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GW170817/

Una rivoluzione paragonabile a quella galileiana

Arcavi+ 2017

Galassia ospitante: NGC 4993 (distanza =44 Mpc)



GW170817/

Una rivoluzione paragonabile a quella galileiana

Arcavi+ 2017
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Perche non potrebbe essere una Supernova?
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Sono due cose completamente distinte!!!!



Curca bolometrica di GW170817
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Tiene conto dell’energia emessa a tutte le lunghezze d’'onda




Osservazioni a diverse bande spettrali

U=365nnm
g=477 nm
r=623 nm

| =762 nm
Zz=913 nm
y = 1005 nm
J=1220 nm
H=1630 nm
K=2190 nm




Reddening di GW170817

Absolute AB mag
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Equazione del Trasferimento Radiativo

Intensita della

<" radiazione

Funzione sorgente
(rapporto tra emissivita ed assorbimento)

Profondita ottica

D
(D) = /0 ay(s) ds

g <— K e ['opacita del materiale



Come e avvenuto il merger?

Jet ejection
Y_=0,25

Riscaldamento da shock e
irradiazione neutrinica

time

Tidal mass ejection

WS UEER \etzger+ 2017




1. ESPANSIONE ADIABATICA: gran parte del riscaldamento iniziale (cosi” come il calore
dallo stesso merger) & perso adiabaticamente perché il materiale & altamente opaco. La
pressione compie lavoro per espandere e, di conseguenza, l'energia interna viene
convertita in energia cinetica. Questa fase avviene PRIMA che parta il processo r:

TVY-1=cost y=C,/C,,

2. Un segnale elettromagnetico (EM) significativo € possibile solo quando la densita e
scesa abbastanza affinche i fotoni possano sfuggire dal materiale. Il picco di emissione
si raggiunge in un tempo:
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peak ™\ 0. 1c. 102 Mg,

3. C’e pero da considerare I'apporto energetico dato dagli isotopi radioattivi creati dal
processo r. Questi depositano energia (attraverso decadimenti B e prodotti di fissione)
nel materiale in espansione, il quale a sua volta emette termicamente:

dQ/dt =t con a<2



EFFETTO «COPERTA» DELLE LINEE SPETTRALI (LINE BLANKETING)

V Band (4B5 nm)]
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Line blanketing: processo per cui i fotoni assorbiti (che formao linee di assorbimento
spettrali) vengono termalizzati e riemessi ad altre lunghezze d'onda, in particolare nel
continuo (le linee si comportano come una "coperta" che causa il riscaldamento degli
strati interni). L'energia del decadimento viene assorbita e riemessa cosi tante volte negli
strati opachi ricchi di lantanidi da essere ridistribuita secondo uno spettro di corpo nero
con picco nell'infrarosso.




SPEZZIAMO UNA LANCIA PER QUESTI POVERI
BISTRATTATI TEORICI (DI OGNI GENERE)

...This assumes that radioactive r-process transients exist and

that we can find them. Admittedly, we test dangerous waters any

time that, lacking observational input, we attempt to describe a

new astrophysical phenomenon on purely theoretical grounds.
(METZGER+ 2010)

The situation here is a step more treacherous; not only must

we rely on simulations of a complex macroscopic system,

even the microscopic structures of our ions are model-based.
(KASEN+ 2003)
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Il meccanismo piu studiato in letteratura: il vento neutrinico nelle SN Il

neutrons and protons form a-particles
a-particles recombine into seed nucleli

Ye < 0.5: n+seeds — heavy nuclei
Ye > 0.5: °Nii & other iron peak + p
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NSE = charged particle reactions / a-process r-process

T = 10-8GK 8 -2 GK weak r-process
Vp-process
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e +e 7' >V +v, :
Piccolo problema:

e +e = 7" -V, +V,

e +e 7' v +V,




(Magneto Rotational Instability, MRI)

Lo shock viene «spinto»
dalla pressione magnetica

Burrows+ 2007 Mosta+ 2015
Saway&Yamada 2014

Necessarie per ovviare al problema connesso alla tempistica dei NS
mergers: questi eventi richiedono almeno 100 milioni di anni per
evolvere (troppo tempo per riprodurre I'alone galattico, a meno che Ia
galassia non si sia formata attraverso un processo gerarchico di dwarf
spheroidal galaxies (e.g. Hirai+ 2015).



Evidenze di elementi r nello spettro di SNII

SN 2005cs (d=8 Mpc)
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Tracce di bario e stronzio: processor o s?



Evidenze del process r a basse metallicita
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® CS 22892-052: Sneden et al. (2003)
B HD 115444: Westin et al. (2000)
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4 HE 1523-0901: Frebel et al. (2007)



Ewdenze del process r a basse metallicita

Sneden, Cowan & Gallino 2008
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Dipendenza del processo r dai parametri fisici

— Spp=1.0 = 85, =3.2 = 5, =10 o 55, =100
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Weak r-process: A<=130
Main r-process: sino ai transuranici




L'importanza dell’astrofisica nucleare
Un caso emblematico: il 13°Cs

Ba 136 Ba 137 Bu 140
7,854 1,23 : ) 12,8d

B 1.0...
» 537, 30; 163;
305..

#50..,
¥ 1218;601...
fin 0,47; 0.48. .

—— s-process (path principale) t(12°1)=15.7 Myr
T(+3>Cs)=2.0 Myr

——  r-process



L'importanza dell’astrofisica nucleare
Un caso emblematico: il 13°Cs

Ba 135

—— s-process (path principale) t(12°1)=15.7 Myr
T(+3>Cs)=2.0 Myr

——  r-process



Come si determina il contributo del
processo r alla distribuzione solare?

r=>"



Come si determina il contributo del
processo r alla distribuzione solare?



| contributi s ed r alla distribuzione
osservata nel Sole
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Main s-process Weak s-process

Main r-process Weak r-process
NEUTRON STARS MERGERS FASE ESPLOSIVA DELLE STELLE MASSICCE??




Main s-process Weak s-process

ASYMPTOTIC GIANT BRANCH STARS QUIESCENT BURNINGS OF MASSIVE STARS

Main r-process Weak r-process
NEUTRON STARS MERGERS FASE ESPLOSIVA DELLE STELLE MASSICCE??




Earth radius (¥102 Rg,) Stel I e AG B

CO Core

Earth-Sun
(~200 Rq,y)

CONVECTIVE ENVELOPE H, He, Fe etc.
SALTED WITH DREDGED UP MATERIAL

FRANEC
M=2M
- INTERSHELL

CONVECTIVE
THERMAL PULSE

PRE—MAIN
SEQUENCE

22Ne(a,n)*>Mg

time



s-process [hs/ls]

—— M=1.5M, - M=2.0M, --- M=2.5M, — — M=3.0M,

@® Ba & CH stars
A Post-AGBs

B Intrinsic C-rich

® Intrinsic O-rich

|| [ | | [ I | | I | I | | I I’I | |

Cristallo et al. 2011

[Is/Fe]=([Sr/Fe]+[Y/Fe]+[Zr/Fe])/3 [hs/Fe]=([Ba/Fe]+[La/Fe]+[Nd/Fe] +[Sm/Fe])/4




Meteoriti

Murchison (Australia, 1969)

Allende (Mexico, 1969)

Granuli pre-solari







Il processo weak s e I'evoluzione delle stelle massicce

Abundant Elements
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Come si puo testare la robustezza dei modelli s?

Os 186 Os 187
1.58 1.6

Re 185
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The end




