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Tutkielma on kirjallisuuskatsaus téhtien evoluutiosta ja supernovarédjahdyksisté.
Tutkielman alussa esitellidn tdhden kehityksen eri vaiheita eli syntyméa, pédsar-
javaihetta, jattildisvaihetta ja sen jalkeisid viimeisid vaiheita. Sen yhteydessa kési-
tellddn tdhden massan vaikutusta sen evoluutioon: kevyempien tiahtien evoluutiota
valkeiksi kdapioiksi sekd massiivisimpien tahtien kohtaloa, painottuen kuitenkin sel-
laisiin kehityspolkuihin, jotka johtavat supernovardjahdykseen. Liséksi kuvaillaan
tahtien sisdisia rakenteita ja kaksoistdhtien vaikutusta tdhden eri elaménvaiheisiin.

Tutkielmassa esitellddn supernoville yleisesti kiytossa oleva luokittelutapa, jossa su-
pernovat luokitellaan tyyppeihin I ja II sen perusteella, esiintyyko supernovan opti-
sessa spektrissa vetya. Lisaksi esitellddn néiden luokkien alaluokkia ja esimerkkejé
erityyppisten supernovien optisista spektreisté ja valokayristd sekd pohditaan sité,
millaiset tdhden ominaisuudet ennen rajahdysta johtavat minkékin tyyppisiin su-
pernoviin. Spektriin perustuvan luokittelun liséksi esitelladn rajahdysmekanismei-
hin perustuva luokittelu, jossa supernovat jaetaan fuusiosupernoviin ja luhistumis-
supernoviin ja perehdytaan naita rajahdysmekanismeja kuvaaviin malleihin.

Lopuksi késitelladn supernovardjahdyksen jalkeisid tapahtumia eli supernovajaantei-
den evoluutioita ja esitellian muutamia kuuluisia supernovajaénteita. Lisdksi puhu-
taan supernovien esiintyvyydesta ja siitd, miten supernovat vaikuttavat maailman-
kaikkeuden rakenteisiin ja kehitykseen. Viimeisena kerrotaan siité, miten supernovia
voidaan tutkia ja miltad supernovien tutkimuksen tulevaisuus néyttaa.
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Johdanto

Tahdet ovat kuumia kaasupalloja, jotka kykenevét fuusion avulla muuttamaan sisil-
tdmédnsa kaasua energiaksi. Tamén séteilyenergian avulla tahti voi pysya kasassa
sen omaa painovoimaansa vastaan. Kun polttoaineeksi kelpaava kaasu kuitenkin lo-
pulta loppuu, tdhden elamé on saapunut paétepisteeseen ja oikeissa olosuhteissa se
paattyy supernovaksi kutsuttuun rajihdykseen. Téhtien elamét ovat ihmisen mit-
takaavassa erittdin pitkia ja voivat kestdéd tdhden koosta riippuen jopa kymmenia
miljardeja vuosia. Niiden kuolema supernovana on kuitenkin vain sekunteja kestéva
nopea ja nayttiava tapahtuma. Niista jadvat jadnteet voidaan kuitenkin havaita viela
pitkdédn rdjahdyksen jalkeen, ja kirkkausmaksimin aikana niitd on voitu historiassa

havaita taivaalla paljain silmin jopa péivasaikaan. [1]

Supernovarajihdyksissé ja massiivisten tdhtien sisdlla tapahtuu darimmaisia reak-
tioita, joita ei tavata missdédn muualla maailmankaikkeudessa. Niissd syntyy vetya
ja heliumia raskaampia alkuaineita, jotka ovat maapallonkin eldmén edellytys. Jo-
kainen téhti ja sen elinympéristdé on erilainen, joten myds tdhtien kuolemat ovat
uniikkeja tapahtumia, mutta niistd tehtyjen havaintojen valilla voidaan silti 1oytaa

samankaltaisuuksia. Niiden perusteella supernovia voidaan luokitella eri tyyppeihin.

2l

Tutkielman tarkoituksena on olla katsaus supernoviin: millaiset olosuhteet tdhden
rajahtdmiseen supernovana tarvitaan, miten rajahdykset tapahtuvat ja mitéa niista
jaa jalkeen, sekd miten niitd voidaan tutkia ja millaisia avoimia kysymyksia niihin

vield liittyy.



1 Tahden kehitys

1.1 Synty ja paasarjavaihe

Tahdet syntyvat tahtienvalisistd pilvistd, jotka koostuvat pédosin vedystd ja he-
liumista. Normaalisti pilvet ovat hydrostaattisessa tasapainossa, mutta kun pilven
massa on tarpeeksi suuri sekéd lampotila ja paine sopivat, voi pilvi luhistua kasaan
sen oman painovoimansa takia. Luhistuessaan pilvi jakautuu pienempiin osiin, jotka
kutistuvat erillisiksi prototahdiksi. Prototdhteen alkaa pudota sen ymparilld olevaa
kaasua ja potentiaalienergiaa vapautuu, jolloin prototdhden tiheys kasvaa ja myos
lampétila alkaa nousta. [3] Kun ldmpotila on noussut tarpeeksi, vety ja helium io-
nisoituvat ja kaasu muuttuu plasmaksi, jolloin prototdhden luhistuminen loppuu ja
tahti saavuttaa hydrostaattisen tasapainon. Prototdhden massa kuitenkin kasvaa
edelleen, silld se vetda edelleen puoleensa ymparillaédn olevaa ainetta, jolloin tdhden
lampotila ja tiheys kasvavat entisestdén. Lopulta kun tdhden ytimen lampdtila ja
tiheys ovat tarpeeksi suuria, ydinreaktiot kdynnistyvéat ja vedyn fuusiosta vapautu-
vasta energiasta tulee tdhden energianldhde, jolloin tdhden voidaan katsoa siirtyneen

péadsarjaan. [2]

