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Kiedy eksploduje Betelgeza?
(Betelgeuse)

Andrzej Odrzywoltek
Instytut Fizyki UJ

Tytutowe pytanie zadaje sobie nieomal kazda osoba, ktora wie, czym jest
Betelgeza: jedna z dwoch najjasniejszych gwiazd w gwiazdozbiorze Oriona
(a0 Ori), charakterystyczny czerwony punkt bardzo dobrze widoczny w Polsce
na niebie podczas zimowych nocy. Z astrofizycznego punktu widzenia jest to
bliski czerwony olbrzym. Ze wzgledu na szacowana mase okoto 15 razy wigk-
sza od Stonca murowany kandydat na supernowa. Poniewaz jej promien sigga
rozmiaréw orbity Marsa, a znajduje si¢ ona w odlegltosci zaledwie 130 parse-
kéw (425 lat §wietlnych) od Stonca, udato sig sfotografowac powierzchnig tej
gwiazdy, a takze bezposrednio mierzony jest jej promien.

Spekulacje co do rychtego wybuchu Betelgezy wzmogly si¢ po opublikowa-
niu w ,,Astrophysical Journal” [1] danych pokazujacych, iz gwiazda ta kurczy
si¢ od kilkunastu lat. Nie jest wiadome dlaczego. Emocje rozbudza podejrzenie,
ze moze to mie¢ co$ wspdlnego z nadchodzacym wybuchem gwiazdy.

Niestety, wspotczesna astrofizyka nie jest w stanie przewidzie¢ wybuchu
zadnej supernowej z doktadnos$cia lepsza niz okoto 100 tysigcy lat. Jedyne co
jest wiadome z duza pewnoscia, to zwiazek wyczerpania si¢ wodoru w jadrze
gwiazdy z przej$ciem do postaci czerwonego olbrzyma. Dlatego wiemy, iz Be-
telgeza jest na etapie spalania’ helu w jadrze lub pozniejszym. Poniewaz spala-
nie helu trwa dziesiatki lub setki tysiecy lat, z taka doktadnos$cia mozemy okre-
sli¢, kiedy etap ten si¢ zakonczy.

Z teoretycznych obliczen wynika, ze po zakonczeniu spalania helu jadro
gwiazdy pre-supernowej (czyli odpowiednio masywnej, min. 8—11 masy Ston-
ca) kurczy si¢ az do momentu termojadrowego zaptonu ,,popiotu” pozostalego
po spalaniu helu, czyli mieszaniny wegla i tlenu. Mniej wigcej na tym wlasnie
etapie temperatury wewnatrz gwiazdy staja si¢ tak duze’, ze zachodzi ciagla
produkcja par elektron-pozyton. Pozytony ulegaja zwykle natychmiastowej ani-
hilacji produkujac fotony. Z punktu widzenia teorii oddzialywan elektrostabych
Weinberga-Salama mozliwy jest tez inny proces: zamiast fotonu w stanie kon-
cowym produkowana jest para neutrino-antyneutrino”.

! Pod pojeciem spalania rozumiemy zachodzenie reakcji termojadrowych.

% Energia kinetyczna niektorych fotondw musi przekracza¢ dwie masy spoczynkowe elektro-
nu. Dlatego astrofizycy czgsto uzywaja 1 MeV ( mega-elektronowolta) jako jednostek temperatu-
ry. W tych jednostkach masa elektronu wynosi 0,511 MeV. Przelicznik do temperatury wyrazonej
w kelwinach wynosi: T/10° K = Ty = (kT/1 MeV)*11,6. Miliard kelwinéw oznaczany jest jako Ts.

