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Большая часть энергии, высвобождаемой при гравитационном коллапсе ядер массивных звезд,
уносится нейтрино. Нейтрино играют главную роль в объяснении коллапсирующих сверхновых. С
помощью 2D газовой динамики с учетом спектрального переноса нейтрино в рамках диффузии с
ограничением потоков решается самосогласованная задача о гравитационном коллапсе.Показано, что
крупномасштабная конвекция приводит к увеличению средней энергии нейтрино от 10 до 15 МэВ, что
важно как для объяснения явления сверхновой, так и для постановки эксперимента по регистрации
высокоэнергичных нейтрино от сверхновой.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Сверхновые типа II (СН II), так называемые
коллапсирующие, связаны с эволюцией массивных
звезд с массой �10M�, в центре которой в резуль-
тате термоядерного горения образовалось желез-
ное ядро с массой∼1.4M�. Полная энергия взрыва
СН достигает 1054 эрг и уносится в основном ней-
трино. Малая доля этой энергии ∼1051 эрг погло-
щается веществом звезды. При коллапсе объекта
с массой 1.4M� в нейтронную звезду с радиусом
∼10 км выделяется ∼100 МэВ на нуклон в виде
нейтрино, в то время как термоядерная энергия
может обеспечить только 8 МэВ на нуклон. Соот-
ветственно нейтринный механизм взрыва, связан-
ный с поглощением энергии от нейтрино, является
наиболее перспективным [1]. Кроме того, нейтрино
играют важную роль в термоядерном горении в СН
типа I [2]. Происхождение нейтрино в СН типа I и
II разное: это нейтрино либо с участием продуктов
горения, либо нуклонов.

Нейтринные процессы в ядрах звезд впервые
рассмотрены в работе [1]. Вопрос о доле погло-
щения энергии нейтрино в 1% в предсверхновой
остается до конца не решенной задачей [3–5] из-
за необходимости кинетического описания перено-
са нейтрино, наличия разных масштабов времени
для реакций слабого взаимодействия и газоди-
намического переноса, многомерности задачи на
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фоне разных пространственных масштабов пред-
сверхновой, нейтронной звезды и области развития
неустойчивости. От указанных процессов зависит
количество поглощенной энергии нейтрино и сброс
оболочки, наблюдаемый как СН II. Впервые фи-
зика процесса гравитационного коллапса, пригод-
ная для расчетов на доступных вычислительных
мощностях, была сформулирована в работах [6,
7] путем введения нейтринной теплопроводности и
введением в расчеты двух областей, прозрачной и
непрозрачной для нейтрино, разделенных нейтри-
носферой. Принципиальное ограничение подхода
состоит в зависимости нейтриносферы от энергий
нейтрино и их типа. Вообще говоря, нейтриносфер
надо вводить несколько. А в случае конвекции в
многомерном случае прозрачная и непрозрачная
области, разделенные нейтриносферой, могут ста-
новиться неодносвязными.

Следующий шаг состоял в рассмотрении спек-
трального переноса нейтрино в рамках диффузии
с ограничением потоков [8]. Этот подход точен
в двух случах: в оптически плотном веществе—
диффузия нейтрино, а в прозрачной области—
свободное распространение нейтрино. Ограниче-
ние потока относится к введению нелинейной теп-
лопроводности, некоторой произвольной сшивки
потоков в промежуточном случае [9–10]. Фактиче-
ски нелинейная диффузия устроена таким образом,
что уравнения переноса для каждой спектраль-
ной плотности энергии из диффузионного (пара-
болического) в непрозрачной области переходит в
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гиперболическое (перенос) в прозрачной области.
Сферически-симметричные расчеты в рамках диф-
фузии с ограничением потоков [12–16] дали боль-
шее значение средней энергии нейтрино в сравне-
нии с нейтринной теплопроводностью.

Вероятная причина неудачи в построении мо-
дели взрыва коллапсирующей СН состоит в опре-
деляющей роли 3D неустойчивостей при коллапсе
и учете конвекции. Одна область конвективной
неустойчивости формируется в центре коллапси-
рующего ядра звезды, является протяженной и
существует в течение �10 мс, в то время как
другая неустойчивая область в области аккреции
тонкая, но существует все время коллапса. Кон-
векция в центре может иметь два важных эффек-
та: помимо увеличения потока энергии нейтрино
центр содержит много высокоэнергичных нейтрино
в сравнении с нейтрино вблизи нейтриносферы в
1D модели [17, 18]. 2D модели [19, 20] и 3D [21,
22] демонстрируют крупномасштабный характер
конвекции и приводят к взрыву СН. В то же время
уточненные расчеты 3D ставят под сомнение круп-
номасштабную конвекцию и взрыв [23, 24].