Tahti viettda suurimman osan elaméastadn padsarjavaiheessa, ja vaiheen pituus riip-
puu tdhden massasta siten, ettd pienimassaisilla tdhdilla se on pitempi ja suurimas-
saisilla lyhyempi. Pédsarjan tdhdet voidaankin jakaa niiden massojen perusteella
alempaan ja ylempédn padsarjaan. Alemmassa padsarjassa olevien tahtien massa M
on vililld 0,08M,—1,5M, missd My, on Auringon massa eli n. 2-10%° kg, ja niilld ve-
dyn fuusio heliumiksi tapahtuu protoni-protoni-ketjun kautta. Jos tdhden massa on
suurempi kuin 1,5My), sen ydin on tarpeeksi kuuma energian tuottamiseen pédosin
hiilisyklin kautta, jolloin tdhti kuuluu ylempéaén péasarjaan. Pasasarjavaiheen aikana

tahti polttaa ytimessa vetyvarastojaan ja samalla sen kemiallinen rakenne muuttuu



hitaasti. [2]

1.2 Jattilaisvaihe ja kuolema

Kun tédhden ytimestéd loppuu vety, sen seuraavat vaiheet riippuvat paljolti sen mas-
sasta. Jos tdhden massa on pienempi kuin n. 0,3M, se on kauttaaltaan konvektiivi-
nen, jolloin se voi polttaa kaiken sisaltdménséd vedyn. Téhti ole kuitenkaan tarpeek-
si kuuma voidakseen alkaa polttaa jaljelle jaanytta heliumia, jolloin vedyn loputtua
se kutistuu valkeaksi kdapioksi. Tatd suuremmilla alempaan paédsarjaan kuuluvil-
la tahdilla, joiden massa on yli n. 0,5Mg, on tarpeeksi kuuma radiatiivinen ydin,
jotta heliumin palaminen kolmialfaprosessilla voi alkaa. Télléin kun vety loppuu
ytimesté, sen palaminen siirtyy heliumista koostuvan ytimen ulkopuolella olevalle
konvektiiviselle kuorelle, jolloin tdhden ulko-osat laajenevat ja tdhdesta tulee pu-
nainen jattildinen. Heliumytimen massa kasvaa vedyn palaessa ulkokuoressa, jolloin
se myos puristuu kokoon ja sen tiheys kasvaa, kunnes koko ydin on degeneroitunut.
Samalla ytimen lampdtila nousee, ja kun se on tarpeeksi korkea heliumin fuusioon,
reaktiot alkavat kaikkialla ytimessé aiheuttaen heliumleimahduksen, jonka ulko-osat
kuitenkin vaimentavat. Kun kaikki ytimen helium on poltettu, sen palaminen jatkuu
edelleen nyt hiilesté ja hapesta koostuvan ytimen ja vetyé polttavan kuoren vilisella
kuorella. Edelleen tdhden ulko-osat laajenevat ja alkavat irtaantua tdhden ytimes-
td muodostaen planetaarisen sumun. Lopulta jaljelle jad tdhden ydin, valkea kaapio

eli degeneroituneesta aineesta koostuva téhti, jossa ei tapahdu endé ydinreaktioita.

2, 4]

Myo6s ylemmasséd padsarjassa olevat tahdet alkavat vedyn loputtua polttaa heliu-
mia, mutta koska niiden ydin on radiatiivisen sijasta konvektiivinen, heliumleimah-
dusta ei tapahdu vaan palamisen alkaminen on maltillisempaa. Heliumin loputtua

tuloksena on taas hiilesté ja hapesta koostuva ydin, jonka ympaérilla on kuoret, joissa



helium ja vety palavat. Jos tdhden massa on pienempi kuin 8M, lopputulos on sama
kuin alempaan péaésarjaan kuuluvilla tdhdillé, eli ulko-osat irtaantuvat planetaari-
seksi sumuksi ja ydin jad valkeaksi kidapioksi. Tata massiivisimmilla tahdilla kuiten-
kin aineiden fuusioituminen voi edelleen jatkua ytimessé eli happi ja hiili alkavat
palaa. Talloin tdhdelle muodostuu degeneroitunut ydin, joka koostuu hapesta, neo-
nista ja magnesiumista. Jos tdhden massa on n. 8Mg, siitd voi pienempimassaisten
tahtien tavoin tulla valkea ka&pio tai se voi rajahtad supernovana jattaen jalkeensa
neutronitdhden. Jos tdhden massa on yli n. 8M, fuusioituminen pystyy jatkumaan
ytimessé aina rautaan asti. Téalloin rautaytimen ympérilla on lopulta piistd, magne-
siumista, neonista, hapesta, hiilestd, heliumista ja vedysta koostuvat kuoret, joita
on havainnollistettu kuvassa 1. Polttoaineen loputtua tdhden ulko-osat rajahtavat

supernovana, ja ydin luhistuu neutronitédhdeksi tai mustaksi aukoksi. |2, 4]

