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Fates	
  of	
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  Mass	
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Core	
  collapse	
  SN	
  may	
  be	
  driven	
  by	
  photodissocia6on	
  
and/or	
  electron	
  capture,	
  pair	
  driven	
  pulsa6ons,	
  or	
  pair	
  
instability	
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High	
  





SUPERNOVA	
  TYPES	
  
	
  
Type	
  I	
  and	
  Type	
  II	
  Supernovae	
  (SN)	
  are	
  among	
  the	
  most	
  
energe7c	
  stellar	
  events	
  in	
  the	
  Universe.	
  Type	
  I	
  SN	
  are	
  
the	
  results	
  of	
  the	
  explosions	
  in	
  white	
  dwarf	
  binary	
  star	
  
systems	
  and	
  Type	
  II	
  SN	
  are	
  the	
  deaths	
  of	
  massive	
  stars.	
  
Both	
  types	
  of	
  SN	
  involve	
  the	
  release	
  of	
  more	
  energy	
  the	
  
Sun	
  produces	
  in	
  its	
  en7re	
  life7me!	
  (A	
  Type	
  II	
  SN	
  has	
  a	
  
peak	
  luminosity	
  1011	
  L!	
  and	
  lasts	
  for	
  several	
  months-­‐-­‐it	
  
produces	
  more	
  than	
  100	
  7mes	
  the	
  energy	
  produced	
  by	
  
the	
  Sun	
  over	
  its	
  life7me.)	
  Here,	
  we	
  spend	
  most	
  of	
  our	
  
7me	
  looking	
  at	
  Type	
  II	
  SN,	
  although	
  we	
  discuss	
  Type	
  I	
  SN	
  
as	
  well	
  because	
  of	
  their	
  importance	
  for	
  Cosmology,	
  the	
  
study	
  of	
  the	
  origin	
  and	
  evolu7on	
  of	
  the	
  Universe.	
  	
  



	
  Interes7ng	
  7dbits	
  about	
  Type	
  II	
  SN:	
  
	
  
•  99	
  %	
  of	
  the	
  energy	
  comes	
  out	
  as	
  neutrinos	
  
•  	
  ~1	
  %	
  of	
  the	
  energy	
  goes	
  into	
  kine7c	
  energy	
  of	
  the	
  ejected	
  
material	
  

•  only	
  0.01	
  %	
  of	
  the	
  energy	
  goes	
  into	
  the	
  photons.	
  Even	
  this	
  7ny	
  
amount	
  of	
  visible	
  energy	
  allows	
  Type	
  II	
  SN	
  to	
  stand	
  out	
  against	
  
the	
  background	
  light	
  of	
  en7re	
  galaxies	
  (next	
  slide)!	
  	
  

Type	
  I	
  and	
  Type	
  II	
  SN	
  are	
  impressive	
  and	
  interes7ng,	
  they,	
  however,	
  
are	
  interes7ng	
  for	
  other	
  reasons	
  as	
  well.	
  
	
  
•  	
  SN	
  produce	
  most	
  of	
  the	
  heavy	
  elements	
  found	
  in	
  the	
  Universe	
  
•  	
  Type	
  I	
  SN	
  are	
  standardizable	
  candles,	
  giving	
  the	
  first	
  believable	
  
evidence	
  the	
  expansion	
  rate	
  of	
  the	
  Universe	
  is	
  	
  increasing.	
  

•  	
  Type	
  II	
  SN	
  can	
  trigger	
  star	
  forma6on	
  and	
  halt	
  star	
  forma7on	
  
•  ....	
  	
  





Supernovas	
  are	
  divided	
  into	
  classes	
  based	
  upon	
  the	
  
appearance	
  of	
  their	
  spectra:	
  hydrogen	
  lines	
  are	
  
prominent	
  in	
  Type	
  II	
  supernovas;	
  hydrogen	
  lines	
  are	
  
absent	
  in	
  Type	
  I	
  supernovas.	
  
	
  
This	
  tells	
  us	
  that	
  the	
  progenitor	
  stars	
  either	
  had	
  
hydrogen	
  in	
  their	
  outer	
  envelopes	
  or	
  did	
  not	
  have	
  
hydrogen	
  in	
  their	
  outer	
  envelopes.	
  Type	
  II	
  supernovae	
  
are	
  associated	
  with	
  the	
  collapse	
  and	
  explosion	
  of	
  the	
  
cores	
  of	
  massive	
  stars	
  while	
  Type	
  I	
  supernovae	
  are	
  
associated	
  with	
  the	
  explosion	
  of	
  massive	
  white	
  dwarfs	
  
in	
  white	
  dwarf	
  binary	
  star	
  systems.	
  	
  









A	
  proposed	
  IMF	
  is	
  the	
  
Salpeter	
  IniHal	
  Mass	
  
FuncHon	
  shown	
  to	
  the	
  
right	
  and	
  compared	
  to	
  
data,	
  

dN
dM

= ξoM
−2.35

The	
  observed	
  IMF	
  rolls	
  over	
  around	
  0.5	
  M!.	
  The	
  
constant	
  in	
  the	
  IMF	
  is	
  determined	
  by	
  observa7ons.	
  For	
  
example,	
  suppose	
  we	
  see	
  a	
  galaxy	
  with	
  2x1011	
  stars	
  
over	
  the	
  mass	
  range	
  0.1	
  Ms	
  to	
  100	
  Ms.	
  How	
  can	
  we	
  
find	
  ξo?	
  



dN
dM

= ξoM
−2.35 → dN

0

2×1011

∫ = ξo M −2.35

0.1Ms

100Mo

∫ dM

Integrate	
  the	
  IMF	
  to	
  find	
  ξo.	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
Integra7ng	
  we	
  find	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
and	
  the	
  IMF	
  is	
  

dN
0

2×1011

∫ = 2×1011 = ξo
−1.35

M −1.35

0.1Ms

100Ms
→ξo =1.2×10

10Ms
1.35

dN
dM

=1.2×1010Ms
1.35M −2.35



Suppose	
  I	
  want	
  to	
  use	
  	
  the	
  IMF	
  to	
  find	
  the	
  rate	
  of	
  Type	
  
II	
  SN,	
  How	
  could	
  I	
  go	
  about	
  this	
  problem?	
  