Крупномасштабная конвекция в центре звезды
впервые предложена для СНв работе [25]. Началь-
ное условие выбрано стационарным с плотностью в
центре 2× 1013 г·см−3 и постоянной энтропией, за
исключением центральной области с избытком эн-
тропии. 3D расчеты газовой динамики показывают
развитие крупномасштабной конвекции в неустой-
чивой области g∇s > 0.

Конвекция в центральной области протоней-
тронной звезды в 3D идеальной газовой динами-
ке с начальным реалистичным профилем удель-
ной энтропии, соответствующей решению 1D с
кинетическим переносом нейтрино, рассмотрена в
работе [26] без учета переноса нейтрино в 3D.
Предположение о применимости критерия кон-
вективной неустойчивости Шварцшильда для га-
зовой динамики было спорным. Оказалось, име-
ется нейтронизация, потери нейтрино, и сильное
вырождение [27, 28]. Упрощенная газодинамиче-
ская модель позволила получить количественно
правильные результаты. Конвекция развилась за
газодинамическое время∼10 мс в центральной об-
ласти ρc ∼ 1012 г · см−3, ее масштаб крупный из-за
протяженной неустойчивой центральной области,
а также наличия небольшого вращения звезды1.

1Термин “небольшое вращение” означает долю процента
энергии вращения относительно абсолютной величины
гравитационной энергии твердотельно вращающейся по-
литропы n = 3. Вириальный тест допускает предельное
значение Erot/Egr = 0.5, возможное при дифференциаль-
ном вращении.

Был сделан вывод о необходимости учитывать кон-
векцию в расчетах коллапса, а вращение способ-
ствует выделению длинноволновых возмущений и
приближает 3D расчеты к 2D случаю [26].

Неравновесная нейтронизация вследствие уче-
тов процессов слабого взаимодействия при на-
чальной высокой плотности энергии рассмотре-
на [29] в рамках однородной изотропноймодели для
функций распределения нейтрино при расширении
однородного пузыря. Сделан вывод о предположи-
тельно высокой энергии при наступлении непро-
зрачности,�40МэВ. Это много больше нейтрино с
энергиями 10 МэВ в 1D сферически симметричной
модели с излучением вблизи нейтриносферы.

Поглощение нейтрино оболочкой коллапсиру-
ющего ядра звезды для постоянного потока ней-
трино рассмотрено в работе [30]. Задание средней
энергии нейтрино в интервале 30–60 МэВ обеспе-
чивает кинетическую энергию оболочки в интерва-
ле (1.5−50) × 1051 эрг. Это следствие пропорцио-
нальности сечения рассеяния и доли передаваемой
энергии веществу средней энергии нейтрино [31–
33].

Самосогласованная 2D задача о коллапсе с пе-
реносом нейтрино рассмотрена в работах [27, 28].
Газодинамический код использовал оригинальный
решатель задачи Римана для многокомпонентной
смеси газов, включая нейтрино. Код имеет доста-
точно хорошее пространственное разрешение раз-
рывов [34–36]. В литературе присутствует един-
ственная альтернатива— код CASTRO [20], от-
личающийся приближенным “решателем” задачи
Римана. Другие многочисленные модели газовой
динамики для расчета коллапса используют раз-
дельное описание газовой динамики для вещества и
перенос доступных нейтрино. С точки зрения мате-
матики отличие от совместного описания нейтрино
с веществом в газовой динамике не принципиально,
поскольку учет реакций взаимодействия вещества
и нейтрино уравнивают оба подхода. Но для расче-
тов реальной задачи раздельное описание упирает-
ся в ограничения доступных вычислительных мощ-
ностей. В методе разделения задачи по физическим
процессам газовая динамика используется явная.
В оптически плотной области есть непрозрачная
область, и число временны́х шагов для расчета
обмена энергиями между нейтрино разных энергий
будет определять толща для наиболее быстрой
реакции, поскольку независимый перенос веще-
ства— это большое возмущение для последующе-
го шага расчета кинетики реакций. При совместном
рассмотрении вещества и нейтрино перенос слабо
меняет тепловое равновесие, а реакции, вычисляе-
мые по неявной схеме на отдельном шаге, не влия-
ют на количество временны́х шагов газодинамиче-
ского переноса. Единственное существенное огра-
ничение на временной шаг в сравнении с газовой
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динамикой получается из-за прозрачной области,
где скорость переноса нейтрино равна скорости
света c, по крайней мере, на порядок больше скоро-
сти звука и газодинамической скорости вещества.