* Dotyczy to kazdego procesu elektromagnetycznego, w tym emisji promieniowania przez
atomy. W szczegdlnosci tzw. emisja dwufotonowa ma swoj odpowiednik w postaci procesu emi-
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Zachodzi to okoto 1 raz na 10*° przypadkéw. Pomimo stabosci tego oddzia-
lywania efekt jest dramatyczny. W odréznieniu od fotondéw, ktére potrzebuja
setek tysiecy lat, aby wydosta¢ si¢ na powierzchni¢ gwiazdy, neutrina uciekaja
natychmiast. Powoduje to katastrofalne w skutkach przyspieszenie ewolucji
jadra gwiazdy. Spalanie wegla zajmuje okoto tysiaca lat, po czym cykl powta-
rza si¢. Nastepuje zapton neonu, a nastgpnie tlenu. Spalanie tlenu trwa juz tylko
kilka lat. Kolejny etap spalania krzemu (Si) zajmuje tylko 2 tygodnie. Etapy te
okreslamy mianem ,,fazy chlodzonej neutrinowo”. Poniewaz po spalaniu Si zo-
staje gltownie ,,zelazo”, ktore nie stanowi paliwa termojadrowego, faza ulega
zakonczeniu. Wkrétce potem nastepuje kolaps grawitacyjny powodujacy wy-
buch supernowej typu implozyjnego.

Teraz mozemy wreszcie zrozumie¢, dlaczego nie widzimy na powierzchni
gwiazdy nawet §ladu tych proceséw. Ot6z fotony wytworzone podczas spalania
He ciagle sa transportowane na powierzchnig. Opo6znienie si¢ga dziesiatek ty-
sigcy lat. Potrwa to az do momentu zniszczenia gwiazdy w wybuchu superno-
wej. Ich role w jadrze gwiazdy przejely neutrina, ktore bez oddzialywania
opuszczaja gwiazdeg. Co gorsza, jadro gwiazdy jest znikomo mate, o promieniu
niewiele wigkszym od promienia Ziemi. Nie ma zadnej metody, aby ustali¢, co
si¢ w nim dzieje, obserwujac jedynie powierzchni¢. Aby ostatecznie pograzy¢
nadzieje dodam, ze nie znamy ani jednej gwiazdy, ktéra spala w swoim wnetrzu
wegiel. Nawet jesli sa jakie$ obserwowalne zjawiska z tym zwiazane, nie rozu-
miemy lub nie widzimy ich.

Ostatnia deska ratunku wydaje si¢ by¢ bezposrednia detekcja neutrin emito-
wanych przez pre-supernowa. W celu rozwazenia tej mozliwosci musimy zapo-
znac¢ si¢ ze szczegblowym modelem zycia gwiazdy.

Z punktu widzenia zardwno emisji neutrinowe;j jak i teorii ewolucji gwiazd
mozna wyrdznic szes$¢ etapow:

1) termojadrowe spalanie wodoru; mowimy, ze gwiazda jest na ciagu gtow-
nym; neutrina emitowane sa przede wszystkim jako efekt uboczny spalania wo-
doru w cyklu CNO. Catkowita ich liczba jest imponujaca, ale emitowane sa
powoli przez miliony lat;

2) spalanie He; ciemny okres w emisji neutrin — wigkszo$¢ z nich pochodzi
z rozpadu plazmonu, kwaziczastki o bardzo malej masie ,,spoczynkowe;j” okoto
0,01 MeV;

3) faza chlodzona neutrinowo opisana wyzej;

4) neutronizacja, podczas ktorej protony pochtaniaja elektrony, zamieniajac
si¢ w neutrony i emitujac neutrina elektronowe; proces ten ulega nasileniu po-
czawszy od spalania Si. Najgwattowniejsza neutronizacja zachodzi juz podczas
kolapsu grawitacyjnego rdzenia gwiazdy, kiedy to elektrony zostaja wrecz

tujacego foton i par¢ neutrino-antyneutrino. W pomiarach tego typu proceséw fizyka atomowa
osiagneta ogromna doktadno$é. Japonscy naukowcy pracuja nad oparta o te idee detekcja neutrin.
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,wprasowane” w protony. W efekcie powstaje gwiazda neutronowa oraz gigan-
tyczny strumien neutrin trwajacy zaledwie 1/100 sekundy.

5) gléwna najpotezniejsza fala neutrin emitowanych w procesie formowania
si¢ protogwiazdy neutronowej. W tym czasie kurczy si¢ ona od poczatkowego
promienia ~60 km do ~20 km. Energia grawitacyjna zostaje wypromieniowana
w czasie rzedu 10 sekund jako strumien neutrin wszystkich rodzajoéw. Zjawisko
to zostato potwierdzone poprzez detekcje neutrin z supernowej 1987A w Obto-
ku Magellana.