Téahdet syntyvat usein myos pareittain, ja kun kaksi téhted sijaitsevat tarpeeksi
ldhella toisiaan ns. kaksoistahtijarjestelméssé, ne voivat vaikuttaa toistensa kehityk-
seen. Tama vuorovaikutus on huomattavaa erityisesti tdhtien kehityksen loppupuo-
lella, kun tédhdet siirtyvat jattilaisvaiheisiinsa ja niiden séteet kasvavat. Kumpaakin
kaksoistdhden komponenttia ympéaroi Rochen pinnaksi kutsuttu ekvipotentiaalipin-
ta, jonka tahti voi tayttad ja ylittda kasvaessaan. Talloin rajan ylittdneen tdhden
massaa alkaa virrata Rochen pintojen leikkauskohdan kautta toiseen tdhteen. Mas-
sansiirto aiheuttaa kaksoistdhdissé monenlaisia ilmioitd, kuten novapurkauksia ja

tahtien uloimpien kuorien irtaantumista. |2, 5

2 Supernovien luokittelu

Supernovat voidaan jakaa niiden spektrien perusteella kahteen padluokkaan sen mu-
kaan, l0ytyyko niistd vetyad vai ei. Jos vedyn viivoja ei havaita, kyseessd on tyy-

pin I supernova, ja jos taas viivoja havaitaan, kyseessd on tyypin II supernova.



Kuva 1. Massiivisten téhtien (M >8Mg) eri palamiskuoret. [5]

Néamaé luokat voidaan edelleen jakaa spektrin ominaisuuksien ja valokdyrien perus-
teella alaluokkiin Ia, Ib, Ic, II-P, II-L, IIn ja IIb. [4] Supernovat voidaan luokitella
myo0s niiden rajahdysmekanismien mukaan kahteen luokkaan: fuusiosupernoviin ja
luhistumissupernoviin. Tyypin Ia supernovat ovat fuusiosupernovia ja loput tyypit

luhistumissupernovia. [2]

2.1 Tyyppil

Tyypin I supernovien spektreissé ei havaita vedyn viivoja. Jos tyypin I supernovan
spektristd puuttuvat myos heliumin viivat, mutta piin viivat havaitaan, kyseessa
on tyypin la supernova. Kuvassa 2 voidaan nahda esimerkki tyypin [a supernovan
optisesta spektristd, jossa nékyy vahva ionisoituneen piin Si-II-viiva. Tyypin la su-
pernovia esiintyy kaikentyyppisissé galakseissa, erityisesti spiraaligalakseissa, ja se
on ainoa supernovatyyppi, jota on havaittu ellipsigalakseissa. [6] Tyypin la superno-
vien valokayrat ja spektrit ovat padosin keskenddn samankaltaisia ja kuten kuvasta 3
huomataan, muihin supernovatyyppeihin verrattuna tyypin Ia supernovat ovat kirk-
kaimpia. Tyypin la supernovat ovat fuusiosupernovia ja niiden energia on periisin

ydinreaktioista, joissa vapautuu suuria méaria energiaa. Niiden kirkkaus voi kasvaa



1 0 T T T
Fell
la (2011fe)
1 -
LL&
b Ic (2010gd)
m - . b (2012au)
5 0 . 1 F .v’f " 'I“'-'M'\i.w-" WV E
He | S
IIb (2011dh)
0.01 ¢ II-P (2012A)
Call

400 500 600 700 800 900 1000 1100
Rest wavelength (nm)

Kuva 2. Erilaisten supernovatyyppien optiset spektrit ldhelld niiden kirkkausmaksi-
mia. Vaaka-akselilla on havaitun sateilyn lepoaallonpituus ja pystyakselilla sateilyn
vuo. [1]

jopa suuremmaksi kuin supernovan kotigalaksin kirkkaus ja erityisesti suuri méaara
nikkelin radioaktiivista isotooppia %°Ni aiheuttaa kirkkaan supernovan, kun se ha-
joaa koboltiksi, joka taas hajoaa edelleen raudaksi: *Ni — 56Co — %Fe. %Ni:n
puoliintumisaika on 6,08 piivii ja 5°Co:n 77,2 péivii [7]. Suuren kirkkauden takia
tyypin Ia supernovat ovat kosmologisesti merkittavia, silla niitd voidaan hyédyntaa
esimerkiksi standardikynttiloiné, joiden avulla voidaan maarittaa valimatkoja ja mi-

tata maailmankaikkeuden laajenemista. [5]

Vaikka tyypin la supernovien valokayrat ja spektrit ovat suurimmilta osin homo-
geenisia, joukosta l0ytyy myos poikkeuksia. Namé poikkeavuudet voivat viestié eri-
laisista alkutilanteista ennen supernovarajihdysté, ja erilaisia malleja on ehdotettu,
mutta yksityiskohdat ovat vield selvittdamaétta. Kaikille malleille yhteistd on kui-

tenkin kaksoistéhtijérjestelméssa sijaitseva valkea kdapio, jonka massa kasvaa, kun-
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Kuva 3. Erilaisten supernovatyyppien valokédyrat eli kohteen magnitudin muutos
ajan funktiona. Tyypin Ib kiiyra on tyyppien Ib ja Ic keskiarvo. [6]

nes hapen ja hiilen fuusio alkaa rajahdysmaéisesti, mikd aiheuttaa tdhden rajah-
tdmisen supernovana. Mahdollisia skenaarioita voidaan tutkia esimerkiksi simulaa-
tioiden avulla, ja kaksi potentiaalista mallia ovat yksittdisdegeneraatiomalli (engl.
single-degenerate model) ja kaksoisdegeneraatiomalli (engl. double-degenerate mo-
del). Yksittaisdegeneraatiomallissa valkean kddpion kanssa kaksoistahtijarjestelmés-
sd on ei-degeneroitunut téhti. Taméa toinen téhti alkaa Rochen pintansa ylitetty-
aan luovuttaa valkealle kdadpiolle massaansa, mika johtaa valkean kidpion rajahta-
miseen. Kaksoisdegeneraatiomallissa kaksoistahtijarjestelméa koostuu kahdesta val-

keasta kddpiosta, ja supernovardjihdys syntyy, kun ne sulautuvat toisiinsa. |5, 8]