	
  
Integrate	
  from	
  8	
  M!	
  to	
  100	
  M!.	
  This	
  gives	
  us	
  the	
  total	
  
number	
  of	
  stars	
  with	
  mass	
  greater	
  than	
  8	
  M!	
  born	
  
into	
  the	
  galaxy	
  from	
  its	
  concep7on,	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
Given	
  this,	
  What	
  is	
  the	
  rough	
  Type	
  II	
  SN	
  rate?	
  An	
  8	
  M!	
  
star	
  lives	
  for	
  around	
  30	
  million	
  years.	
  Use	
  this	
  to	
  
es7mate	
  the	
  SN	
  rate	
  as	
  1/500	
  per	
  year.	
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Suppose	
  I	
  want	
  to	
  use	
  	
  the	
  IMF	
  to	
  find	
  the	
  #	
  of	
  50	
  M!	
  
black	
  holes	
  have	
  formed	
  in	
  our	
  Galaxy?	
  How	
  could	
  I	
  go	
  
about	
  this	
  problem?	
  
	
  
Integrate	
  from	
  50	
  M!	
  to	
  100	
  M!,	
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SN	
  1987A:	
  CASE	
  STUDY	
  



	
  
As	
  detected	
  by	
  Terrestrial	
  

observers,	
  SN1987A	
  went	
  off	
  on	
  
February	
  23,	
  1987	
  at	
  07:35:02.4.	
  

However,	
  as	
  its	
  home,	
  the	
  
Large	
  Magellanic	
  Cloud,	
  is	
  ~	
  169,000	
  
light	
  years	
  from	
  the	
  Earth,	
  it	
  actually	
  

went	
  off	
  169,000	
  years	
  before	
  
February	
  23,	
  1987.	
  SN1987A,	
  due	
  to	
  
its	
  proximity,	
  was	
  the	
  brightest	
  

supernova	
  in	
  the	
  last	
  383	
  years	
  and	
  
since	
  it	
  was	
  visible	
  to	
  the	
  naked	
  eye	
  

it	
  is	
  referred	
  to	
  as	
  a	
  historical	
  
supernova.	
  Importantly,	
  it	
  is	
  the	
  
only	
  historical	
  supernova	
  to	
  have	
  
gone	
  off	
  in	
  modern	
  (technological)	
  
4mes	
  and	
  so	
  is	
  the	
  most	
  well-­‐

studied	
  supernova	
  of	
  all	
  4me.	
  SN	
  
1987a	
  has	
  taught	
  us	
  many	
  things	
  
about	
  supernova	
  outbursts.	
  Here,	
  
we	
  look	
  at	
  some	
  of	
  the	
  issues	
  
SN1987A	
  helped	
  to	
  clarify.	
  	
  

	
  



HIGH	
  MASS	
  STAR	
  EVOLUTION	
  





	
  The	
  designa7on	
  Sk	
  means	
  
that	
  Nick	
  Sanduleak	
  
catalogued	
  the	
  star.	
  The	
  
-­‐69	
  is	
  the	
  approximate	
  
declina7on	
  for	
  the	
  star	
  and	
  
the	
  202	
  means	
  that	
  it	
  is	
  the	
  
202nd	
  star	
  in	
  the	
  
catalogue.	
  
	
  
Proper7es	
  of	
  SK	
  -­‐69	
  202:	
  
	
  
•  L*	
  ~	
  100,000	
  L¤	
  
•  Sp.	
  Cl.	
  =	
  B3	
  I	
  supergiant	
  
•  Teff~	
  16,000	
  K	
  
•  M*	
  ~	
  20	
  M¤	
  
•  R*	
  ~	
  3	
  x	
  1012	
  cm	
  	
  



HIGH	
  MASS	
  STAR	
  EVOLUTION	
  



	
  SK	
  -­‐69	
  202	
  was	
  a	
  blue	
  supergiant	
  whereas	
  the	
  typical	
  TYPE	
  II	
  supernova	
  is	
  	
  
produced	
  by	
  a	
  red	
  supergiant.	
  The	
  inference	
  that	
  TYPE	
  II	
  supernovae	
  are	
  
produced	
  by	
  red	
  supergiants	
  was	
  also	
  based	
  on	
  theore7cal	
  modeling	
  of	
  the	
  
light	
  curves	
  of	
  supernovae	
  and	
  numerical	
  simula7ons	
  of	
  massive	
  stars.	
  

	
  	
  
Possible	
  solu7ons	
  to	
  this	
  puzzle	
  were	
  produced	
  rather	
  early	
  on	
  when	
  
theorists	
  noted	
  that	
  blue	
  supergiants	
  could	
  in	
  fact	
  produce	
  TYPE	
  II	
  
supernova	
  if	
  some	
  addi7onal	
  effects	
  were	
  included	
  in	
  the	
  calcula7ons.	
  It	
  
was	
  found	
  that	
  if	
  one	
  considered	
  the	
  fact	
  that	
  the	
  stars	
  in	
  the	
  LMC	
  seem	
  to	
  
have	
  fewer	
  heavy	
  elements	
  than	
  the	
  stars	
  in	
  our	
  Galaxy	
  and	
  if	
  one	
  included	
  
the	
  effects	
  of	
  stellar	
  winds	
  in	
  the	
  evolu7ons,	
  then	
  one	
  could	
  make	
  evolved	
  
stars	
  loop	
  back	
  into	
  the	
  hot	
  por7on	
  of	
  the	
  HR	
  diagram.	
  That	
  is,	
  evolved	
  
stars	
  could	
  appear	
  as	
  blue	
  supergiants!	
  Tis	
  ques7on	
  is	
  s7ll	
  inves7gated	
  as	
  
recent	
  work	
  has	
  suggested	
  that	
  the	
  blue	
  supergiant	
  Sk	
  -­‐69	
  202	
  may	
  have	
  
been	
  produced	
  by	
  a	
  merger.	
  
	
  
So,	
  although	
  the	
  observa7on	
  that	
  a	
  blue	
  supergiant	
  exploded	
  was	
  ini7ally	
  
puzzling,	
  it	
  turned	
  out	
  that	
  such	
  an	
  observa7on	
  could	
  be	
  accomodated	
  by	
  
theory	
  and	
  suggested	
  why	
  SN	
  1987a’s	
  lightcurve	
  was	
  odd	
  for	
  a	
  Type	
  II	
  SN.	
  
	
  



Set-­‐up:	
  
	
  
The	
  interior	
  of	
  SK	
  -­‐69	
  202	
  just	
  before	
  the	
  outburst	
  is	
  like	
  that	
  of	
  a	
  
red	
  supergiant.	
  The	
  core	
  of	
  the	
  star	
  is	
  1.3-­‐2	
  M¤	
  but	
  is	
  around	
  the	
  
size	
  of	
  the	
  Earth	
  and	
  composed	
  of	
  iron	
  with	
  density	
  around	
  109	
  g	
  
cm-­‐3.	
  and	
  temperature	
  several	
  109	
  K.	
  The	
  core	
  is	
  surrounded	
  by	
  
the	
  shell	
  sources	
  ignited	
  aler	
  each	
  phase	
  of	
  core	
  burning	
  ran	
  to	
  
comple7on.	
  The	
  outer	
  envelope	
  of	
  the	
  star	
  is	
  90	
  %	
  hydrogen	
  and	
  
roughly	
  10	
  %	
  helium	
  (as	
  is	
  the	
  rest	
  of	
  the	
  Universe).	
  Because	
  iron	
  
is	
  the	
  last	
  element	
  which	
  can	
  be	
  profitably	
  used	
  as	
  fuel	
  for	
  the	
  
fusion	
  process,	
  something	
  catastrophic	
  is	
  poised	
  to	
  happen.	
  	