6) powolne neutrinowe chlodzenie gwiazdy neutronowej trwajace tysiace
i miliony lat. By¢ moze w tym czasie niektore gwiazdy neutronowe zamieniaja
si¢ w czarne dziury. W takim wypadku emisja neutrin spada do zera natychmia-
stowo.

Obecnie kazdy dziatajacy detektor neutrin jest zdolny do obserwacji fazy 5.
Najwigksze z nich (Super-Kamiokande) moga wrecz zostaé ,,olepione” jezeli
dojdzie do wybuchu supernowej znajdujacej sie blizej niz 2 kpc*, czyli 6500 lat
swietlnych od Ziemi.

Jasnos$¢ neutrinowa przed i po kolapsie grawitacyjnym
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Rys. 1. Jasno$¢ neutrinowa przed, w trakcie i po wybuchu supernowej typu implozyjnego

* Niedawno skonstruowano prymitywny, ale skuteczny, prototyp detektora neutrin [2]. Ma on
posta¢ stalowej kuli o $rednicy kilku metréw wypetnionej argonem pod cisnieniem. Wewnatrz
znajduje si¢ elektroda pod napigciem. Wyprowadzony na zewnatrz jeden przewdd wystarcza do
analizy sygnalu. Calkowity koszt pracowni wyposazonej w takie urzadzenie szacuje si¢ na
200,000 euro, a sam detektor moze by¢ obstugiwany przez studentow. Zasada dziatania opiera si¢
o koherentne rozpraszanie neutrin przez jadra argonu, a przewidywany sygnal z supernowe;j to co
najmniej kilkaset zarejestrowanych przez detektor zdarzen w czasie okoto 10 sekund.
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Wyzwaniem XXI wieku jest wigc detekcja innych faz, szczegolnie 3, 4 1 6.
Rysunek 1 pokazuje opisane etapy. Strumien neutrin jest funkcja ciagla. Nie-
wielka rozbiezno$¢ widoczna dla antyneutrin elektronowych jest prawdopodob-
nie wynikiem pominigcia waznego zjawiska wychwytu pozytonu przez jadra
atomowe. Warto podkresli¢, iz podejscia uzyte do obliczenia strumienia neutrin
przed i po kolapsie sa diametralnie r6zne. Dla pre-supernowej (na lewo od kre-
ski opisanej ,,Start kolapsu grawitacyjnego”) uzyto kodu PSNS [3] stosowalne-
go wylacznie do obiektow przezroczystych dla neutrin. Do obliczenia strumie-
nia na prawo uzyto zaawansowanego kodu obliczajacego transport uwigzionych
neutrin [4]. Jak wida¢ wyniki sa zgodne.
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Rys. 2. Neutrinowy diagram Kippenhahna

Aby opisa¢ szybko zmieniajace si¢ wnetrze gwiazdy, astrofizycy uzywaja
diagramu Kippenhahna (rys. 2). Jest to forma diagramu czasoprzestrzennego,
gdzie na osi poziomej zaznaczono czas pozostaly do wybuchu supernowej, a na
pionowej — odleglos¢ od centrum. Kolorami pokazuje sig istotne wielkosci fi-
zyczne, na rys. 2 jest to emisyjnos¢ neutrinowa. Kreskowanie pokazuje regiony
konwektywne, czyli takie, w ktoérych transfer energii nast¢puje poprzez prze-
plyw goracego gazu. Prawie zawsze oznacza to zachodzenie produkujacych
energi¢ reakcji termojadrowych. Neutrina s produkowane kosztem energii za-
rowno termojadrowej jak 1 grawitacyjnej. Jest to widoczne na diagramie, jako
wyrazne zmniejszenie si¢ promienia jadra. Po wyczerpaniu sig¢ paliwa (Si) rdzen
wyraznie kurczy si¢ od R=3000 km dzien przed wybuchem gwiazdy, do
R=1500 km na godzing przed eksplozja. Réznica energii grawitacyjnej jest
wypromieniowana gtdownie jako neutrina, ale jej czgs¢ powoduje wzrost tempe-
ratury na powierzchni zelaznego jadra doprowadzajac do zaptonu krzemu (Si)
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w powloce otaczajacej jadro. Powoduje to ekspansj¢ rdzenia i ,,odroczenie”
wybuchu supernowe;j o kolejne 2 godziny. Po wyczerpaniu si¢ krzemu nastgpu-
je kolejna faza kontrakcji, tym razem prowadzaca bezposrednio do kolapsu
grawitacyjnego. Rozpoczyna si¢ wybuch supernowe;j.