Моделирование коллапса с переносом нейтрино
показало развитие крупномасштабной конвекции в
центре за время ∼10 мс благодаря неравновесной
нейтронизации из-за потерь части нейтрино. А учет
в подходе небольшого вращения ядра привел к
выделению крупномасштабных мод [37]. Как пока-
зано в наших прошлых расчетах коллапса с пере-
носом нейтрино без учета их спектра, конвекция в
центре успевает развиться за время существова-
ния неустойчивого профиля энтропии [27, 28, 32].
Благодаря потери части нейтрино нейтронизация
оказывается необратимой, реализуется сценарий
неустойчивости, близкий к Шварцшильду [27, 28].

Следующий ключевой вопрос состоит во вли-
янии конвекции на спектр исходящих нейтрино.
Если интересоваться только спектром нейтрино,
но не интересоваться взаимодействием нейтрино
с оболочкой, можно использовать разработанную
простую модель взаимодействия нейтрино с ве-
ществом. Вместо описания задачи двумя типами
электронных нейтрино и антинейтрино с расчетом
интегралов столкновений в каждом узле сетки в
каждом интервале энергии нейтрино для всех ре-
акций слабого взаимодействия можно применить
использованную ранее модель [27, 28]. Вместо
плотности энергии нейтрино вводится спектраль-
ная плотность энергии нейтрино, которая релак-
сирует к равновесному значению с температурой
и химпотенциалом, определяемыми температурой
вещества и химпотенциалом электронов, с харак-
терным постоянным сечением слабого взаимодей-
ствия σ0 = 1.7 × 10−40 см2. А количество электро-
нов на нуклон (точнее, разница чисел электронов
и позитронов на нуклон) релаксирует к прибли-
женному аналитическому табличному значению из
работы [38], где исследовалось β равновесие для
двух реакций, e− + p → n+ ν и e+n → p+ ν̃, при
условии свободного выхода нейтрино. Такое же
приближение свободного выхода нейтрино было
использовано в более ранней работе [39] при изуче-
нии термодинамических свойств вещества при вы-
сокой плотности из-за нейтронизации для выводов
об устойчивости относительно коллапса звезды.
Строго говоря, β равновесие реализуется вбли-
зи нейтриносферы, там, где важно учесть потоки
энергии нейтрино. В глубоко непрозрачной обла-
сти нейтрино никуда не уходят, простая модель
β равновесия количественно неправильная, но и
потоки энергии нейтрино в непрозрачной области
пренебрежимо малы. В сравнении со старыми рас-
четами с учетом переноса энергии нейтрино учет
спектра нейтрино— более трудоемкая задача в
число раз, равное числу энергетических интервалов

для нейтрино (15 интервалов в данных расчетах).
Если интересоваться взаимодействием нейтрино с
оболочкой ядра звезды, необходимо считать ин-
тегралы столкновений нейтрино с веществом и их
аннигиляцию. Трудоемкость задачи повысится, по
крайней мере, квадратично числу интервалов для
представления энергии нейтрино.

В данной работе мы произвели самосогласован-
ный расчет газодинамического коллапса со спек-
тральным переносом энергии нейтрино с целью
выяснения влияния конвекции на спектр уходящих
нейтрино. Несомненно, для подтверждения модели
коллапса и взрыва важно наблюдение нейтрино
от СН. От СН1987А зарегистроировано только
20 нейтринных событий, первые публикации ука-
зывают на высокие энергии: 20–40 МэВ IMB [40],
9–35 МэВ Kamiokande-II [41], 20 МэВ Baksan-
LSD [42, 43], что ближе к модели крупномасштаб-
ной конвекции, чем к сферически симметричному
коллапсу.