Tyypin Ia supernovien liséksi tyypin I alaluokkia ovat Ib ja Ic. Tyypin Ib superno-
vien spektreissé ei havaita vetya tai piitd, mutta heliumin viivat ovat havaittavissa.
Tyypin Ic spektreissé ei havaita vetyé, piita eikd heliumia. Kuvasta 2 voidaan néahda

esimerkit tyyppien Ib ja Ic supernovien optisista spektreistd. Koska namé spekt-



rit muistuttavat paljon toisiaan, niitd késitellddn usein yhdessé. [9] Kuten kuvasta
3 néhdéaan, tyypin Ib ja Ic supernovat eivit ole supernovista kirkkaimpia. Tyypin
Ib ja Ic supernovien uskotaan olevan periisin suurimassaisista Wolf-Rayet-tdhdista.
Wolf-Rayet- tdhdet ovat massiivisia (M >25My) tahtid, jotka ovat jattildisvaiheen
alkamisen jialkeen menettaneet uloimpia kerroksiaan esimerkiksi aurinkotuulessa tai
kaksoistéhtien valisessé vuorovaikutuksessa. Mahdollisia emotéahtié voivat myos olla
kaksoistdhtijarjestelméssa lahekkain sijaitsevat tahdet, jotka ovat menetténeet ker-
roksiaan seuralaisilleen tahtien vélisessd vuorovaikutuksessa. [10] Koska tyypin Ib
supernovien spektreissd on havaittavissa heliumin viivat, niiden emotahdet ovat me-
nettaneet vain uloimman, vedysta koostuvan kuorensa. Tyypin Ic emotdhtien taas
uskotaan menettaneen vetykuoren lisiksi my6s heliumin palamiskuoret, silla niiden

spektrissé ei havaita heliumia. [1]

2.2 Tyyppill

Tyypin II supernovien spektreissd voidaan havaita vedyn viivat. Koska vedyn vii-
vat voidaan havaita, kyse ei ole kuoria menettaneistd tahdistd, vaan luhistuvista
massiivisista ylijattilaistahdisté, joilla on edelleen ainakin osa vetykuoresta jaljel-
4. Niinpa tyypin II supernovien emotéhtien alkuperiiset massat ovat pienempiéa
(8-30My,), kuin tyypeilld Ib ja Ic. Erilaisesta alkutilanteesta huolimatta myos tyy-
pin II supernovat ovat luhistumissupernovia. Téhdessa olevan vedyn maéaérd ennen
rajahdystd maarittdd sen, mihin tyypin II alaluokkaan supernova luokitellaan. Jos
vedyn viivat havaitaan aluksi, mutta ne katoavat lopulta ajan kuluessa, kyseessa on
tyypin IIb supernova. Niiden emotdhdet ovat ylijattilaistdahtia, jossa on vain vdhan
vetya jaljella ennen supernovarajahdysta. Viivojen katoamisen jalkeen spektri muis-

tuttaa tyypin Ib supernovaa. |4, 11]

Jos vedyn viivat ovat todella kapeita, kyseessé on tyypin IIn supernova, jonka emo-



tahtien uskotaan rajahtdneen supernovana pian sen jalkeen, kun se on luovutta-
nut runsaasti massaansa. Talloin rajahdyksessd vapautuva massa vuorovaikuttaa
aiemmin ulos tyonnetyn massan kanssa. [4] Tarkempia yksityiskohtia tyypin IIn su-
pernovien emotahdisté ei ole vield kutenkaan voitu selvittdd, mutta runsas massan
menetys viittaa suurimassaisuuteen [12]. On myos ehdotettu, ettd tyypin IIn super-
novat eivit olisi oma luokkansa, vaan kyse olisi ns. vuorovaikuttavista supernovista
(engl. interacting supernovae) eli ilmiosté, jossa miké tahansa supernovatyyppi vuo-
rovaikuttaa ympaérillaan olevan aineen kanssa. Talloin esimerkiksi vuorovaikuttavan

tyypin Ib supernovan tyyppi olisi Ibn. [11, 13]

Jos vedyn viivat ovat selkeédt eivitkd ne katoa, kyseessa on tyypin II-P tai II-L
supernova. Tyyppien II-P ja II-L optiset spektrit ovat keskendan samankaltaisia, ja
kuvassa 2 voidaan nahda esimerkki erddn tyypin II-P supernovan spektrista. Tyypit
erotetaankin siksi toisistaan niiden valokdyrien perusteella. Kuten kuvasta 3 néh-
déan, tyypin II-P supernovien valokiyrassa voidaan ndhda n. 100 paivaa kestéva
“tasanne” (engl. plateau). Tyypin II-L supernovien valokdyra taas laskee kirkkaus-
maksimin jdlkeen lineaarisesti magnitudeissa. [6] Naiden tyyppien emotéhtien usko-
taan eroavat toisistaan siten, ettd tyypin II-L emotédhdet ovat massiivisempia, joten
ne ovat menettineet tahtituulissa suuremman osan vetykerroksestaan kuin tyypin
II-P supernovien emotéhdet. [4] II-P on kaikista supernovatyypeisté yleisin, ja niiden
emotahdiksi on voitu tunnistaa punaisia ylijattilaisia. Yksi tunnetuin ja tutkituin
esimerkki tyypin II supernovasta on vuonna 1987 havaittu supernova SN 1987A. Se
on luokiteltu tyypin II-P supernovaksi, mutta sen emotahti poikkeaa tyypillisista
[I-P-tyypin supernovista, silla se on voitu tunnistaa kaksoistahtijarjestelmaan kuu-
luneeksi siniseksi ylijattildiseksi, joka on punaista ylijattilaista kirkkaampi ja kuu-

