest oczywidcie stabilne w stanie
podstawowym.

2. Na skutek duzej temperatury stany wzbudzone sga obsadzone. Sg wérdd nich te, ktore z
ogromny, szybkoscig rozpadaja sie:
BFe* — e~ + 17, + 9Co +Q

3. Jadro *%Fe nie rozpada sie gdyz energia Fermiego zdegenerowanego gazu elektronowego
jest wieksza niz energia () wyzwolona w reakcji rozpadu: wszystkie stany elektronowe sg
obsadzone (zakaz Pauliego)

4. Stan ten trwa do czasu, gdy nastepuje zapton Si w sferycznej warstwie otaczajacej jadro.
Uwolniona w reakcjach termojadrowych energia czesciowo przedostaje sie do wnetrza
zelaznego rdzenia, ktéry rozszerza sie: jego gestos¢ spada a razem z nig energia Fermiego
p (potencjat chemiczny). W momencie gdy p < @ rozpad staje sie dozwolony: ogromna
ilog¢ 5Fe rozpada sie w krotkim czasie produkujac gigantyczny strumien antyneutrin
elektronowych.

Wykonane obliczenia pokazuja czasowy przebieg zjawiska (Rys. 13). Nalezy koniecznie pod-
kredlié, ze °°Fe jest tylko jednym spoéréd setek jader ktére moga zachowywaé sie podobnie.

141dea ta niestety nie wyjaénila samego sygnalu w LSD: ze wzgledu na ogromny dystans do Obloku Magellana
wymagaloby to rozpadu 150 Mg °°Fe w 10 sekund. Masa ta jest absurdalnie duza z astrofizycznego punktu
widzenia.
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Rysunek 13: Poréwnanie emisji termicznej (linie przerywane) i z rozpadu *Fe* (linie ciagle) 6
godzin przed kolapsem jadra supernowej. Bardzo wyraznie wida¢ kréotki epizod spalania krzemu
w sferycznej powtoce otaczajacej jadro ,Fe” dla t = —2 godziny. Powoduje to ,jodroczenie” ko-
lapsu grawitacyjnego, gdyz podniesienie temperatury chwilowo zwieksza mase Chandrasekhara.
Termiczna jasno$¢ neutrinowa wyraznie wzrasta, ale okazuje sie, ze obserwowalny sygnal nie
rosnie gdyz rownoczesnie spada $rednia energia neutrin. Diametralnie rézne zjawisko fizyczne
zachodzi w samym zelaznym jadrze: okoto 0.3 Mg, °Fe rozpada si¢ w ciggu okoto 15 minut pro-
dukujac strumien relatywnie tatwych do detekcji antyneutrin o energii okoto 4 MeV. [Modele

udostepnione przez A. Hegeral

24



Krakéw, 2 lipca 2008 Instytut Fizyki UJ

e
o
=

"m
€
o
,T’_‘ g 10° 4 E
> oy
g 108 S 10" E
- 3 1074
" =
& 5 o 107
g 10 E
= % 3 -7
> |
4 X 10°4
X 3
§ 10°| R
< g /
=1 N = -7 o
o // - \ 3 B
/” 10 years 1 year 2 days Z e : breree
103 \ 0.1 1 10

1 2 3 4 E,[MeV]
Antineutrino energy [MeV]

Rysunek 14: Poréwnanie strumienia geoneutrin (antyneutrina z szeregu **U i 232Th, po lewe;j)
i neutrin stoneczych (neutrina, po prawej) z emisja pre-supernowej w odlegtosci 1 kpe (ok. 3000
lat swietlnych). [Zrédto danych geoneutrinowych: Enomoto Sanshiro, praca doktorska]

Szczegbdly tego zjawiska beda z pewnoscia tematem dalszych prac. Aczkolwiek nie mozna tego
zagwarantowa¢, mamy podstawy uwazaé ze znajda sie wsroéd nich takie, dla ktorych srednia
energia v, bedzie powyzej 10-15 MeV. Jezeli okaze sig, ze strumien takich neutrin bedzie od-
powiednio duzy (powiedzmy powyzej 0.1% calkowitego) moze to drastycznie poprawié szanse
na ich detekcje, a tym samym urealni¢ przewidzenie kolapsu rdzenia supernowej. Nie mozna
catkowicie wykluczy¢ réwniez tego, ze podobne zjawisko zachodzi na wczesniejszych etapach
spalania: C, Ne i O. Przykladem jadra ktére czesciowo wykazuje takie wlasnosci jest 53Fe,
poréwnaj z Rys. 6.

Oscylacje neutrin z pewnoscig wplyna na sygnal z pre-supernowej, potencjalnie powieksza-
jac naukowy potencjat ich detekcji.

