
Evoluzione stellare (0)



Evoluzione stellare (1)
Esaurimento dell’idrogeno nel nucleo stellare struttura stellare
disomogenea:
Nucleo di He (privo di reazioni nucleari)
Guscio ricco di H .
Le reazioni nucleari si spostano verso gli strati esterni

Raggio e luminosita’ aumentano
La stella abbandona la sequenza principale e diviene una gigante rossa



Evoluzione stellare (2)

Raggio e luminosita’ aumentano
La stella abbandona la sequenza 
principale e diviene
una gigante rossa



Evoluzione stellare (3)
Bruciando tutto l’idrogeno, per masse stellari inferiori a 3 
MS, la stella si converte interamente in He4 e l’evoluzione 
cessa.

Per masse superiori a 3 MS, la stella subisce ulteriore 
contrazione, con aumento di temperatura e densita’.

Per ρ ∼ 106 g/cm3  e T∼108 K, cominciano ad aversi processi di fusione di 
3 nuclei di He4:

3 He4 C12 + γ    (7.65 MeV)
seguiti da:

C12 + He4 O16 + γ

Ora il nucleo stellare sara’ costituito da C12 ed O16 (ed elettroni)



Evoluzione stellare (4)
ρ ∼ 106 g/cm3   e  T∼108 K  e masse stellari superiori a 3 MS:

Altre reazioni che possono aver luogo:

N14 + He4 F18 + γ O18 + e- + ν 

O16 + He4 Na20 + γ
Dove gli isotopi N14 ed O16 possono esser stati formati nel ciclo CNO.

Per ρ ∼ 106 g/cm3 e T∼ (5-8) 108 K il Carbonio comincia
a bruciare:

C12 + C12 Na23 + p
Ne20 + He4

Mg23 + n   (endotermica)



Evoluzione stellare (5)
Per ρ ∼ 106 g/cm3 e T∼ (5-8) 108 K e Masse stellari superiori a 3 MS:

Reazioni che generano il Mg24 :
Ne20 + He4 Mg24 + γ  

Na23 + p Mg24 + γ

Il Mg24 e’ il piu’ stabile nell’intera catena diviene il piu’ abbondante.
Reazioni che interessano l’O16 :

O16 + O16 S32 + γ  

P31 + p
Si28 + He4 

Mg24 + 2He4

S31 + n
L’isotopo Si28 , che e’ il piu’ stabile nella catena, finisce col dominare. 
Terminano cosi’ le reazioni di fusione.



Evoluzione stellare (6)

La fusione di due nuclei di Si richiede temperature superiori a T∼ 4.5 109

K. 
Numero di fotoni prodotti cosi’ elevato da dar luogo a processi di 
fotodisintegrazione. Nuclei meno stabili (numero di massa dispari) distrutti 
a favore di quelli piu’ stabili
(Fe, Si). Cio’spiega come mai questi ultimi siano piu’ abbondanti di quelli 
di numero atomico vicino.



Pressione degli elettroni degeneri (1)
Stadi finali nell’evoluzione

A densita’ molto piu’ elevate (ρ ∼ 106 g/cm3 ) le reazioni nucleari cessano, 
la stella si raffredda ed il gas di elettroni diviene “degenere”

Principio d’indeterminazione:    ∆p ∆x > h
Valore di p al di sotto del quale tutte le celle nello spazio delle fasi sono 
“piene” (allo zero assoluto). Implica un limite sull’energia degli elettroni, e 
quindi sulla pressione.

Dall’applicazione della 
meccanica statistica ad
una distribuzione di 
Fermi-Dirac

µe=massa media delle
particelle per elettrone libero



Pressione degli elettroni degeneri (2)



Pressione degli elettroni degeneri (3)



Pressione degli elettroni degeneri (4)



Pressione degli elettroni degeneri (5)
pF=3.28 10-27 ne

1/3 (CGS)

EF= pF
2/2m = 3.75 10-21 ne

2/3 (MeV) [EF << mc2]
EF= cpF = 0.62 10-10 ne

1/3     (MeV)    [EF >> mc2]

Gas perfetto:

Pd=2/3 ne E ∼ 2/3 x 3.68 10-21 ne
5/3 

∼ ρ 5/3 (se non relativistico)
 ∼ ρ 4/3 (se relativistico)

 Quantitativamente:

Pd = 107  (ρ /µ)5/3 (dyn/cm2)     (se non relativistico)
= 1.2 109(ρ /µ)4/3 (dyn/cm2) (se relativistico)

(µ = numero di nucleoni/elettrone)
e.g.: per ρ= 107  g/cm3 Pd ∼ 1012 atm



Equilibrio stellare (1)

Pressione gravitazionale:

Pg=-2/3 π G ρ2 R2=-(3/8π) G M2/R4

Questa puo’ esser riscritta come:

Pg = -5.378 10-10 ρ4/3 M2/3

Bilancio ?
Nel caso non relativistico:

Pd ∼ ρ 5/3 mentre Pg ∼ ρ4/3

di conseguenza, e’ sempre possibile che la densita’ raggiunga un
valore tale che sia Pd > Pg



Equilibrio stellare (2)
Pd = 1.2 109 (ρ /µ)4/3 (dyn/cm2) (se relativistico)

(µ = numero di nucleoni/elettrone)

Pressione gravitazionale:  Pg = -5.378 10-10 ρ4/3 M2/3

Bilancio nel caso relativistico:

Pd ∼ ρ 4/3 e    Pg ∼ ρ4/3

In tal caso la stabilita’ non dipende dalla densita’, ma solo dalla massa. 
Massa critica (Chandrasekhar) al di sopra della quale la pressione di degenerazione 
non e’sufficiente a contrastare quella gravitazionale.

Mcr ∼ 1.4 MS

Se la massa e’ inferiore a quella critica, la stella puo’ esser stabilizzata dalla 
pressione di degenerazione del gas (nana bianca).
Se la massa supera quella critica, la contrazione gravitazionale continua, e con essa 
aumenta la temperatura.
I fotoni prodotti sono ora abbastanza energici da causare fotodisintegrazione, che 
porta ad una diminuzione di temperatura.



Collasso gravitazionale (1)
In aggiunta, l’aumento della densita’ porta ad un aumento dell’energia di Fermi del 
gas di elettroni. Questi hanno ora energia sufficiente per dar luogo a reazioni quali:

e- + p n + νe

(deleptonizzazione) ed altre reazioni di disintegrazione nucleare:

Fe56 + e- Mn56 + νe

scomparsa di elettroni e diminuzione ulteriore di pressione.

Continua contrazione pressione interna approx. costante

Processo estremamente veloce: raggio iniziale della regione interessata ∼ migliaia di 
km raggio finale ∼ 50 km !

(Cio’ che rimane alla fine e’ una stella di neutroni)

Densita’nella zona centrale superiore a quella nucleare (1014 g/cm3)

“Rimbalzo” della zona centrale e collisione con gli strati che continuano a “cadere”
shock attraversa gli strati che stanno collassando espulsione degli strati esterni



Collasso gravitazionale (2)
Elettroni di alta energia ancora presenti nel nucleo continua la deleptonizzazione e 
produzione di neutrini
Temperatura del nucleo > 2 1012 K (200 MeV). Produzione di coppie di leptoni e 
neutrini.

νµ, νe, ντ

e relativi antineutrini
I νe hanno sezioni d’urto un po’ piu’ grandi. Interagendo perdono energia 

Eνe ∼ 20-30 MeV
Durata dell’emissione dei νe pochi decimi di secondo
Durata dell’emissione dei νµ,ντ 10 secondi o piu’

SN1987a (23 Febbraio 1987) [Nelle nubi di Magellano]
Distanza 50 Kpc
Flusso di neutrini a terra (3-6) 1010 cm-2



Collasso gravitazionale (3)
Riassumendo le fasi che precedono e che poi descrivono il collasso