mempi. 2]
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Havaitut uudet supernovat eivait aina sovikaan taydellisesti yleisesti kaytettyyn luo-
kitteluun tai poikkeavat muista saman luokan supernovista. Onkin oleellista kysya,
milloin uusien luokkien lisédminen on tarpeellista. [6] Esimerkiksi tyypin Ia superno-
ville on kehittynyt alaluokka Iax, jonka tyyppisien supernovien spektrit muistuttavat
tyyppié Ia, mutta niiden piin viivat ovat heikompia ja spektrissi havaitaan vahvoja
ionisoituneen raudan viivoja. Lisdksi niiden luminositeetti on pienempi kuin tyypil-
&4 Ta. Myos tyypille Ic on kehittynyt alaluokka Ic-BL, johon kuuluvat supernovat
ovat erityisen suurienergisia supernovia. Niiden uskotaan olevan peréisin erittdin
massiivisista ja nopeasti pyorivistd tdhdistad ja ne ovat voimakkaita gammaséteilyn

lihteité. [1, 14]

3 Rajahdysmekanismit

Supernovat voidaan luokitella my6s niiden rajahdysmekanismien perusteella fuusio-
supernoviin ja luhistumissupernoviin. Luhistumissupernovat vastaavat n. 70 % la-
heisistd galakseista l0ydettyja supernovia eli ne ovat paljon yleisempié kuin fuusio-

supernovat, jotka vastaavat n. 30 % loydetyisté supernovista. [2]

3.1 Fuusiosupernovat

Fuusiosupernovat eli tyypin Ia supernovat tapahtuvat kaksoistéhtijarjestelmissé, ja
niihin johtavien tapahtumien alkuskenaarioiden kuvaamiseen voidaan kayttaa yksit-
taisdegeneraatiomallia tai kaksoisdegeneraatiomallia. Yksittdisdegeneraatiomallissa
kaksoistéhtijarjestelmén komponentteina ovat valkea kdapio, joka koostuu hiilesté ja
hapesta, seké sen ei-degeneroitunut ja suurempimassainen seuralainen, joka on joko
padsarjan tahti, uloimman vetykuorensa menettéinyt heliumtahti tai punainen jatti-
ldinen. Valkean ka&apion seuralainen ylittda Rochen rajansa esimerkiksi siirtyessaan

paasarjasta jattilaistahdeksi, ja siité alkaa virrata massaa valkeaan kidapioon. Tamé
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reagoi massansiirtoon novapurkauksin, joissa sen pinnalle vuotanut aine purkautuu
takaisin sen ympéaristoon rajahdysmaisesti kun vedyn fuusio alkaa taas tdhden ul-
kokuorella. Purkauksista huolimatta valkean kidapion massa voi kasvaa ja ylittda ns.
Chandrasekharin rajan (Mg, ~ 1,4M), miké johtaa ketjureaktioon, jonka seurauk-
sena valkea ka#apio rajahtdad supernovana. Rédjahdyksessd vapautuu valtava méaaré
energiaa (=~ 10* J), jonka voimasta tihti hajoaa ja levittiytyy ympéirdiviin ava-

ruuteen. |2, §]

Ennen kuin Chandrasekharin raja ylittyy, valkean kidé&pion on pitényt tasapainossa
degeneroituneen elektronikaasun paine. Rajan ylityttyé, tdmé paine ei kykene enédé
pitdméan tahted kasassa gravitaatiota vastaan, vaan tahti alkaa luhistua ja tiivistya.
Tiheyden ja lampotilan kasvaminen johtavat siihen, etté hiilen fuusio voi alkaa téh-
desséa. Téllaista mallia, jossa Chandrasekharin raja ylitetdén ja fuusio alkaa keskel-
téa tahted, kutsutaan viivistetyksi réjahdysmekanismiksi (engl. delayed-detonation
mechanism). Aine syttyy aluksi siten, ettd palaminen on alidénistd, miké saa val-
kean kdapion laajenemaan, jonka jialkeen palaminen muuttuu ylidéniseksi aiheut-
taen shokkiaallon. Toinen malli hiilen syttymiselle on kaksinkertainen rajahdysmalli
(engl. double-detonation mechanism), jossa massan ei tarvitse ylittda Chandrasekha-
rin rajaa. Talloin valkean kdépion pinnalle sen seuralaisesta vuotanut helium syttyy
palamaan yliddnisesti, ja siitd syntyva shokkiaalto yltaéd valkean kdapion ytimeen.
Tarpeeksi voimakas aalto kiiynnistaé hiilen palamisen valkeassa kiaapiossa, mika joh-

taa valkean kidpion rajéhtdmiseen. Molemmat prosessit on esitelty kuvassa 4. [5, 12]

Kaksoisdegeneraatiomallissa kaksoistahtijarjestelmén molemmat komponentit ovat
valkeita kaapioita ja rdjahdys syntyy, kun ne sulautuvat tai tormadvat toisiinsa.
My®és talloin supernovarajahdykseen johtavan polun selittdmiseen voidaan kiyttaa

viivistettyd rédjahdysmallia tai kaksinkertaista rdjéhdysmallia. [12] Koska valkeat
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a. delayed-detonation scenario (M, WD)

C-deflagration C-detonation
n-rich IGE S6Nj

Unburnt C+0 i
b. double-detonation scenario (Sub-l\l‘lc,1 WD)

He- detonatlon C-detonation He- det

eloYe]