  

	
  
The	
  core	
  is	
  not	
  degenerate	
  and	
  starts	
  to	
  contract	
  
heaHng	
  and	
  becoming	
  more	
  dense	
  as	
  it	
  has	
  done	
  
before	
  but	
  now	
  something	
  bad	
  is	
  poised	
  to	
  happen	
  



Outburst	
  Mechanism:	
  

•  When	
  the	
  temperature	
  exceeds	
  around	
  1010	
  K,	
  	
  photons	
  
have	
  typical	
  energy	
  ~	
  3	
  MeV	
  	
  (3	
  kT).	
  Photons	
  in	
  the	
  
blackbody	
  tail	
  at	
  ~8	
  MeV	
  may	
  photodisintegra7on	
  iron.	
  The	
  
process	
  does	
  not	
  go	
  to	
  comple7on,	
  about	
  10%	
  helium	
  is	
  
broken	
  out	
  of	
  the	
  iron.	
  This	
  steals	
  thermal	
  energy	
  from	
  the	
  
gas	
  and	
  collapse	
  accelerates.	
  	
  

	
  
•  the	
  density	
  goes	
  up	
  above	
  ~	
  109	
  g	
  cm-­‐3,	
  the	
  	
  Fermi.	
  This	
  

steals	
  electrons	
  and	
  further	
  accelerates	
  the	
  collapse.	
  	
  

•  As	
  collapse	
  accelerates,	
  the	
  temperature	
  and	
  density	
  
con7nue	
  to	
  rise	
  and	
  the	
  emission	
  of	
  neutrinos	
  by	
  the	
  pair	
  
process	
  accelerates.	
  

26
56Fe+γ→132

4He+ 4n

e− + A(Z,N )→ A(Z −1,N +1)+υe



	
  Core	
  Collapse:	
  
	
  
Time	
  Scale:	
  The	
  collapse	
  once	
  ini7ated	
  is	
  very	
  quick.	
  The	
  
collapse	
  7me	
  is	
  roughly	
  a	
  tenth	
  of	
  a	
  second!	
  
	
  
Some	
  Details	
  
	
  
•  The	
  collapse	
  is	
  inside-­‐out	
  in	
  that	
  the	
  denser	
  regions	
  collapse	
  
more	
  quickly	
  than	
  the	
  less	
  dense	
  regions.	
  

•  	
  For	
  the	
  star	
  this	
  means	
  that	
  the	
  inner	
  core	
  collapses	
  in	
  less	
  
than	
  a	
  second	
  but	
  that	
  the	
  outer	
  burning	
  shells	
  and	
  the	
  
envelope	
  of	
  the	
  star	
  (being	
  less	
  dense)	
  not	
  realizing	
  that	
  the	
  
core	
  is	
  gone	
  are	
  suspended	
  above	
  the	
  collapsing	
  core.	
  	
  

•  They	
  do	
  not	
  take	
  part	
  in	
  the	
  event	
  un7l	
  the	
  explosion	
  begins	
  
in	
  earnest.	
  

	
  
	
  	
  	
  	
  	
  



	
  
•  	
  The	
  inner	
  core	
  collapses	
  unimpeded	
  un7l	
  another	
  
threshold	
  is	
  reached	
  (a	
  new	
  way	
  to	
  generate	
  pressure	
  –	
  
Main	
  Sequence	
  	
  stars;	
  normal	
  gas	
  and	
  radia7on	
  pressure	
  –	
  
Red	
  Giants	
  and	
  Asympto7c	
  Giants	
  and	
  Superbiants	
  can	
  use	
  
degenerate	
  electron	
  pressure	
  as	
  well	
  as	
  gas	
  pressure).	
  

•  When	
  the	
  density	
  of	
  the	
  core	
  becomes	
  roughly	
  around	
  the	
  
density	
  of	
  the	
  nucleus	
  of	
  an	
  atom,	
  1014	
  g	
  cm-­‐3	
  (the	
  protons	
  
and	
  neutrons	
  in	
  the	
  star,	
  in	
  a	
  sense,	
  are	
  touching)	
  ===>	
  
pressure	
  increases	
  greatly	
  because	
  of	
  neutron	
  and	
  proton	
  
degeneracy	
  and	
  the	
  nuclear	
  force	
  which	
  is	
  normally	
  
aorac7ve	
  (==>	
  fusion	
  and	
  finding	
  together	
  of	
  nuclei)	
  
becomes	
  repulsive	
  at	
  high	
  densi7es!	
  These	
  cause	
  the	
  
pressure	
  of	
  the	
  core	
  to	
  increase	
  strongly.	
  	
  

	
  	
  	
  	
  	
  



	
  
•  The	
  core	
  is	
  now	
  like	
  a	
  steel	
  ball.	
  The	
  higher	
  lying	
  layers	
  have	
  a	
  

chance	
  to	
  catch-­‐up	
  and	
  they	
  fall	
  onto	
  the	
  hard	
  core	
  of	
  the	
  star.	
  
•  	
  Because	
  the	
  outer	
  layers	
  accelerate	
  to	
  high	
  speeds	
  as	
  they	
  fall	
  onto	
  

the	
  core	
  (~	
  tenth	
  the	
  speed	
  of	
  light	
  or	
  so),	
  they	
  have	
  large	
  kine7c	
  
energies.	
  

•  	
  When	
  they	
  are	
  forced	
  to	
  come	
  to	
  a	
  halt	
  at	
  the	
  core,	
  this	
  energy	
  is	
  
converted	
  into	
  heat	
  which	
  drives	
  a	
  shock	
  wave	
  back	
  into	
  the	
  star	
  -­‐-­‐	
  
it	
  is	
  this	
  shock	
  wave	
  which	
  causes	
  the	
  explosion.	
  

•  Up	
  to	
  here,	
  the	
  scenario	
  has	
  been	
  modeled	
  quite	
  nicely	
  on	
  the	
  
computer.	
  However,	
  the	
  details	
  of	
  how	
  the	
  shock	
  wave	
  is	
  generated	
  
and	
  fed	
  causing	
  the	
  ejec7on	
  of	
  the	
  outer	
  layers	
  of	
  the	
  star	
  have	
  
never	
  been	
  convincingly	
  demonstrated.	
  This	
  is	
  an	
  ac7ve	
  field	
  of	
  
research.	
  	