(per stelle aventi massa > 8 MS):
a) Combustione dell’idrogeno, dell’elio e degli elementi piu’ pesanti (carbonio, 

ossigeno, azoto) nel nucleo
b) Combustione di idrogeno ed elio negli strati esterni. Combustione degli 

elementi pesanti prodotti nel nucleo (Si e poi Ni). Fotodisintegrazione del Si 
e formazione del Fe

c) Fine dei processi di fusione
d) Massa del nucleo maggiore di 5.72 Ye

2 MS (Massa di Chandrasekhar) 
densita’ elettronica (gas degenere di elettroni relativistici) genera una 
pressione non piu’ sufficiente a bilanciare la pressione gravitazionale.

e) Aumento dell’energia di fermi che accompagna l’aumento della densita’
elettronica aumento dell’energia degli elettroni innesco del processo di 
deleptonizzazione:

e- p  n  νe

f) Diminuzione del numero di elettroni diminuzione della pressione 
elettronica innesco del collasso

g) Nucleo ricco di neutroni e di nuclei con alto numero di neutroni



Collasso gravitazionale (4)
h) Per densita’ ρ ∼ 5 1011 g cm-3 neutrini prodotti nel nucleo 

“intrappolati” (tempo di diffusione maggiore del tempo di collasso) 
produzione della “sfera di neutrini”

Neutrini intrappolati interagiscono con neutroni:

νe n e- p

i) interazioni con i nuclei “termalizzano” i neutrini

j) Densita’ nel nucleo ρ > 1014 g cm-3 collisione del nucleo con gli strati 
esterni che “cadono” onda di pressione a velocita’ maggiore di quella 
del suono (onda d’urto) 

k) Energia dell’onda dissocia nuclei di Fe  in  protoni  e neutroni
l) Neutrini prodotti durante il raffreddamento della stella di neutrini che si 

sta formando:
γ e+ e- νi νbar

i

intrappolati (alta densita’ del materiale circostante) e poi in equilibrio 
termico emessi 



Collasso gravitazionale (5)



Collasso gravitazionale (6)



Collasso gravitazionale (7)



Collasso gravitazionale (8)



Neutrini dal collasso(1)

<Eνe> ~ 12 MeV

<Eν(bar) e > ~ 15 MeV

<Eνµ> ~ 18 MeV



Neutrini dal collasso(2)

Andamento temporale
di emissione dei vari tipi
di neutrini



Neutrini dal collasso(3)
Andamento temporale
di emissione dei vari tipi
di neutrini



SN1987a
Nubi di Magellano prima e dopo il 26 Febbraio 1987



SN1987a
Nubi di Magellano prima e dopo il 26 Febbraio 1987..e sette anni dopo



SN1987a+Kamiokande[1]
Kamiokande (Kamioka-nucleon-decay-experiment)

Profondita’ 1000 m (2700 m acqua equivalente), nella miniera di 
Mozumi (Kamioka: Alpi Giapponesi)



SN1987a+Kamiokande[2]
Kamiokande (Kamioka-nucleon-decay-experiment)

Costruzione iniziata nel 1982 e terminata nel 1983
(scopo: ricerca decadimento del protone)
Profondita’ 1000 m (2700 m acqua equivalente), nella miniera di Mozumi 
(Kamioka: Alpi Giapponesi)
3000 t di acqua pura - 948 PMT sulla superficie interna della vasca
Altezza 16 m; diametro 15.6 m
Luce cerenkov emessa dagli elettroni nell’acqua
PMT da 20”

Solo le 380 ton piu’ interne adoperate per i neutrini solari
Solo le 2100 ton. piu’ interne per la SN1987a

Fotomoltiplicatori costruiti appositamente dalla Hamamatsu Photonics 
Co.
PMT coprivano il 20% della superficie interna



SN1987a + Kamiokande[3]

(Super)kamiokande



SN1987a + Kamiokande[4]



SN1987a+Kamiokande[5]
(Super)kamiokande



SN1987a+Kamiokande[6]
Kamiokande

Buona risoluzione in energia (22% a 10 MeV)
Efficienza di rivelazione: 50% a 7.6 MeV

: 90% a 10 MeV
Upgrade (1984-85) aggiunto un veto (4π) costituito da 1.5 m di 
Cerenkov ad acqua (altri 123 PMT). Serve da schermo per gamma, 
neutroni e raggi cosmici.

Registrazione dell’energia depositata e del tempo
Trigger: almeno 20 PMT attivati in una finestra di 100 ns
(corrisponde ad un’energia di 7.5 MeV depositata da un elettrone.