L 56Ni

Kuva 4. Fuusiosupernovan kaksi eri réjahdysmekanismia. [12]

kasapiot sulautuvat toisiinsa, supernovarajahdyksen jalkeen ei jda jalkeen minkaéan-
laista jaannostahted. Yksittdisdegeneraatiomallissa taas valkean kdapion seuralais-

tahti voi selvitd réjahdyksesté. [5]

3.2 Luhistumissupernovat

Téahdet, joiden massa on yli 8M), voivat rdjahtaa luhistumissupernovina. Tallaisis-
sa tahdissa alkuaineiden fuusio voi jatkua aina rautaan asti. Rauta ei fuusioidu enaé
pidemmalle, silla sitd raskaampien alkuaineiden fuusioon kuluu enemmaén energiaa
kuin mité fuusiosta vapautuu. Kun tahti on saavuttanut rautaytimen, sen ymparil-
14 oleva piistd koostuva kuori fuusioi edelleen rautaa, jolloin ytimen massa kasvaa.
Ytimen massa voi kasvaa, kunnes se saavuttaa Chandrasekharin rajansa, joka on
rautaytimelle olosuhteista, kuten elektronien mééarasté, baryonien entropiasta, lam-
potilasta ja tiheydestéd riippuen 1,2-2M,. Rajan ylitettyddn ydin alkaa luhistua.

Kuvassa 5 on esitetty sitd seuraavat vaiheet a—d. [11]
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H Fe a. Core collapse
g
7

/_—

b. Proto NS & c. Core bounce

d. v-heating Q e. SN explosion

Kuva 5. Luhistumissupernovien rajihdysmekanismin eri vaiheet. [12]

Luhistumista katalysoivat ytimessé tapahtuvat fotohajoamiset ja elektronisieppauk-
set. Fotohajoamisessa suurienergiset fotonit pystyvéit hajottamaan rauta-atomien
ytimiéd alfahiukkasiksi, mika viilentda ydintd. Elektronisieppauksissa taas protoni
“sieppaa’ elektronin, ja tuloksena syntyy neutroni ja neutriino: p +e~ — n + v..
Sieppauksien seurauksena ydinté yllapitava elektronipaine laskee ja prosessissa syn-
tyvét neutriinot kuljettavat energiaa poispéin ytimesta, miké kiihdyttas luhistumis-

ta (kuvassa 5 kohta a). [12]

Luhistumisen edetessd tdhden ytimen tiheys kasvaa, kunnes elektronisieppauksis-
sa syntyneet neutriinot eivat padse endéd pakenemaan ytimesta, jolloin ytimestd on
muodostunut protoneutronitihti (kuvassa 5 kohta b). Téma luhistuu edelleen, kun-
nes se saavuttaa tiheyden, joka on samaa suuruusluokkaa atomiytimien tiheyden
kanssa (n. 10!* g cm™2), jolloin luhistuminen pyséhtyy yhtékkié. Téahden ulkokuoret

kuitenkin jatkavat putoamistaan ytimeen, ja tormétessidén syntyneeseen protoneut-
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ronitdhteen ne ponnahtavat siita takaisin synnyttaen samalla luhistuneesta ytimesta
ulospéin kulkevan shokkiaallon (kuvassa 5 kohta c). Shokkiaaltoa vauhdittaa proto-
neutronitdhdesté emittoituvat neutriinot (kuvassa 5 kohta d). Néin tdhden ydinté
eli syntynyttéa protoneutronitihted ympéaroinyt aine leviaa sitd ympéaroivaan avaruu-

teen (kuvassa 5 kohta e). [12]

Téllainen ns. viivastynyt neutriino-lammitysmekanismi (engl. delayed neutrino-heating
mechanism), jossa protoneutronitihdestd kimpoava aine saa lisdenergiaa emittoitu-
vista neutriinoista, on yksi potentiaalinen malli luhistumissupernovien réjahtamis-
mekanismiksi. Yleisesti malleissa ja simulaatioissa nousee ongelmaksi se, etta synty-
van shokkiaallon energia ei riitd puskemaan kaikkea ainetta pois ytimen ymparilta,
ja vaikka edelld mainittu mekanismi korjaa ongelmaa, rajahdysmekanismin simuloi-
miseen liittyy vield avoimia kysymyksid. [12] Puuttuvaa energiaa voisi selittad myos
nopeasti pyorivien tahtien tapauksessa pyorimisenergian ja magneettikenttien véli-

set vuorovaikutukset [15].

Jos ulkokuorien sinkoaminen jostain syystd epdonnistuu tai jos syntyneen proto-
neutronitdhden paine ei kykene yllapitaméaan neutronitdhted, luhistuminen jatkuu
edelleen ja ydin paityy mustaksi aukoksi. Téhti ei siis koskaan luhistu suoraan mus-
taksi aukoksi, vaan siitd tulee ensin protoneutronitéhti, jonka jalkeen luhistuminen
jatkuu. Jos ulkokuorien sinkoaminen epdonnistuu, syntynyt supernovaradjihdys voi
olla pienienerginen tai sitd ei tapahdu ollenkaan. Teoreettisesti on laskettu, etta
jos luhistuvan ytimen massa on pienempi kuin ns. Oppenheimerin—Volkoffin massa
(Moy =~ 2-3My,), syntyneet neutronit voivat pysayttaa luhistumisen kokonaan. Suu-
ressa paineessa ne alkavat degeneroitua aiheuttaen degeneraatiopaineen, joka estaa
syntynyttd neutronitdhted luhistumasta. Kuitenkin jos ytimen massa ylittda Oppen-

heimerin—Volkoffin rajan, ydin voi jatkaa luhistumistaan mustaksi aukoksi. Kaytéan-
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nossa kuitenkin prosessit ovat epavakaita eiké osata viela sanoa lainkaan suoraviivai-
sesti, milloin luhistumisen lopputuloksena on neutronitdhti ja milloin musta aukko.
Erityisesti suurimassaisilla tdhdilla massan menetys vaikuttaa sen kehityspolkuun

vaikeasti ennustettavilla tavoilla. [2, 9, 16]