  

•  	
  We	
  discuss	
  the	
  passage	
  of	
  the	
  shock	
  wave	
  through	
  the	
  star	
  in	
  the	
  
unit	
  on	
  Nucleosynthesis.	
  	
  





	
  Neutrinos:	
  

•  A	
  predic7on	
  of	
  all	
  models	
  for	
  Type	
  II	
  SN	
  outbursts	
  is	
  that,	
  the	
  
dominant	
  source	
  of	
  energy	
  loss	
  is	
  neutrino	
  emission.	
  	
  

•  The	
  star	
  sheds	
  an	
  amount	
  of	
  energy	
  in	
  neutrinos	
  roughly	
  
equal	
  to	
  the	
  increase	
  in	
  the	
  energy	
  it	
  gains	
  from	
  the	
  
compression	
  due	
  to	
  gravity.	
  This	
  is	
  a	
  huge	
  amount	
  of	
  energy.	
  
This	
  is	
  more	
  than	
  100	
  7mes	
  the	
  energy	
  the	
  Sun	
  will	
  radiate	
  in	
  
its	
  en7re	
  life7me!	
  

•  This	
  is	
  a	
  strong	
  theore4cal	
  predic4on	
  and	
  must	
  be	
  true	
  if	
  
our	
  theories	
  are	
  to	
  be	
  taken	
  seriously	
  

•  The	
  Kamiokande,	
  IMB,	
  and	
  	
  Baksan	
  experiments	
  saw	
  ~20	
  
events.	
  	
  

•  20	
  events	
  are	
  what	
  we	
  would	
  expect	
  for	
  SN1987a	
  which	
  
radiated	
  ~	
  5	
  x	
  1053	
  ergs	
  in	
  neutrinos,	
  around	
  5	
  x	
  1058	
  
neutrinos	
  at	
  the	
  source	
  (the	
  LMC)	
  with	
  ~	
  2.4	
  x	
  1011	
  neutrinos	
  
passing	
  through	
  every	
  square	
  cen7meter	
  on	
  the	
  Earth.	
  



	
  Neutrinos	
  observed	
  from	
  SN1987A:	
  	
  
	
  

	
  	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
The	
  neutrino	
  detecHon	
  is	
  strong	
  corroboraHon	
  that	
  

our	
  basic	
  model	
  for	
  Type	
  II	
  SN	
  is	
  correct.	
  	
  



The	
  neutrino	
  detec6on	
  may	
  be	
  used	
  to	
  place	
  a	
  limit	
  on	
  
the	
  neutrino	
  mass,	
  in	
  principle.	
  Can	
  we	
  use	
  SN1987a	
  
to	
  do	
  so?	
  

If	
  we	
  assume	
  that	
  neutrinos	
  
of	
  all	
  energies	
  start	
  their	
  
journey	
  at	
  the	
  same	
  7me	
  
then	
  we	
  might	
  be	
  able	
  to	
  
do	
  so.	
  If	
  neutrinos	
  have	
  
mass,	
  then	
  they	
  travel	
  at	
  
speeds	
  that	
  depend	
  on	
  
their	
  masses	
  (unlike	
  
massless	
  par7cles	
  such	
  as	
  
photons).	
  As	
  a	
  result,	
  more	
  
energe7c	
  neutrinos	
  would	
  
arrive	
  before	
  ower	
  energy	
  
neutrinos.	
  

	
  
	
  The	
  current	
  limit	
  is	
  5.8	
  eV	
  
from	
  SN1987a,	
  compared	
  
to	
  that	
  obtained	
  from	
  
tri7um	
  decay	
  of	
  0.8	
  eV.	
  



•  The	
  neutrinos	
  are	
  produced	
  by	
  the	
  core	
  collapse	
  (the	
  ini7al	
  
phase	
  of	
  the	
  SN	
  outburst)	
  and	
  so	
  are	
  expected	
  to	
  lead	
  the	
  
op7cal	
  fireworks	
  by	
  anywhere	
  from	
  hours	
  to	
  days	
  
(depending	
  upon	
  the	
  type	
  of	
  progenitor	
  star).	
  The	
  neutrinos	
  
led	
  the	
  op7cal	
  outburst	
  of	
  SN1987A	
  by	
  several	
  hours.	
  

•  The	
  neutrinos	
  were	
  detected	
  on	
  23.316	
  February	
  1987	
  
•  The	
  op7cal	
  SN	
  was	
  not	
  detected	
  on	
  23.316	
  February	
  but	
  

was	
  seen	
  on	
  23.443	
  February	
  ===>	
  the	
  op4cal	
  brightening	
  
lagged	
  the	
  neutrino	
  outburst	
  by	
  0.074	
  to	
  0.127	
  days	
  or	
  1.8	
  
to	
  3	
  hours	
  

•  Typical	
  Type	
  II	
  SN	
  are	
  expected	
  to	
  show	
  a	
  lag	
  of	
  several	
  days	
  
between	
  the	
  neutrino	
  outburst	
  and	
  the	
  op7cal	
  display.	
  The	
  
short	
  lag	
  is	
  en7rely	
  consistent	
  with	
  the	
  fact	
  that	
  Sk-­‐69	
  202	
  
was	
  a	
  smallish	
  blue	
  supergiant	
  and	
  not	
  a	
  humongous	
  red	
  
supergiant	
  



Stellar	
  Nucleosynthesis:	
  
	
  
The	
  goal	
  of	
  stellar	
  nucleosynthesis	
  is	
  to	
  explain	
  
the	
  chemical	
  composi7on	
  of	
  the	
  Universe	
  and	
  

of	
  the	
  Sun,	
  in	
  par7cular	
  









Pre-­‐collapse	
  Structure	
  



Type	
  II	
  core-­‐collapse	
  supernovae	
  produced	
  at	
  the	
  end	
  of	
  the	
  life	
  of	
  a	
  massive	
  star,	
  play	
  the	
  dominant	
  role	
  in	
  
galac7c	
  chemical	
  evolu7on,	
  producing	
  many	
  of	
  the	
  elements	
  up	
  to	
  the	
  iron-­‐peak	
  elements	
  into	
  the	
  Universe	
  and	
  
heavy	
  elements	
  beyond	
  iron.	
  Many	
  of	
  these	
  elements	
  are	
  produced	
  in	
  the	
  star	
  during	
  its	
  life7me	
  through	
  a	
  
succession	
  of	
  burning	
  phases.	
  These	
  elements	
  include	
  the	
  bulk	
  of	
  the	
  ,	
  O,	
  Ne,	
  and	
  Mg	
  in	
  the	
  ejecta.	
  Addi7onally,	
  s-­‐
process	
  elements	
  producing	
  in	
  shell-­‐burning	
  layers	
  are	
  also	
  ejected	
  in	
  the	
  supernova	
  explosions.	
  Currently,	
  
neutron	
  star	
  mergers,	
  not	
  core-­‐collapse	
  supernovae,	
  are	
  thought	
  to	
  be	
  the	
  primary	
  site	
  of	
  r-­‐process	
  
nucleosynthesis,	
  this	
  is	
  far	
  from	
  certain.	
  Supernovae	
  may	
  s7ll	
  play	
  a	
  large	
  role	
  in	
  first-­‐peak	
  r-­‐process	
  abundances	
  
and/or	
  the	
  r-­‐process	
  elements	
  in	
  the	
  Universe.	
  