L’informazione temporale e’ utilizzata per ricostruire la
posizione dell’evento (errore in posizione di 1.7 m)
Risoluzione angolare: 280 per elettroni di 10 MeV.

Soglia a 8 Mev rate di conteggio inziale  1kHz ! Dovuti a 
decadimenti radioattivi (Rn222 Bi214 β−)



SN1987a+Kamiokande[7]
Kamiokande

Soglia a 8 Mev rate di conteggio iniziale  1kHz ! Dovuti a 
decadimenti radioattivi (Rn222 Bi214 β−)
Vita media del Rn222: 3.8 giorni dopo pochi mesi: trigger
rate pochi Hz. Ridotti poi a 0.6 Hz (0.37 muoni cosmici; 0.23
radioattivita’ residua).

Calibrazione: elettroni dal decadimento dei µ nei raggi cosmici 
scala assoluta di energia 3%.

Rate di eventi da neutrini solari atteso: 0.3 eventi/giorno !
Il rate dalla SN1987a era piu’ grande di un fattore 1000.



SN1987a+Kamiokande[8]
Kamiokande

Interazioni dei neutrini in acqua

Distribuzione angolare dell’e- nella prima reazione: isotropa
Distribuzione angolare dell’e- nell’ultima reazione:
concentrata in avanti rispetto al neutrino incidente 



SN1987a+Kamiokande[9]
Radiazione Cerenkov

I PMT sono sensibili a fotoni con lunghezza d’onda 300-600 nm
calcolare il numero di fotoni prodotti per cm da un µ con β = 1.
(si prenda n=1.33)



SN1987a_Kamiokande_results[1]



SN1987a_neutrini(1)
Neutrini prodotti rivelati da due esperimenti 

IMB e Kamiokande-II



SN1987a_neutrini(2)
Neutrini prodotti rivelati da due esperimenti 

IMB e KamiokandeII



SN1987a_neutrini(3)
Assumendo 8 eventi di antineutrinoe nei primi 2 secondi 

Flusso integrato di antineutrinie: 0.5 1010 cm-2 s-1

Prendendo come energia media 15 MeV 

energia liberata in antineutrinie  : 8 1052 erg

Poiche’ gli antineutrinie  sono circa 1/6 del  totale 

energia totale liberata in neutrini di ogni tipo: 5 1053 erg



SN1987a_neutrini(4)
Limite sulla massa dei neutrini 

Calcolando m2 per ogni 
combinazione di eventi
si ottiene un limite sul 
suo valore



SN1987a_neutrini(5)
Caratteristiche degli eventi osservati nei quattro esperimenti

Kamioka

IMB

Baksan

Mt Blanc
(5 ore prima !)



SN1987a_neutrini(6)
Caratteristiche degli eventi osservati (solo Kamiokande e IMB)

Tempo t0 scelto in modo che il 
primo evento coincida nei due 
esperimenti



SN1987a_neutrini(7)



SN1987a_neutrini(8)
Limite inferiore sulla vita media dei neutrini
Flusso misurato sulla Terra compatibile con quello
atteso 

(Eν/mν) τν > 5 1012 s
Eν τν > 5 1012 s . mν

per Eν = 10 MeV ed mν = 10 eV

τν > 5 106 s 



SN1987a_neutrini(9)
Limite superiore sulla carica elettrica dei neutrini

Se il neutrino avesse una carica elettrica
sarebbe deflesso dal campo magnetico
(inter)galattico 

Qν < 10-17 e

(Supponendo che il campo magnetico sia
di 1 µG e si estenda solo su di un tratto di
1 kpc)
J.N. Bahcall, p. 454



SN1987a_neutrini(10)

Limite superiore sul momento magnetico dei neutrini

Se il neutrino avesse un momento magnetico
potrebbe subire uno “spin flip” (diventando
un neutrino di elicita’ positiva, quindi “sterile) 

µν < 10-12 µB



SN1987a_curva di luce(1)
Curva di luce



SN1987a_curva di luce(2)
Curva di luce



Supernovae in 2004



Supernovae Early Warning
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