2. КОНВЕКЦИЯ ПРИ КОЛЛАПСЕ
ВРАЩАЮЩЕГОСЯ ЯДРА ЗВЕЗДЫ
С УЧЕТОМ ПЕРЕНОСА НЕЙТРИНО

Физическая задача о гравитационном коллап-
се включает плотность нуклонов, разницу чисел
электронов и позитронов, уравнение для плотности
энергии вещества, определение гравитационного
поля, кинетические уравнения для нейтрино разных
сортов. Помимо зависимости от пространственных
переменных и времени функции распределения,
нейтрино зависят от импульса (двух углов и энер-
гии частицы). Решение усложняет наличие про-
зрачных и непрозрачных областей для нейтрино.
Из-за различных характерных времен процессов
полная физическая задача может быть численно
рассмотрена только в сферически симметричном
случае (функции распределения нейтрино зависят
от радиуса, от одного угла, энергии частицы, вре-
мени, т.е. на две независимых переменных меньше
в сравнении с 2D) в рамках неявного кинетического
кода. В нужном многомерном случае привлека-
тельна модель диффузии с ограничением потоков,
впервые предложенная в работе [8] для сфериче-
ски симметричного коллапса. В этой модели нет
зависимости функций распределений от углов, со-
держится неопределенный на границе прозрачной и
непрозрачной областей параметр сшивки решений
для потоков в прозрачной и непрозрачной обла-
стях. Сами потоки пропорциональны градиентам
спектральных плотностей энергий. Модель легко
расширяется на многомерный случай, как только
решена проблема разрешения многокомпонентной
газовой динамики на неподвижной эйлеровой сет-
ке.
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Наш многокомпонентный гидродинамический
код [34, 35, 44] содержит независимые переменные:
плотности компонентов ρi или плотности концен-
траций ni = ρ/mp и внутренние энергии εi компо-
нентов i. Имеем систему уравнений Эйлера для
описания гравитационного коллапса. Уравнение
для плотности числа барионов

∂ρ/mp

∂t
+ div(ρ/mpv) = 0, (1)

уравнение для разницы концентраций электронов и
позитронов

∂Δne

∂t
+ div(Δnev) = Ẏeρ/mp. (2)

Скорости всех компонентов с ненулевой массой
предполагаются равными, а для безмассовых ча-
стиц присутствует перенос энергии. Закон сохра-
нения импульса вещества

∂ρvj
∂t

+∇iΠ
m
ij = ρgj , (3)

уравнение для плотности энергии вещества

∂ρEm

∂t
+ div(Emρ+ Pm)v = ρvg + ρqm (4)

с тензором Πm
ij = ρvivj + Pmδij . Em = εm + v2/2

есть сумма удельных внутренней и кинетических
энергий, а ρqm — нагрев вещества нейтрино. Уско-
рение силы тяжести есть градиент потенциала
g = −gradΦ, получаемого из уравнения Пуассо-
на [45]

ΔΦ = 4πGρ. (5)

Для нейтрино сорта ν есть уравнение переноса
Больцмана

1

c

∂fν (r,p, t)

∂t
+

p

p
∇fν =

∑
q

(ηqν − χq
νfν) (6)

с коэффициентами испускания и поглощения ηqν , χ
q
ν

в реакции q. Главное упрощение состоит в переходе
к спектральной плотности энергии нейтрино

ρεν (r, t) =

∫
dεUν (ε) ,

Uν (ε) =
ε3

c3

∫
dofν =

4πε3

c3
fν.

Примем одинаковые функции распределения в
лабораторной и сопутствующей веществу системах
отсчета (v � c), и спектр нейтрино в тепловом
равновесии в виде

f eq
ν =

2

(2π�c)3
1

1 + exp

(
ε− μν

kTν

) , μν ≈ μe. (7)

Мы хотим не только продемонстрировать круп-
номасштабную конвекцию, но и получить спектр
уходящих нейтрино. Для этого надо ввести сетку
для энергий нейтрино и использовать спектраль-
ные плотности энергии нейтрино и антинейтрино

Δρεν,ω ≡
εω+1/2∫

εω−1/2

dεενfν (8)

в каждом интервале (εω−1/2, εω+1/2). Отдельно
антинейтрино рассматривать не будем.

Уравнение переноса спектральной плотности
энергии есть

∂ρΔεν,ω
∂t

+ v∇ (ρΔεν,ω) = (9)

= divΔFν,ω − ρΔqm,ω,

где поток определяется градиентом нулевого мо-
мента. В непрозрачном случае ΔFthick

ν,ω =

= − 1

3χ
gradΔUν,ω, в прозрачном ΔFmax

ν,ω = cΔUν,ω.