Type	
  II,	
  core-­‐collapse	
  supernovae,	
  produced	
  at	
  the	
  
end	
  of	
  the	
  life	
  of	
  a	
  massive	
  star,	
  play	
  a	
  dominant	
  role	
  
in	
  galac7c	
  chemical	
  evolu7on,	
  producing	
  elements	
  up	
  
to	
  the	
  iron-­‐peak	
  elements	
  into	
  the	
  Universe.	
  The	
  
iron-­‐peak	
  elements	
  are	
  produced	
  in	
  the	
  shock	
  heated	
  
material	
  near	
  the	
  core.	
  Outside	
  of	
  the	
  hot	
  shock,	
  
there	
  is	
  no	
  nuclear	
  processing	
  and	
  the	
  outer	
  layers	
  
simply	
  ejected,	
  the	
  layers	
  with	
  elements	
  produced	
  in	
  
the	
  star	
  during	
  its	
  life7me	
  through	
  a	
  succession	
  of	
  
burning	
  phases,	
  including	
  the	
  bulk	
  of	
  the	
  C,	
  O,	
  Ne,	
  
and	
  Mg.	
  	
  Addi7onally,	
  s-­‐process	
  elements	
  
synthesized	
  in	
  the	
  AGB	
  shell-­‐burning	
  layers,	
  elements	
  
such	
  as	
  Cu	
  and	
  Ge	
  are	
  also	
  ejected	
  in	
  the	
  supernova.	
  	
  



Valley	
  of	
  β-­‐Stability	
  

What	
  are	
  the	
  r-­‐process	
  and	
  s-­‐process?	
  



Neutron	
  Capture	
  Nucleosynthesis:	
  
	
  
•  r-­‐process:	
  rapid	
  capture	
  of	
  neutrons	
  (ns	
  mergers,	
  SN)	
  
•  s-­‐process:	
  slow	
  capture	
  of	
  neutrons	
  (AGB	
  shells)	
  



Type	
  II	
  core-­‐collapse	
  supernovae	
  produced	
  at	
  the	
  end	
  of	
  the	
  life	
  of	
  a	
  massive	
  star,	
  play	
  the	
  dominant	
  role	
  in	
  
galac7c	
  chemical	
  evolu7on,	
  producing	
  many	
  of	
  the	
  elements	
  up	
  to	
  the	
  iron-­‐peak	
  elements	
  into	
  the	
  Universe	
  and	
  
heavy	
  elements	
  beyond	
  iron.	
  Many	
  of	
  these	
  elements	
  are	
  produced	
  in	
  the	
  star	
  during	
  its	
  life7me	
  through	
  a	
  
succession	
  of	
  burning	
  phases.	
  These	
  elements	
  include	
  the	
  bulk	
  of	
  the	
  ,	
  O,	
  Ne,	
  and	
  Mg	
  in	
  the	
  ejecta.	
  Addi7onally,	
  s-­‐
process	
  elements	
  producing	
  in	
  shell-­‐burning	
  layers	
  are	
  also	
  ejected	
  in	
  the	
  supernova	
  explosions.	
  Currently,	
  
neutron	
  star	
  mergers,	
  not	
  core-­‐collapse	
  supernovae,	
  are	
  thought	
  to	
  be	
  the	
  primary	
  site	
  of	
  r-­‐process	
  
nucleosynthesis,	
  this	
  is	
  far	
  from	
  certain.	
  Supernovae	
  may	
  s7ll	
  play	
  a	
  large	
  role	
  in	
  first-­‐peak	
  r-­‐process	
  abundances	
  
and/or	
  the	
  r-­‐process	
  elements	
  in	
  the	
  Universe.	
  

Type	
  II	
  supernovae	
  were	
  once	
  thought	
  to	
  also	
  be	
  the	
  
primary	
  site	
  for	
  synthesis	
  of	
  other	
  elements	
  beyond	
  
the	
  the	
  iron	
  peak	
  as	
  well	
  due	
  to	
  something	
  known	
  as	
  
the	
  r-­‐process.	
  However,	
  currently,	
  neutron	
  star	
  
mergers,	
  not	
  core-­‐collapse	
  supernovae,	
  are	
  thought	
  
to	
  be	
  the	
  primary	
  site	
  of	
  r-­‐process,	
  this,	
  however,	
  is	
  
far	
  from	
  certain.	
  	
  
	
  
Supernovae	
  may	
  s7ll	
  play	
  a	
  large	
  role	
  in	
  first-­‐peak	
  r-­‐
process	
  abundances	
  and/or	
  the	
  r-­‐process	
  elements	
  in	
  

the	
  universe.	
  



Type	
  II	
  core-­‐collapse	
  supernovae	
  produced	
  at	
  the	
  end	
  of	
  the	
  life	
  of	
  a	
  massive	
  star,	
  play	
  the	
  dominant	
  role	
  in	
  
galac7c	
  chemical	
  evolu7on,	
  producing	
  many	
  of	
  the	
  elements	
  up	
  to	
  the	
  iron-­‐peak	
  elements	
  into	
  the	
  Universe	
  and	
  
heavy	
  elements	
  beyond	
  iron.	
  Many	
  of	
  these	
  elements	
  are	
  produced	
  in	
  the	
  star	
  during	
  its	
  life7me	
  through	
  a	
  
succession	
  of	
  burning	
  phases.	
  These	
  elements	
  include	
  the	
  bulk	
  of	
  the	
  ,	
  O,	
  Ne,	
  and	
  Mg	
  in	
  the	
  ejecta.	
  Addi7onally,	
  s-­‐
process	
  elements	
  producing	
  in	
  shell-­‐burning	
  layers	
  are	
  also	
  ejected	
  in	
  the	
  supernova	
  explosions.	
  Currently,	
  
neutron	
  star	
  mergers,	
  not	
  core-­‐collapse	
  supernovae,	
  are	
  thought	
  to	
  be	
  the	
  primary	
  site	
  of	
  r-­‐process	
  
nucleosynthesis,	
  this	
  is	
  far	
  from	
  certain.	
  Supernovae	
  may	
  s7ll	
  play	
  a	
  large	
  role	
  in	
  first-­‐peak	
  r-­‐process	
  abundances	
  
and/or	
  the	
  r-­‐process	
  elements	
  in	
  the	
  Universe.	
  