Neutrina emitowane przed wybuchem moga zosta¢ wykryte przez detektory
neutrin nowej generacji. Beda to znacznie powigkszone wersje dzialajacych
obecnie detektorow Super-Kamiokande lub Borexino, albo urzadzenia nowej
generacji. Te ostatnie maja uzywaé spojnego rozpraszania neutrin na jadrach
atomowych. W procesie tym neutrino oddziatuje w skoordynowany sposéb ze
wszystkimi neutronami réwnoczesnie. Reakcja zachodzi dzicki temu N* razy
czgsciej w porownaniu do reakcji z pojedynczymi protonami. N jest tu liczba
neutroné6w w jadrze, ktora np. dla germanu (Ge76) wynosi N =44, a dla kseno-
nu (Xel34) N =280. W efekcie detektor réwnie skuteczny jak 1000 ton wody
lub cieczy organicznej, mozna w zasadzie zbudowa¢ uzywajac 1 kg germanu,
ksenonu lub innego materiatu. Pisz¢ ,,w zasadzie”, gdyz ciagle nie udato si¢
nikomu uruchomi¢ takiego urzadzenia. Sukces jest spodziewany w ciagu roku.
Pracuja nad nim m.in. wojskowe laboratorium Sandia, Uniwersytet w Chicago
(USA) oraz naukowcy z Tajwanu. Jako zrodto neutrin wykorzystywane sa elek-
trownie atomowe. Wbrew pozorom detektor taki trudno jednak uznaé za
,».przenosny”. Wymaga on bowiem chtodzenia do temperatur bliskich zera bez-
wzglednego oraz wybudowania duzej liczby oston. Energia odrzutu jadra po
uderzeniu przez neutrino jest znikomo mata (~100 eV) i najmniejsze zaktocenia
uniemozliwiaja dzialanie kalorymetru, podstawowej czgsSci detektora. Cate
urzadzenie zajmuje sporej wielko$ci pomieszczenie.

Czego mozemy oczekiwa¢ w przypadku Betelgeuse? Zalezy to glownie od
postepow w technologii detektorow neutrin. W najbardziej optymistycznym
wariancie nadwyzka neutrin bedzie widoczna na tle sygnalu pochodzacego od
neutrin ze Stonca juz kilka miesigcy przed wybuchem. W pesymistycznym, za-
ktadajac dziatanie wylacznie detektorow juz uruchomionych i sprawdzonych,
zauwazymy dopiero sam kolaps. Dodam, ze scenariusz ten jest znikomo praw-
dopodobny. Prawdopodobienstwo wybuchu alfy Oriona w tym stuleciu szacuj¢
na mniej niz 0,25%. Sam wybuch bytby spektakularnym zjawiskiem, ale prak-
tycznie nieszkodliwym dla nas.
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	Wyzwaniem XXI wieku jest więc detekcja innych faz, szczególnie 3, 4 i 6. Rysunek 1 pokazuje opisane etapy. Strumień neutrin jest funkcją ciągłą. Niewielka rozbieżność widoczna dla antyneutrin elektronowych jest prawdopodobnie wynikiem pominięcia ważnego zjawiska wychwytu pozytonu przez jądra atomowe. Warto podkreślić, iż podejścia użyte do obliczenia strumienia neutrin przed i po kolapsie są diametralnie różne. Dla pre-supernowej (na lewo od kreski opisanej ,,Start kolapsu grawitacyjnego”) użyto kodu PSNS [3] stosowalnego wyłącznie do obiektów przezroczystych dla neutrin. Do obliczenia strumienia na prawo użyto zaawansowanego kodu obliczającego transport uwięzionych neutrin [4]. Jak widać wyniki są zgodne. 
	 