В произвольном случае используется сшивка (так
называемое ограничение потоков)

ΔFν,ω =
ΔFthick

ν,ω∣∣∣ΔFthick
ν,ω

∣∣∣ /ΔFmax
ν,ω + 1

. (10)

Обмен энергиями между нейтрино и веществом
описывается релаксацией к тепловому равновесию
ρΔqm = cχ

(
ΔUν,ω−ΔU th

ν,ω

)
, где

∑
ω ΔU th

ν,ω(Teq) +

+ ρε(ρ, Teq, Ye) =
∑

ω ΔUν,ω + ρε. Скорость ре-
лаксации выбрана пропорциональной концентра-
ции свободных нуклонов χ≈ σ0nn с постоянным
сечением σ0 = 1.7× 10−40 см2. Данная модель поз-
волит определить спектр испускаемых нейтрино, а
для точного учета их поглощения в оболочке посто-
янного сечения недостаточно. Сечение рассеяния с
веществом оболочки для энергий выходящих ней-
трино от 10 МэВ и много больше энергии Ферми
электронов оболочки оказывается пропорциональ-
ным энергии нейтрино [31].

Уравнение состояния вещества Pm =
= Pm (ρ, εm, Ye) содержит свободные нуклоны и
ядра в статистическом равновесии. Разница чисел
электронов и позитронов на нуклон Ye определя-

ется из кинетики нейтронизации
∂Ye

∂t
+ v∇Ye =

= Ẏe (ρ, Tm, εν). Ограничиваясь упрощенным опи-
санием кинетики вместо всех реакций слабого
взаимодействия принимаем время релаксации Ye

τ0 = 10−3 10
12гсм−3

ρ

(
5× 1010K

T eq

)3

c
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и скорость релаксации

Ẏe = −τ−1
0 (Ye − Y eq

e (ρ, T (ρ, ε))) ≈
≈−τ−1

0 (Ye − Y eq
e (ρ, T ))

к β-равновесию Y
eq
e (ρ, T ) из работы [38], где

рассмотрены только две реакции, e− + p → n+
+ ν, e+ + n → p+ ν̃, со свободным выходом ней-
трино. Строго говоря, свободный выход годится
в прозрачной области около нейтриносферы, но,
поскольку в непрозрачной области диффузия мала,
формулу для приближенного равновесного числа
электронов можно использовать.

Для электронов используется уравнение состо-
яния ультрарелятивистских пар

kBT � ρε/mp, μe 	mec
2 :

Yeρ

mp
=

1

2π2

(
kT

�c

)3

(μ3
e + π2μe),

Pe =

(
4

3
− 1

)
ρεe =

=
1

12π2(�c)3

(
μ4
e + 2π2μ2

e(kBT )
2 +

7

15
π4(kBT )

4

)
.

В качестве начальных данных принята связь
давления и плотности как в политропе, P ∝ ρ1+1/n,
с индексом n = 3, соответствующим ультрареля-
тивистским электронам с небольшим начальным
вращением. Закон вращения выбран в виде по-
стоянного отношения центробежной силы к силе
тяжести в экваториальной плоскости (α = const—
обобщение твердотельного вращения для несжи-
маемой жидкости) из [46]. Отношение полярного
радиуса rp к экваториальному req выбрано равным
0.9, энергия вращения получилась 1.25% от грави-
тационной. Политропная начальная модель содер-
жит три независимых физических параметра: гра-
витационная постояннаяG, центральная плотность
ρ0 и экваториальный радиус req. Для выбранной
центральной плотности ρc = 2× 1012 г · см−3 для
заданной типичной массы коллапсирующего яд-
ра 1.4M� политропа дает экваториальный радиус
req = 2.68× 107 см, гравитационную энергиюEgr =

= −2.93 × 1052 эрг, момент импульса Jz = 9.87×
× 1048 эрг · с. Для заданных профилей плотности
и давления надо пересчитать параметры T , Ye =
= Y

eq
e (ρ, T ) с температурой T = T (ρ, ε = 3P/ρ),

обеспечивающие начальное равновесие (без учета
потерь энергии нейтрино) в момент времени t =
= 0 (см. рис. 1). Выбранная центральная плот-
ность в начальном равновесии соответствует уже
продолжающемуся коллапсу реального ядра звез-
ды. Малый начальный радиус позволяет обой-
тись меньшей неподвижной эйлеровой расчетной

сеткой. Требуется разрешить формирование ней-
тронной звезды с радиусом ∼10 км. В реальности
коллапс начинается при радиусе звезды ∼108 см,
однако начальная стадия потерь энергии нейтри-
но продолжается несколько секунд и значительно
превышает газодинамическое время (Gρ)−1/2 да-
же для малой начальной центральной плотности
∼109 г · см−3 [31].