Zastrzezenia natury eksperymentalnej sa bardzo wazne, ale nie nalezy lekcewazy¢ postepu
technologicznego oraz determinacji eksperymentatorow: wiekszos¢ z tych oséb ktore poznatem
zajela sie detekcja neutrin tylko dla tego, ze kiedy$ ustyszeli, ze nigdy nie bedzie to mozliwe®®.
Jezeli jednak nasza cywilizacja zatrzyma sie w tym miejscu gdzie znajduje si¢ teraz, to ciagle
jest niezerowa szansa na wybuch Betelgeuse, ktory bedzie mozliwy do przewidzenia za pomo-
ca Super-Kamiokande/Gadzooks! (Rys. 15). Ogromny postep uzyskany w dziedzinie detekcji
neutrin a takze zaproponowane nowe, megatonowe projekty jak Memphys, Hyper-Kamiokande,
UNO moga uczyni¢ obserwacje pre-supernowej jak najbardziej realnym zadaniem. Znaczenie
takiej obserwacji jest ogromne: kilka dodatkowych dni lub godzin moze okazaé si¢ kluczowe
dla zarejestrowania gtéwnego strumienia neutrin oraz fal grawitacyjnych z kolapsu. Neutrina ze
spalania Si same w sobie sg niezwykle interesujace, jako probiez wewnetrznej budowy progeni-
tora. W zasadzie jest mozliwa dekonwolucja sygnatu w czesé termiczna (produkujaca wszystkie
zapachy neutrin) i jadrowa (produkujaca tylko v, 77, ). Pozwolitoby to np. na sprawdzenie teorii
nukleosyntezy w zakresie Si-Fe oraz na ustalenie jednoznacznego zwigzku pomiedzy wtasnoscia-
mi jadra gwiazdy a przebiegiem eksplozji. Zagadnienia te z pewnoscig beda przez lata szeroko
dyskutowane w srodowisku astrofizykow oraz fizykow neutrinowych.

Niezaleznie od postepu technicznego detekcja neutrin termicznych z duzych (10 kpe) odle-
glodci jest niemozliwa z powodu emisji 7, Ziemi (tzw. geoneutrina, Rys. 14, lewy panel) oraz v,
Stonica (neutrina stoneczne, Rys. 14, prawy panel). Dlatego ogromne znaczenie miataby emisja
antyneutrinowa w zakresie 10-15 MeV pozbawionym tta.

Pytanie o przysztos¢ detektorow neutrinowych jest kluczowe, jezeli nie mamy zamiaru trak-

15 Jak pisat S. Lem: Solg przysztoéci jest to, o czym eksperci twierdzq, ze nie zajdzie.
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towac tego projektu tylko jako pracy czystko teoretycznej. Oddziatywanie jest tu dwustronne: z
jednej strony projekty nowych detektoréow uruchamiajg rozwazania o mozliwych do zrealizowa-
nia celach, a z drugiej idee nowych zadan utatwiaja pozyskanie srodkéw na udoskonalanie metod
detekcji. Nasze prace juz pomogta w realizacji projektu GADZOOKS!, gdyz jak to okreslit M.
Vagins ,decydenci kochaja supernowe”. Artykul zostal tez zacytowany w kilku proposalach
duzych przedsiewzie¢ m. in. ¥SNS, DUSEL i LAGUNA. Otrzymalismy zaproszenie do udziatu
w konferencji zorganizowanej w siedzibie fabryki fotopowielaczy Hamamatsu uzywanych m. in.
w Super-Kamiokande. Sukces GADZOOKS!-a spowodowal, ze Miedzynardowa Agencja Energii
Atomowej powaznie rozwaza prawne wymuszenie instalacji pomniejszonej jego wersji w kazdym
nowym komercyjnym reaktorze jadrowym. Pojawiaja sie ciekawe projekty zastosowania detek-
torow neutrin, jak np. triangulacja Ptw. Koreanskiego w poszukiwaniu ukrytych reaktoréw przy
pomocy podwodnych detektoréw neutrin. Ogromnego przyspieszenia nabraty réwniez prace nad
detekcja geoneutrin. Eksperci od geofizyki sg tak pewni swojej wiedzy na temat wnetrza Zie-
mi, ze jakiekolwiek rozbieznosci pomigdzy modelem a obserwacjami zaskutkuja skierowaniem
ogromnych $rodkéw na detekcje geoneutrin. Nie zamierzamy glosi¢ potrzeby budowy 10-cio
megatonowego detektora ktory bedzie 1000 lat czekat na wybuch supernowej. Nie widzimy tez
jednak fundamentalnych przeszkdd aby potaczy¢ duzg ilo$é¢ detektoréw monitorujacych reakto-
ry czy badajacych ptaszcz Ziemi w celu réwnoczesnego obserwowania obiektow astofizycznych.
Detekcja 77, o energiach (€, )5 MeV bedzie miata bardzo szerokie zastosowania praktyczne, po-
zwalajac przy sprzyjajacym zbiegu okolicznosci dokonaé fantastycznej rzeczy: przepowiedzieé
wybuch pobliskiej supernowej. Wtasciwie juz jest to mozliwe (Rys. 15): wystarczy niewielka mo-
dyfikacja Super-Kamiokande. Pytanie brzmi nie ,czy mozemy” tylko ,jak gleboko” mozemy
siegna¢ w glab Galaktyki.