Type	
  I	
  vs	
  Type	
  II	
  Lightcurves:	
  
	
  
Both	
  show	
  rapid	
  rises	
  but	
  differ	
  strongly	
  in	
  the	
  mid-­‐7me	
  range.	
  
The	
  difference	
  is	
  a	
  consequence	
  of	
  the	
  progenitor	
  size,	
  Type	
  I	
  are	
  
small	
  (wds)	
  and	
  so	
  ini7al	
  expansion	
  leads	
  to	
  large	
  rela7ve	
  
volume	
  changes	
  while	
  Type	
  II	
  are	
  large	
  (RSGs)	
  and	
  so	
  ini7al	
  
expansion	
  does	
  not	
  lead	
  to	
  large	
  rela7ve	
  volume	
  changes.	
  







Pair	
  Instability	
  Supernovae	
  



Massive,	
  hot	
  stars,	
  M	
  >	
  100	
  M!,	
  have	
  central	
  temperatures	
  >	
  3×108K,	
  photons	
  
produced	
  in	
  the	
  stellar	
  core	
  are	
  primarily	
  in	
  the	
  form	
  of	
  very	
  high	
  energy-­‐level	
  gamma	
  
rays.	
  The	
  pressure	
  from	
  these	
  gamma	
  rays	
  fleeing	
  outward	
  from	
  the	
  core	
  helps	
  to	
  hold	
  
up	
  the	
  upper	
  layers	
  of	
  the	
  star	
  against	
  the	
  inward	
  pull	
  of	
  gravity.	
  If	
  the	
  level	
  of	
  gamma	
  
rays	
  (the	
  energy	
  density)	
  is	
  reduced,	
  then	
  the	
  outer	
  layers	
  of	
  the	
  star	
  will	
  begin	
  to	
  
collapse	
  inwards.	
  
	
  
Gamma	
  rays	
  with	
  sufficiently	
  high	
  energy	
  can	
  interact	
  with	
  nuclei,	
  electrons,	
  or	
  one	
  
another	
  to	
  form	
  electron-­‐positron	
  pairs,	
  and	
  these	
  pairs	
  can	
  also	
  meet	
  and	
  annihilate	
  
each	
  other	
  to	
  create	
  gamma	
  rays	
  again,	
  all	
  in	
  accordance	
  with	
  Albert	
  Einstein's	
  mass-­‐
energy	
  equivalence	
  equa7on	
  E	
  =	
  mc²	
  .	
  
	
  
At	
  the	
  very	
  high	
  density	
  of	
  a	
  large	
  stellar	
  core,	
  pair	
  produc7on	
  and	
  annihila7on	
  occur	
  
rapidly.	
  Gamma	
  rays,	
  electrons,	
  and	
  positrons	
  are	
  overall	
  held	
  in	
  thermal	
  equilibrium,	
  
ensuring	
  the	
  star's	
  core	
  remains	
  stable.	
  By	
  random	
  fluctua7on,	
  the	
  sudden	
  hea7ng	
  and	
  
compression	
  of	
  the	
  core	
  can	
  generate	
  gamma	
  rays	
  energe7c	
  enough	
  to	
  be	
  converted	
  
into	
  an	
  avalanche	
  of	
  electron-­‐positron	
  pairs.	
  This	
  reduces	
  the	
  pressure.	
  When	
  the	
  
collapse	
  stops,	
  the	
  positrons	
  find	
  electrons	
  and	
  the	
  pressure	
  from	
  gamma	
  rays	
  is	
  driven	
  
up,	
  again.	
  The	
  popula7on	
  of	
  positrons	
  provides	
  a	
  brief	
  reservoir	
  of	
  new	
  gamma	
  rays	
  as	
  
the	
  expanding	
  supernova's	
  core	
  pressure	
  drops.	
  



As	
  temperatures	
  and	
  gamma	
  ray	
  energies	
  increase,	
  more	
  and	
  more	
  gamma	
  ray	
  energy	
  is	
  
absorbed	
  in	
  crea7ng	
  electron–positron	
  pairs.	
  This	
  reduc7on	
  in	
  gamma	
  ray	
  energy	
  density	
  
reduces	
  the	
  radia7on	
  pressure	
  that	
  resists	
  gravita7onal	
  collapse	
  and	
  supports	
  the	
  outer	
  
layers	
  of	
  the	
  star.	
  The	
  star	
  contracts,	
  compressing	
  and	
  hea7ng	
  the	
  core,	
  thereby	
  increasing	
  
the	
  rate	
  of	
  energy	
  produc7on.	
  This	
  increases	
  the	
  energy	
  of	
  the	
  gamma	
  rays	
  that	
  are	
  
produced,	
  making	
  them	
  more	
  likely	
  to	
  interact,	
  and	
  so	
  increases	
  the	
  rate	
  at	
  which	
  energy	
  
is	
  absorbed	
  in	
  further	
  pair	
  produc7on.	
  As	
  a	
  result,	
  the	
  stellar	
  core	
  loses	
  its	
  support	
  in	
  a	
  
runaway	
  process,	
  in	
  which	
  gamma	
  rays	
  are	
  created	
  at	
  an	
  increasing	
  rate;	
  but	
  more	
  and	
  
more	
  of	
  the	
  gamma	
  rays	
  are	
  absorbed	
  to	
  produce	
  electron–positron	
  pairs,	
  and	
  the	
  
annihila7on	
  of	
  the	
  electron–positron	
  pairs	
  is	
  insufficient	
  to	
  halt	
  further	
  contrac7on	
  of	
  the	
  
core,	
  resul7ng	
  in	
  a	
  supernova	
  



100	
  to	
  130	
  M!	
  
	
  
These	
  stars	
  are	
  large	
  enough	
  to	
  produce	
  gamma	
  rays	
  with	
  enough	
  energy	
  to	
  create	
  
electron-­‐positron	
  pairs,	
  but	
  the	
  resul7ng	
  net	
  reduc7on	
  in	
  counter-­‐gravita7onal	
  
pressure	
  is	
  insufficient	
  to	
  cause	
  the	
  core-­‐overpressure	
  required	
  for	
  supernova.	
  