В результате реконструкции решения в 2D за-
даче мы получаем тот же снижающийся в центре
профиль энтропии ds/dr < 0 (рис. 1), как в сфе-
рически симметричном расчете коллапса с боль-
шим реалистичным начальным радиусом [31]. Спа-
дающий профиль возникает из-за нейтронизации.
Нейтронизация уменьшает число электронов Ye, и
удельная энергия из электронного компонента пе-
реходит к нуклонам. Дополнительно рис. 1 показы-
вает переход показателя адиабаты Γ≡ (ρc2s/P ) от
релятивистских электронов, 4/3, к нуклонам, 5/3
при высокой плотности. В задаче о коллапсе [31]
мы получали две предположительно неустойчивые
области для конвекции (если использовать крите-

рий устойчивости Шварцшильда
ds

dr
< 0 без учета

переноса нейтрино). Первая область вблизи центра
звезды существует в течение �10 мс. Области
соответствует спадающей профиль энтропии на
рис. 1. А вторая узкая область вблизи аккрецирую-
щей ударной волны существует долгое время. Дру-
гой критерий возникновения конвекции для газовой
динамики с химическим превращением (нейтрони-
зация вещества происходит за газодинамическое
время) есть критерий устойчивости Леду [47, 48],
ds

dr

(
∂P

∂s

)
ρYl

+

(
∂P

∂Yl

)
ρs

dYl

dr
< 0, где l есть число

лептонов. Но критерий Леду не учитывает перенос
нейтрино, которое оказывается важным.

Для расчетов 2D задачи в сферических ко-
ординатах (r, 0 < θ < π/2) использовалась сетка
60× 30 для большой части политропы (расчетная
область ограничена r ≤ 0.6req) в предположении
аксиальной симметрии ∂/∂φ = 0, и плоскости сим-
метрии θ = π/2. Для учета спектра нейтрино ис-
пользуется логарифмическая сетка из 15 интерва-
лов от 0 до 40 МэВ.

Вычислительная сложность задачи заключает-
ся в малых газодинамических скоростях вещества и
звука в сравнении со световой скоростью переноса
нейтрино в прозрачной области. В случае запер-
тых нейтрино временной шаг ограничивает условие
Куранта для газовой динамики Δt � Δr/(cs + |v|).
Хотя диффузия и обмен энергиями с нейтрино
считаются по неявной схеме, нет возможности за
один временной шаг просчитать перенос нейтрино
через несколько пространственных интервалов без
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Рис. 1. Начальная модель (0, t≈ 0) и окончание расчетов (f, tf = 15.77 мс) в экваториальной плоскости в 2D задаче.
Вверху— зависимости плотности ρ (сплошная кривая) и температуры T (пунктир) от радиуса. Внизу— зависимости
энтропии на нуклон s/kB (сплошная кривая), числа электронов Ye (штриховая линия) и показателя адиабатыΓ (пунктир)
от радиуса.

потери точности. Непрозрачная область не огра-
ничивает временны́е шаги явной газодинамической
схемы. На практике временной шаг газовой ди-
намики выбирается из требования ограниченного
числа временны́х шагов неявной схемы, описываю-
щей перенос энергии нейтрино и реакции нейтрино,
на один газодинамический шаг. Это требование ав-
томатически приводит к условию временно́го шага
Δt � Δr/c.

Линии уровня плотности на рис. 2 в момент
времени t = 15.78 мс показывают развитие крупно-
масштабной конвекции за газодинамическое вре-
мя (Gρ̄)−1/2 = 4 мс для средней плотности ρ̄ ≈
≈ 1011 г · см−3. При этом происходит перестрой-
ка профиля энтропии в неустойчивой области на
пологий (рис. 1). В этой части нейтрино теряются,
благодаря необратимой нейтронизации реализуют-
ся условия конвекции, близкие к условию Шварц-
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Рис. 2.Линии уровня плотности в плоскости y = 0 (φ = 0) в задаче о коллапсе массы 1.4M� с учетом переноса нейтрино
и их спектра в момент t = 13.83 мc (lg ρmin = 7, lg ρmax = 13, Δlg ρ = 0.1) демонстрируют развитие крупномасштабной
конвекции.