Jotta pii voi fuusioitua raudaksi, tarvitaan yli 8Ms massa, mutta valilla 7,5-8Mg,
olevien tdhtien ydin voi silti luhistua. Té&ll6in ydin koostuu hapesta, neonista ja
magnesiumista, ja kun se ldhestyy Chandrasekharin massaansa, luhistuminen alkaa
elektronisieppauksien katalysoimana. Tamén tyyppisié luhistumissupernovia kutsu-

taankin elektronisieppaussupernoviksi (engl. electron capture supernovae). [11]

4 Vaikutukset ja tutkimus

4.1 Vaikutus ymparoivaan avaruuteen

Supernovaradjihdykset jattévit jalkeensd supernovajainnoksen eli laajenevan shok-
kiaallon. Aalto torméé sitd ympéardiviadan aineeseen ja vuorovaikuttaa sen kanssa. Sa-
malla se levittda avaruuteen rajahdyksessé syntyneitd raskaita alkuaineita. Super-
novajaanteiden evoluutiota voidaan kuvata eri vaiheilla, joista ensimmaisessa shok-
kiaalto voi levittaytyéd vapaasti avaruudessa. Téahtienvélisen aineen paine on aaltoon
verrattuna mitdton, joten aine voi levitd menettdmétta nopeuttaan huomattavasti.
Lopulta aalto alkaa kuitenkin hidastua kerdttyddn mukaansa tarpeeksi tahtienvé-
listd ainetta. Jos supernovan ymparilla oleva tédhtienvélinen aine on tiheédé, aallon
hidastumiseen kuluu vihemmaén aikaa, mutta tyypilliselle supernovalle siithen kuluu
n. 100 vuotta. Téméan jéalkeen aineen viileneminen ja hidastuminen kiihtyvét edelleen
erityisesti shokkiaallon keulassa, jolloin sithen muodostuu viileé ja tiivis kuori, jonka
kerdd mukaansa lisda tahtienvélista ainetta. Kun aallon nopeus on ddnennopeuden

luokkaa, supernovajaénteen voidaan katsoa sulautuneen téhtienvéliseen aineeseen.



16

Aikaa tahén kuluu yhteensd n. 100 000 vuotta eli supernovajaénteet voidaan havai-

ta vield pitkdén réjahdyksen jélkeen. [2, 17|

My0s supernovajadnteissa voidaan havaita erilaisia tyyppeja niiden ulkomuodon pe-
rusteella. Yleisin tyyppi on ns. kuori-tyyppi (engl. shell-type), jossa voidaan havaita
kirkas rengas, jonka energia on peréisin itse supernovarajahdyksesta. Toinen harvi-
naisempi tyyppi on ns. plerion-tyyppi (engl. plerion-type), joka on epasaannollisempi
ja kirkas myos keskeltd. Plerion-tyyppinen supernovajaanne saa energiaa, kun réajah-
dyksessa syntyneestd neutronitdhdesta lahtevé séteily vuorovaikuttaa shokkiaallon
kanssa. Jadnteisté ei voida helposti suoraan sanoa, minka tyyppisesta supernovasta
se on lahtoisin, mutta sen vuorovaikutuksesta téahtienvalisen aineen kanssa voidaan
selvittaa esimerkiksi, millaisessa ympéristossa supernovan emotéhti on syntynyt ja

rijahtényt. [2, 17]

Kuvassa 6 on esitelty kolme esimerkkia historiallisesti merkittédvien supernovien
jaanteista. Ensimmaisend oikeassa reunassa kuvassa on vuonna 1054 havaitun super-
novan SN 1054 jadnne eli Rapusumu. SN 1054 voitiin havaita maasta paljain silmin,
ja siitd tehtiin havaintoja erityisesti Kiinassa. Rapusumu on nykyéan yli 10 valovuot-
ta leved, kirkas plerion-tyyppinen supernovajaanne. Jadnteen keskelld on havaittu
pulsari eli nopeasti pyoriva neutronitahti, miké viittaa siihen, ettd kyseessa oli luhis-
tumissupernova, ja muiden havaintojen perusteella on voitu péatella kyseessa olleen
elektronisieppaussupernova. Keskimmaisend kuvassa 6 on jadnne supernovasta SN
1604 eli Keplerin supernovasta. Supernova on luokiteltu tyypiksi Ia, ja myos taméa
rajahdys voitiin ndhdd maasta paljain silmin péivéisaikaan. Sen jadnne on kuori-
tyyppinen, ja se laajenee edelleen nopeudella n. 5000 km/s. SN 1604 on viimeisin
Linnunradassa havaittu supernova, ja se havaittiin yli 400 vuotta sitten, miki on

odotettua pidempi aika, sillda on arvioitu, ettd Linnunradassa tapahtuisi superno-
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Kuva 6. Rapusumu [19], Keplerin supernova [20] ja SN 1987A [21].