Instead,	
  the	
  contrac7on	
  caused	
  by	
  pair-­‐crea7on	
  provokes	
  increased	
  thermonuclear	
  
ac7vity	
  within	
  the	
  star	
  that	
  repulses	
  the	
  inward	
  pressure	
  and	
  returns	
  the	
  star	
  to	
  
equilibrium.	
  It	
  is	
  thought	
  that	
  stars	
  of	
  this	
  size	
  undergo	
  a	
  series	
  of	
  these	
  pulses	
  un7l	
  
they	
  shed	
  sufficient	
  mass	
  to	
  drop	
  below	
  100	
  M!,	
  at	
  which	
  point	
  they	
  are	
  no	
  longer	
  
hot	
  enough	
  to	
  support	
  pair-­‐crea7on.	
  Pulsing	
  of	
  this	
  nature	
  may	
  have	
  been	
  
responsible	
  for	
  the	
  varia7ons	
  in	
  brightness	
  experienced	
  by	
  η	
  Carinae	
  in	
  1843,	
  
though	
  this	
  explana7on	
  is	
  not	
  universally	
  accepted.	
  
	
  
	
  



130	
  to	
  250	
  M!	
  
	
  
For	
  very	
  high-­‐mass	
  stars,	
  with	
  mass	
  130-­‐250	
  M!,	
  a	
  true	
  pair-­‐instability	
  supernova	
  
can	
  occur.	
  In	
  these	
  stars,	
  the	
  first	
  7me	
  that	
  condi7ons	
  support	
  pair	
  produc7on	
  
instability,	
  the	
  situa7on	
  runs	
  out	
  of	
  control.	
  The	
  collapse	
  proceeds	
  to	
  efficiently	
  
compress	
  the	
  star's	
  core;	
  the	
  overpressure	
  is	
  sufficient	
  to	
  allow	
  runaway	
  nuclear	
  
fusion	
  to	
  burn	
  it	
  in	
  several	
  seconds,	
  crea7ng	
  a	
  thermonuclear	
  explosion.	
  With	
  more	
  
thermal	
  energy	
  released	
  than	
  the	
  star's	
  gravita6onal	
  binding	
  energy,	
  it	
  is	
  completely	
  
disrupted;	
  no	
  black	
  hole	
  or	
  other	
  remnant	
  is	
  leY	
  behind.	
  This	
  is	
  predicted	
  to	
  
contribute	
  to	
  a	
  "mass	
  gap"	
  in	
  the	
  mass	
  distribu6on	
  of	
  stellar	
  black	
  holes.	
  This	
  "upper	
  
mass	
  gap"	
  is	
  to	
  be	
  dis7nguished	
  from	
  a	
  suspected	
  "lower	
  mass	
  gap"	
  in	
  the	
  range	
  of	
  
a	
  few	
  solar	
  masses.	
  
	
  
>250	
  M!	
  
	
  
A	
  different	
  reac7on	
  mechanism,	
  photodisintegra7on,	
  follows	
  the	
  ini7al	
  pair-­‐
instability	
  collapse	
  in	
  stars	
  of	
  at	
  least	
  250	
  M!.	
  This	
  endothermic	
  (energy-­‐absorbing)	
  
reac7on	
  absorbs	
  the	
  excess	
  energy	
  from	
  the	
  earlier	
  stages	
  before	
  the	
  runaway	
  
fusion	
  can	
  cause	
  a	
  hypernova	
  explosion;	
  the	
  star	
  then	
  collapses	
  completely	
  into	
  a	
  
black	
  hole.	
  







The	
  common	
  lore	
  is	
  that	
  Type	
  Ia	
  SN	
  occur	
  in	
  close	
  binary	
  systems	
  composed	
  of	
  a	
  white	
  
dwarf	
  and	
  a	
  normal	
  companion	
  star.	
  The	
  par7cular	
  type	
  of	
  binary	
  systems	
  are	
  referred	
  
to	
  as	
  Cataclysmic	
  Variables	
  (CVs).	
  
	
  
CVs	
  are	
  short	
  orbital	
  period	
  (hours	
  to	
  days)	
  binary	
  star	
  systems	
  composed	
  of	
  a	
  white	
  
dwarf	
  and	
  a	
  low	
  mass	
  main	
  seqeunce	
  star	
  (in	
  general,	
  some7mes	
  the	
  companion	
  star	
  is	
  
a	
  red	
  evolved	
  star).	
  As	
  their	
  name	
  implies,	
  CVs	
  are	
  sites	
  for	
  cataclysmic	
  events.	
  However,	
  
the	
  events	
  are	
  not	
  so	
  cataclysmic	
  as	
  to	
  destroy	
  the	
  binary	
  star	
  systems	
  (in	
  general).	
  The	
  
events	
  lead	
  to	
  rapid	
  increases	
  in	
  the	
  luminosi7es	
  of	
  the	
  systems.	
  There	
  are	
  three	
  main	
  
types	
  of	
  CVs,	
  Dwarf	
  Novae,	
  Recurrent	
  Novae,	
  and	
  Classical	
  Novae.	
  Also,	
  many	
  CVs	
  are	
  
strong	
  sources	
  of	
  x-­‐ray	
  emission,	
  and	
  CVs	
  may	
  be	
  the	
  progenitors	
  of	
  Type	
  I	
  Supernovas.	
  	
  



	
  
Mass	
  Transfer	
  in	
  CVs:	
  The	
  systems	
  must	
  have	
  short	
  orbital	
  periods	
  (hours	
  to	
  a	
  few	
  days)	
  
or	
  else	
  the	
  stars	
  will	
  be	
  too	
  far	
  apart	
  to	
  exchange	
  significant	
  amounts	
  of	
  mass.	
  Let's	
  
define	
  some	
  things.	
  	
  

Consider	
  2	
  point	
  
masses	
  in	
  circular	
  
orbits.	
  Compute	
  
and	
  plot	
  
equipoten7al	
  
surfaces	
  in	
  the	
  
frame	
  where	
  the	
  
stars	
  are	
  
sta7onary.	
  	
  3	
  
cri7cal	
  points	
  are	
  
shown,	
  the	
  3	
  
lowest	
  Lagrange	
  
points.	
  The	
  heavy	
  
solid	
  line	
  (the	
  
figure	
  8)	
  mark	
  the	
  
Roche	
  lobes	
  for	
  
stars	
  1	
  and	
  2.	
  



Based	
  on	
  the	
  rela7onship	
  of	
  the	
  
stars	
  to	
  their	
  Roche	
  lobes,	
  we	
  can	
  
define	
  3	
  types	
  of	
  binary	
  systems:	
  
	
  
•  Detached	
  systems,	
  both	
  stars	
  

are	
  within	
  their	
  Roche	
  lobes	
  

•  Semi-­‐detached	
  systems,	
  one	
  
star	
  overflows	
  its	
  Roche	
  lobe	
  

•  Contact	
  systems,	
  both	
  stars	
  
overflow	
  their	
  Roche	
  lobes	
  
forming	
  a	
  system	
  with	
  a	
  
common	
  envelope	
  



Comparison	
  of	
  
theore7cal	
  
white	
  dwarf	
  
mass-­‐radius	
  
rela7onshops	
  
and	
  observed	
  
white	
  dwarfs.	
  