шильда. Расчеты с учетом вращения демонстриру-
ют выделение более длинноволновых возмущений,
чем в случае без вращения [27, 28]. Также пред-
полагается, что в более реалистичном 3D случае
вращение будет способствовать выделению длин-
новолновых возмущений [49].

В центральной области с высокой плотностью
вещества нейтрино захвачены веществом, нейтро-
низация обратима, конвекция развивается хуже.
Мы проводили расчеты с выключенным переносом
нейтрино, когда задача является математически
строгой задачей об устойчивости. И конвекция
развивалась за время 100 мс, начинаясь из области
с малой плотностью вещества. Пересчет удельной
энтропии в предположении быстрой релаксации
числа электронов Ye к равновесному значению Y

eq
e

убирает неустойчивый профиль энтропии.

Важный результат новых расчетов— это спек-
тральный поток нейтрино вблизи границы рас-
четной области. Рис. 3 показывает спектральную
нейтринную светимость при коллапсе, dL/dε, и
спектральный поток частиц, dn/dε, в момент вре-
мени 15.8 мс для 2D расчета и в сферически
симметричной постановке для того же кода на той
же сетке. 1D расчет дает значение средней энергии
10 МэВ, как сферически симметричные расчеты с
точным учетом основных реакций слабого взаимо-
действия [31]. 2D расчет демонстрирует повыше-
ние средней энергии нейтрино в сравнении с 1D.
Спектр уходящих нейтрино становится жестче в
сравнении со сферически симметричным расчетом
из-за конвекции в центральной области с вы-
сокоэнергичными нейтрино, запертыми оптически
плотным веществом в 1D. Средние энергии равны

отношению светимости к потоку частиц 〈ε1D〉 ≈
≈ 10.5 МэВ и 〈ε2D〉 ≈ 15 МэВ в 1D и 2D случаях
соответственно. Максимумы спектральных свети-
мостей достигаются при энергиях 11.2 и 17.5 МэВ,
а максимумы спектральных потоков частиц при
энергиях 7.7 и 13.3 МэВ в 1D и 2D расчетах соот-
ветственно. Таким образом конвекция увеличива-
ет среднюю энергию выходящих частиц примерно
в 1.5 раза. Профили химпотенциала электронов
в начале и конце расчетов показаны на рис. 4.
Химпотенциал нейтрино близок к химпотенциа-
лу электронов в непрозрачной области. Энергия
выходящих нейтрино примерно равна максимуму
химпотенциала электронов. Понижение химпотен-
циала в центре есть следствие нейтронизации, по-
нижающей число электронов.

В работе [33] качественно исследовалось вза-
имодействие высокоэнергичных нейтрино с обо-
лочкой коллапсирующего ядра звезды в рамках
сферически симметричной газодинамической за-
дачи. Профиль плотности и скорости в оболочке
задавался из решения Бонди об аккреции газа на
формирующуюся протонейтронную зведу, создаю-
щую гравитационный потенциал. Светимость ней-
трино определялась из времени коллапса и полной
энергии нейтронной звезды, а их температура за-
давалась. Удельный нагрев вещества оболочки от
нейтрино пропорционален нейтринной температуре
и нейтринной светимости. Был продемонстрирован
сброс оболочки, соответствующий СН II, в случае
высокоэнергетичных нейтрино с энергиями 20–
70 МэВ. Также было указано на отличие их энер-
гии от 5 МэВ в сферически симметричной модели
с нейтринной теплопроводностью. В реальности
испускает нейтрино не горячая протонейтронная
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Рис. 3. Спектральная нейтринная светимость при коллапсе, dL/dε (сплошные линии), и спектральный поток частиц
dn/dε (штриховые линии). Энергия ε пересчитана на МэВ, полная светимость (площадь под кривой dL/dε) измеряется
в эрг/с. 2D расчет демонстрирует повышение средней энергии нейтрино в сравнении с 1D. Спектр уходящих нейтрино
становится жестче в сравнении со сферически-симметричным расчетом из-за конвекции в центральной области с
высокоэнергичными нейтрино, запертыми оптически плотным веществом в 1D.

звезда, а холодное и сильновырожденное вещество
с высоким химпотенциалом электронного газа2,
μe 	 kBT . Помимо увеличения средней энергии
нейтрино важную роль при сбросе оболочки может
играть увеличение светимости при конвекции.