vardjahdyksia noin 50 vuoden vélein. SN 1604:n jélkeen ldheisin havaittu superno-
va on Linnunradan seuralaisgalaksissa, Suuressa Magellanin pilvessa rajahtanyt SN
1987A, joka on kuvassa 6 viimeisend. Se on yksi tutkituimmista supernovista, ja siité
saadun informaation avulla on voitu vahvistaa supernoviin liittyvien teorioiden pé-
tevyytta. SN 1987A on luokiteltu tyypin II-P supernovaksi, ja sen jaénteissé voidaan

ndahd4 kirkas rengas, jonka keskeltd on yritetty havaita neutronitihti. |1, 2, 5, 18]

Rautaa raskaammat alkuaineet ovat perdisin supernovarajahdyksistd ja neutroni-
tahtien tormayksisté, jotka ovat kuitenkin supernovia harvinaisempia. Rautaa ras-
kaammat alkuaineet syntyvat pdédosin neutronisieppauksissa, joissa neutronit pagse-
vat tunkeutumaan atomiytimiin ja voivat muuttua sielld protoneiksi tai elektroneik-
si. Supernovilla on siis iso rooli maailmankaikkeuden kemiallisen kehityksen kannal-
ta. Muita vaikutuksia, joita supernovilla on niitd ympéaroiviaan avaruuteen, ovat esi-
merkiksi linnunradan korona ja kosminen séteily. Linnunradan ympérilla on kuuma
vaippa eli korona, jota supernovien epdilldan yllapitavan. Rajahdyksista vapautuva
energia lammittaéd tdhtienvalistd ainetta, ja useiden supernovien summana Linnun-
radan ymparille muodostuu korona. Kosmiseksi séteilyksi kutsutaan suurienergisia
hiukkasia, joita voidaan havaita myds maapallolla. Hiukkaset syntyvét supernovara-
jahdyksissa ja ne koostuvat paédosin lahes valonnopeudella kulkevista protoneista ja

alfahiukkasista. Kosminen séteily vaikuttaa esimerkiksi Maasta teleskoopeilla teh-
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téviin havaintoihin, joissa kiytetdéin CCD-kameraa. |2, 5, 22]

4.2 Tutkimus ja hyodyntaminen

Supernovia on hyodynnetty maailmankaikkeuden etdisyyksien mittaamisessa jo vuo-
sikymmenia. Tyypin Ia supernovat soveltuvat tdhén erityisen hyvin, silld ne ovat
kirkkaita ja niiden valokiyrat ovat keskendén riittdvan homogeenisia samankaltais-
ten emotéhtien takia. Menetelmén avulla voitiin my6s todistaa maailmankaikkeuden
laajenemisen kiihtyminen, ja sen avulla voidaan myos yrittéa saada arvioita Hubblen
vakiolle. My0s tyypin II-P supernovia voidaan kiyttaa etdisyyksien maarittamisessa
standardikynttiléiné, vaikka ne ovat tyyppiin Ia verrattuna himmeampia ja niiden
ympérilld on usein ekstinktiota aiheuttavaa polyd. [1] Linnunradassa supernovien
havaitsemista rajoittaakin sen keskuksen téhtienvéilinen poly, mika voi selittaa sen,
miksi SN 1604 on viimeisin Linnunradassa havaittu supernova. Supernovia on kui-
tenkin voitu havaita runsaasti Linnunradan ldhigalakseissa, ja supernovajaanteiden
havaitseminen onnistuu Linnunradassakin radioalueilla, silli ne ovat voimakkaita

radioldhteité. |2]

Yksi uudemmista tutkimuskohteista on ns. superkirkkaat supernovat (engl. super-
luminous supernovae), harvinainen supernovatyyppi, jotka ovat kirkkaampia kuin
muut supernovatyypit ja joiden emotdhdesta tai rédjahdysmekanismista ei tiedeta
paljoa. Niiden energianldhteeksi on ehdotettu esimerkiksi luhistumisessa syntyvéa
nopeasti pyorivaa magnetisoitunutta neutronitdhted eli magnetaria tai mustaa auk-

koa, johon puotoavasta aineesta vapautuu gravitaatioenergiaa. [1]

Supernovien tutkimisessa tarkeédna instrumenttina on ollut Hubble-avaruusteleskooppi
(engl. Hubble Space Telescope, HST), jota on hyédynnetty myos esimerkiksi kuvas-

sa 6 esiintyvien Rapusumun ja Keplerin supernovan kuvaamisessa. HST:n avulla on
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voitu tunnistaa tyypin II-P supernovien emotahdiksi punaisia ylijattilaisia, mutta
havaintoja téallaisista tdhdisté, joiden massa on valilla 15-30M4, on vihemmaéan kuin
mité voisi olettaa. Tatd havaintojen puutetta kutsutaan punaisten ylijattilaisten on-
gelmaksi (engl. red supergiant problem). Tyyppien Ib ja Ic emotdhdisté ei myoskdan

ole viela montaakaan havaintoa. [1]

Nykypéiviané ja lahitulevaisuudessa HST:n rinnalla tarkeitd havaintoja saadaan myos
James Webb -avaruusteleskoopin (engl. James Webb Space Telescope, JWST) avul-
la. JWST:1td odotetaan tuloksia mm. tdhtienvélisen aineen muodostumisen ja vuo-
rovaikutuksen osalta, seka lisdtietoa tyypin Ia supernovien eri rdjahdysmekanismeis-
ta. Sen liséksi, ettd supernovia voidaan havaita suoraan teleskoopeilla, niitd voidaan
my6s mallintaa simulaatioilla. Niiden avulla voidaan saada tietoa siitd, millaisia ele-
menttejd tarvitaan rajahdyksen onnistumiseen. Tulevaisuudessa supernovista saa-
daan uusien havaintojen avulla lisaa tietoa ja malleja saadaan simulaatioiden kehit-

tyessd tarkemmiksi. |1, 12]
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