	  
	Rys. 2. Neutrinowy diagram Kippenhahna 
	 
	Aby opisać szybko zmieniające się wnętrze gwiazdy, astrofizycy używają diagramu Kippenhahna (rys. 2). Jest to forma diagramu czasoprzestrzennego, gdzie na osi poziomej zaznaczono czas pozostały do wybuchu supernowej, a na pionowej – odległość od centrum. Kolorami pokazuje się istotne wielkości fizyczne, na rys. 2 jest to emisyjność neutrinowa. Kreskowanie pokazuje regiony konwektywne, czyli takie, w których transfer energii następuje poprzez przepływ gorącego gazu. Prawie zawsze oznacza to zachodzenie produkujących energię reakcji termojądrowych. Neutrina są produkowane kosztem energii zarówno termojądrowej jak i grawitacyjnej. Jest to widoczne na diagramie, jako wyraźne zmniejszenie się promienia jądra. Po wyczerpaniu się paliwa (Si) rdzeń wyraźnie kurczy się od R = 3000 km dzień przed wybuchem gwiazdy, do R = 1500 km na godzinę przed eksplozją. Różnica energii grawitacyjnej jest wypromieniowana głównie jako neutrina, ale jej część powoduje wzrost temperatury na powierzchni żelaznego jądra doprowadzając do zapłonu krzemu (Si) w powłoce otaczającej jądro. Powoduje to ekspansję rdzenia i ,,odroczenie” wybuchu supernowej o kolejne 2 godziny. Po wyczerpaniu się krzemu następuje kolejna faza kontrakcji, tym razem prowadząca bezpośrednio do kolapsu grawitacyjnego. Rozpoczyna się wybuch supernowej. 
	Neutrina emitowane przed wybuchem mogą zostać wykryte przez detektory neutrin nowej generacji. Będą to znacznie powiększone wersje działających obecnie detektorów Super-Kamiokande lub Borexino, albo urządzenia nowej generacji. Te ostatnie mają używać spójnego rozpraszania neutrin na jądrach atomowych. W procesie tym neutrino oddziałuje w skoordynowany sposób ze wszystkimi neutronami równocześnie. Reakcja zachodzi dzięki temu N2 razy częściej w porównaniu do reakcji z pojedynczymi protonami. N jest tu liczbą neutronów w jądrze, która np. dla germanu (Ge76) wynosi N = 44, a dla ksenonu (Xe134) N = 80. W efekcie detektor równie skuteczny jak 1000 ton wody lub cieczy organicznej, można w zasadzie zbudować używając 1 kg germanu, ksenonu lub innego materiału. Piszę ,,w zasadzie”, gdyż ciągle nie udało się nikomu uruchomić takiego urządzenia. Sukces jest spodziewany w ciągu roku. Pracują nad nim m.in. wojskowe laboratorium Sandia, Uniwersytet w Chicago (USA) oraz naukowcy z Tajwanu. Jako źródło neutrin wykorzystywane są elektrownie atomowe. Wbrew pozorom detektor taki trudno jednak uznać za ,,przenośny”. Wymaga on bowiem chłodzenia do temperatur bliskich zera bezwzględnego oraz wybudowania dużej liczby osłon. Energia odrzutu jądra po uderzeniu przez neutrino jest znikomo mała (~100 eV) i najmniejsze zakłócenia uniemożliwiają działanie kalorymetru, podstawowej części detektora. Całe urządzenie zajmuje sporej wielkości pomieszczenie. 
	Czego możemy oczekiwać w przypadku Betelgeuse? Zależy to głównie od postępów w technologii detektorów neutrin. W najbardziej optymistycznym wariancie nadwyżka neutrin będzie widoczna na tle sygnału pochodzącego od neutrin ze Słońca już kilka miesięcy przed wybuchem. W pesymistycznym, zakładając działanie wyłącznie detektorów już uruchomionych i sprawdzonych, zauważymy dopiero sam kolaps. Dodam, że scenariusz ten jest znikomo prawdopodobny. Prawdopodobieństwo wybuchu alfy Oriona w tym stuleciu szacuję na mniej niż 0,25%. Sam wybuch byłby spektakularnym zjawiskiem, ale praktycznie nieszkodliwym dla nas. 
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