Mozna tatwo zanegowaé znaczenie podjetych wysitkéw powotujac sie na bardzo niskie praw-
dopodobienstwo wybuchu bliskiej supernowej. Jak wszyscy wiedza, nikomu nie przeszkadza to
rozwaza¢ metod i wartosci naukowej detekcji samej supernowej w neutrinach. Dlatego warto
spojrzec¢ na to nie za pomocg prawdopodobienstwa absolutnego, ale warunkowego. Tak rozumia-
ne prawdopodobienstwo, czyli szansa ze zaobserwujemy sygnat z pre-supernowej w przypadku
zaobserwowania samej supernowej bedzie wynosito od kilku do kilkudziesigciu procent. Jak
duza jest w rzeczywistosci ta liczba to jedna z gtéwnych niewiadomych pozostajacych do usta-
lenia. Wymaga to doktadnego obliczenia emisji neutrinowej dla co najmniej kilkunastu gwiazd
o masach 8-100 My i dokonania symulacji Monte Carlo naszej Galaktyki. Zagwarantowanie
wybuchu supernowej w przeciggu kolejnych kilkunastu lat jest juz oczywiscie poza naszymi
mozliwosciami.

Udato sie nam zbadaé tematyke pozwalajaca na podjecie catego szeregu interesujacych prac
w dziedzinie fizyki teoretycznej/ astrofizyki dzieki ktérej powstaje zupetnie nowa jakosé i spoj-
rzenie (Rys. 11, 12) na ostatnie fazy ewolucji masywnych gwiazd, tworzace swoisty pomost
pomiedzy specjalistami réznych dziedzin, w szczeg6lnosci tzw. ,teoretykami” i ,doswiadczal-
nikami”. Prace na ten temat sg czytane z zainteresowaniem przez jednych i drugich, gdyz
neutrina z jednej strony pochodza z proceséw i obiektéw bedacych tematem intensywnych prac
teoretycznych, a z drugiej strony stanowia potencjalng i jak najbardziej realng obserwable.

6 Znaczenie grantu dla rozwoju astrofizyki neutrinowej
w Polsce

Wykonanie grantu ,,Astronomia neutrin z zaawansowanej ewolucyjnie gwiazdy: nowe narze-
dzie astrofizyki” przeniosto poziom tej dziedziny w Polsce z epoki ,kamienia tupanego” w XXI
wiek. Dotyczy to zwtaszcza wiedzy zakresie teoretycznym. W chwili obecnej juz nie komentu-
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Rysunek 15: Detekcja neutronéw pochodzacych z fazy spalania Si gwiazdy [ Orionis w detek-
torze Super-Kamiokande. Wymaga to rozpuszczenia w detektorze soli gadolinu, ktory posiada
najwiekszy znany przekrdj czynny na radiacyjny wychwyt neutronu. Nawet biorac pod uwage
bardzo duze tlo (zaznaczone paskami) pochodzace od rozbitych przez promieniowanie kosmiczne
jader i neutrin generowanych przez japonskie elektrownie atomowe, ostrzezenie (linia schodko-

wa, analiza danych co 1 dzief) przed wybuchem dotartoby do nas okoto tydzien przez kolapsem
grawitacyjnym.
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Rysunek 16: Ostatnie 2 dni zycia gwiazdy o masie 15 Mg, (po lewej) i 25 Mg, (po prawej). U géry
pokazano srednia energie antyneutrin (&;,) oraz sume (E5.) + 05, gdzie o5, to dyspersja widma

energetycznego strumienia 7,. Zaznaczono prog na detekcje v, przy pomocy reakcji Reinesa-

Cowana. Piki pochodzace od spalania Si w ,shell-u” sg wyraznie widoczne kilka godzin przed
kolapsem.
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jemy wynikéw innych grup, ale sami wybieramy obiekty do analizy i samodzielnie obliczamy
widmo neutrinowe, korzystajac z wypracowanych metod. Modele sg dla nas dostepne nieomal
od reki, gdyz stanowimy w chwili obecnej partnera dla wielkich osrodkéw astrofizyki Swiatowej.
JesteSmy w stanie obliczy¢ emisje i widmo neutrin z praktycznie dowolnego modelu obiektu
astrofizycznego (przezroczystego dla neutrin) w czasie rzedu 1-2 tygodni. W roku 2000 czas ten
wynositby kilka lat. W tej dziedzinie jesteSmy po prostu bezkonkurencyjni i (nadal) wyprze-
dzamy swiat o przynajmniej kilka lat.
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