Полученный нами рост энергии уходящих ней-
трино согласуется со старыми работами [50] (энер-
гия уходящих нейтрино в 2D расчетах до 20 МэВ).
Сравнивая результаты данной работы с совре-
менными газодинамическими моделями без маг-
нитного поля зарубежных исследователей, следует
отметить принятую нами 2D модель в сравнении
с широко используемыми 3D моделями расчета
коллапса с упрощенным переносом нейтрино. А
также продвинутость этих моделей в части уточ-
нения уравнения состояния, полный набор реак-
ций взаимодействия нейтрино с веществом и даже

2Во внутренней области химпотенциал электронов в начале
и в конце данных расчетов μe ≈ 20 МэВ (см. рис. 4).
Начальная температура сильновырожденного вещества
5 МэВ увеличивается до значения 10 МэВ благодаря
сжатию и нейтронизации (рис. 1). Нейтронизация умень-
шает число электронов на нуклон и переводит энергию от
вырожденных электронов в нуклоны. Но все равно вы-
рождение вносит главный вклад в давление и внутреннюю
энергию.

учет эффектов ОТО, которые не важны при раз-
мерах формирующейся протонейтронной звезды в
десятки километров. Основной упор этих моделей
делается на объяснение сброса оболочки без де-
тального объяснения физики процессов. В част-
ности, ключевой вопрос о масштабе конвекции в
области аккреции и выводах о сбросе оболочки СН
оказывается зависящим от принятой размерности
математической задачи. Как было упомянуто во
введении, в 2D моделях [19, 20] необходимое вло-
жение энергии для объяснения СН наблюдается
вместе с крупномасштабной конвекцией. В более
реалистичной 3D постановке [23, 24] конвекция
в области аккреции остается мелкомасштабной, а
необходимого энерговложения в оболочку нет. В
нашем анализе это означает недостаточное влия-
ние мелкомасштабной конвекции в 3D постановке
прежде всего на энергию выходящих нейтрино.
Действительно, расчеты [20] демонстрируют сред-
ние энергии нейтрино 10–20 МэВ и светимость
нейтрино на десятки процентов выше сферически
симметричной модели. Напомним, что в сфери-
чески симметричной модели искусственного по-
вышения средней энергии нейтрино до величины
30 МэВ оказалось достаточно для объяснения СН
даже при неизменной светимости нейтрино [32]. 3D
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Рис. 4. Химический потенциал электронов в начале (t≈ 0) и в конце (tf = 15.77 мс) 2D расчетов в экваториальной
плоскости.

модели [23, 24] сосредоточены на анализе развития
неустойчивости, а детали нейтринного излучения
не раскрывают. Представленная нами модель с
естественным небольшим вращением коллапсиру-
ющего ядра содержит ключ к приближению 3Dфи-
зической картины к 2D математической задаче.
Связанное с вращением развитие длинноволно-
вых возмущений переводит трехмерную физиче-
скую задачу в класс математических 2D задач.

3. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Рассмотрена крупномасштабная конвекция в
задаче о коллапсе ядра звезды со слабым враще-
нием с учетом переноса нейтрино и их спектра.
Конвекция возникает в центральной части за га-
зодинамическое время ∼10 мс благодаря неравно-
весной нейтронизации при потере части нейтрино.
Выделению длинноволновой моды способствует
небольшое начальное вращение. Полученное зна-
чение средней энергии нейтрино 15 МэВ в 1.5 ра-
за превышает значение сферически симметричных
расчетов и в соответствующее число раз увеличит
энергию, передаваемую от нейтрино расширяю-
щейся оболочке. Этот эффект существенен для
объяснения взрыва СН. Предположительно для
объяснения взрыва СН потребуется уточнить на-
чальную модель. Более реалистичная постановка
задачи должна начинаться при меньшем значении

центральной плотности и большем радиусе кол-
лапсирующего ядра звезды. Также важно изучить
влияние конвекции на повышение нейтринной све-
тимости, в том числе и при развитии конвекции в
узкой области аккреции.

Наша методика [34] позволяет решать постав-
ленные задачи. Для учета процессов взаимодей-
ствия нейтрино с оболочкой требуется точный учет
реакций слабого взаимодействия со значительным
увеличением времени счета пропорционально ку-
бу числа энергетических интервалов нейтрино при
численном расчете якобианов в неявной схеме,
описывающей взаимодействия.
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