The	
  upper	
  

curves	
  are	
  pure	
  
helium	
  and	
  
pure	
  carbon	
  
white	
  dwars.	
  
The	
  lower	
  

curve	
  is	
  for	
  a	
  
pure	
  iiron	
  

white	
  dwarf.	
  



	
  For	
  slow	
  accre7on	
  rates,	
  <	
  10-­‐11-­‐10-­‐10	
  M!y-­‐1,	
  the	
  material	
  radiates	
  the	
  energy	
  gained	
  as	
  it	
  
falls	
  onto	
  the	
  white	
  dwarf.	
  The	
  material	
  accreted	
  compresses	
  further	
  due	
  to	
  the	
  weight	
  of	
  
con7nued	
  added	
  material.	
  The	
  compression	
  causes	
  the	
  temperature	
  and	
  pressure	
  of	
  the	
  
accreted	
  material	
  to	
  increase	
  but	
  only	
  slowly.	
  Aler	
  around	
  10,000	
  to	
  100,000	
  years	
  of	
  
accre7on,	
  the	
  condi7ons	
  become	
  right	
  for	
  nuclear	
  burning.	
  The	
  igni7on	
  of	
  the	
  nuclear	
  
burning	
  is	
  not	
  gentle	
  because	
  of	
  the	
  high	
  densi7es.	
  The	
  igni7on	
  of	
  the	
  burning	
  leads	
  to	
  an	
  
explosion	
  (either	
  because	
  the	
  material	
  is	
  degenerate	
  or	
  the	
  igni7on	
  occurs	
  in	
  a	
  thin	
  mass	
  
shell,	
  10-­‐5-­‐10-­‐6	
  M!).	
  The	
  thermonuclear	
  explosion	
  causes	
  the	
  nuclear	
  burning	
  shell	
  to	
  be	
  
ejected	
  leading	
  to	
  a	
  Classical	
  Nova	
  outburst	
  and	
  no	
  increase	
  in	
  mass	
  the	
  CO	
  core.	
  



	
  
For	
  fast	
  accre7on	
  rates	
  >10-­‐(7-­‐8)	
  M!y-­‐1,	
  the	
  material	
  does	
  not	
  have	
  
7me	
  to	
  lose	
  its	
  energy	
  it	
  gained	
  as	
  it	
  falls	
  onto	
  the	
  white	
  dwarf.	
  In	
  
this	
  case	
  when	
  the	
  condi7ons	
  needed	
  for	
  the	
  onset	
  of	
  nuclear	
  
burning	
  are	
  reached,	
  the	
  material	
  is	
  not	
  degenerate	
  and	
  the	
  igni7on	
  
is	
  gentle,	
  there	
  is	
  no	
  explosion.	
  The	
  ashes	
  of	
  hydrogen	
  burning	
  then	
  
seole	
  onto	
  a	
  helium	
  burning	
  layer	
  whose	
  ashes	
  then	
  seole	
  onto	
  the	
  
core	
  of	
  the	
  white	
  dwarf	
  increasing	
  its	
  mass.	
  This	
  gentle	
  increase	
  in	
  
the	
  mass	
  of	
  the	
  white	
  dwarf	
  eventually	
  causes	
  the	
  white	
  dwarf	
  to	
  
approach	
  the	
  Chandrasekhar	
  Limit.	
  For	
  a	
  CO	
  white	
  dwarf	
  this	
  leads	
  
to	
  igni7on	
  of	
  C	
  which	
  causes	
  the	
  en7re	
  white	
  dwarf	
  to	
  rapidly	
  
undergo	
  a	
  thermonuclear	
  outburst	
  which	
  incinerates	
  the	
  star.	
  This	
  
leads	
  to	
  a	
  Type	
  I	
  SN.	
  	
  
	
  
Although	
  this	
  occurs	
  near	
  the	
  Chandraskehar	
  Limit	
  most	
  workers	
  
think	
  the	
  explosion	
  is	
  not	
  caused	
  by	
  collapse	
  that	
  ensues	
  aYer	
  the	
  
Chandraskehar	
  limit	
  is	
  exceeded	
  but	
  rather	
  it	
  happens	
  because	
  the	
  
gas	
  reaches	
  high	
  enough	
  densi6es	
  and	
  temperatures	
  to	
  ignite	
  C.	
  



Comment:	
  The	
  
gravita7onal	
  
binding	
  energy	
  
of	
  a	
  white	
  dwarf	
  
is	
  	
  
	
  
	
  
	
  
The	
  energy	
  
available	
  from	
  
carbon	
  burning	
  
is	
  
	
  
	
  
This	
  is	
  close,	
  but	
  
enough	
  energy	
  
to	
  unbind	
  the	
  
white	
  dwarf	
  and	
  
cause	
  explosion.	
  
	
  
What	
  about	
  Ne-­‐

Mg	
  white	
  
dwarfs?	
  

Ug ≈ −0.6
GM 2

R
= −3×1051erg

Unuc ≈ 0.0012Mc
2 = 3×1051erg



Because	
  the	
  igni7on	
  of	
  carbon	
  in	
  Type	
  I	
  SN	
  occurs	
  when	
  the	
  white	
  
dwarf	
  is	
  near	
  the	
  Chandrasekhar	
  limit,	
  the	
  progenitor	
  stars	
  for	
  
Type	
  I	
  SN	
  have	
  nearly	
  the	
  same	
  proper7es.	
  This	
  led	
  to	
  the	
  
sugges7on	
  that	
  Type	
  I	
  SN	
  should	
  all	
  appear	
  to	
  be	
  similar	
  in	
  
appearance	
  promp7ng	
  the	
  sugges7on	
  that	
  Type	
  Ia	
  SN	
  may	
  serve	
  as	
  
standard	
  candles.	
  This	
  is	
  as	
  opposed	
  to	
  Type	
  II	
  SN	
  where	
  the	
  
progenitor	
  stars	
  are	
  thought	
  to	
  have	
  widely	
  differing	
  proper7es.	
  
	
  
It	
  turns	
  out	
  that	
  Type	
  Ia	
  SN	
  are	
  not	
  standard	
  candles	
  but	
  are	
  things	
  
referred	
  to	
  as	
  standardizable	
  candles.	
  We	
  now	
  discuss	
  what	
  is	
  
meant	
  by	
  standardizable	
  candles.	
  












