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Stellar Death & Supernova Explosions 

Chandra 

G1.9+0.3 

Explosion ~140 yrs ago. 

@ 8 kpc in Sgr 

•  ∼20% thermonuclear SNe (Type Ia) 
‐> exploding white dwarfs 

•  ∼80% core‐collapse SNe (CCSNe) 
‐> exploding massive stars 

 

•  ~1 SN/s in the Universe 

•  ~1 SN/day discovered 

•  ~1 SN/50‐100 yrs (?) in the Milky Way 

•  >1 SN/year within 10 Mpc 

Smith+ 11, LOSS sample 

•  Class of energe0c stripped‐envelope 

explosions: Type Ic‐bl (“broad lines”) 

•  Some (>8) SNe Ic‐bl associated with  

long gamma‐ray bursts. 
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© Anglo‐Australian Observatory 

Core‐Collapse Supernovae: 

Supernova 1987A 

Large Magellanic Cloud 

Progenitor:  

BSG Sanduleak ‐69° 220a, ≈18 MSUN 

 

Explosions of Massive Stars  8M! . M . 130M!



The Basic Theory of Core Collapse 
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Self‐Similarity of Collapse 

Homologously (v∝r) collapsing inner core. 

Supersonically collapsing outer core.  

Analy&c similarity solu&ons: 

Goldreich & Weber 1980 

Yahil & Lakmer 1982 

Yahil 1983 
7 
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Collapse and Bounce 
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S&ff Nuclear EOS: 

“Core Bounce” 



Situa0on aZer Core Bounce 
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The Core‐Collapse Supernova Problem 

•  The shock always stalls: 

Dissocia&on of Fe‐group nuclei @ ∼8.8 MeV/baryon (∼17 B/MSun). 

Neutrino losses ini&ally @ >100 B/s (1 [B]ethe = 1051 ergs). 
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Radius (km) 

Anima0on 

by Evan O’Connor 

Caltech GR1D code 

(open source!) 

Hans Bethe 

1906‐2005 



Postbounce Evolu&on 
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Postbounce Evolu&on 
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What is the mechanism that revives the shock? 

Topic of another talk! 



Core‐Collapse Supernova Energe&cs 
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•  Collapse to a neutron star:  

∼3 x 1053 erg = 300 [B]ethe  

gravita&onal energy (≈0.15 MSunc
2) released. 

Ini&ally stored in protoneutron star. 

‐>  Any explosion mechanism must tap this reservoir. 
Hans Bethe 

1906‐2005 

•  ∼1051 erg = 1 B kine&c and internal energy of the ejecta. 

(Extreme cases: 10 B; “hypernova”) 

•  99% of the energy is radiated in neutrinos over tens of 

seconds in protoneutron star cooling. 

‐> Strong evidence from SN 1987A neutrino observa&ons. 
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Magneto‐Hydrodynamics 

Nuclear and Neutrino Physics 

General Rela&vity 

Boltzmann Transport Theory 

Dynamics of the stellar fluid. 

Nuclear EOS, nuclear  

reac&ons & ν interac&ons. 

Gravity 

Neutrino transport. 

F
u
ll
y
 c
o
u
p
le
d
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Detailed Models: Ingredients  
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•  Addi&onal Complica&on: Core‐Collapse Supernovae are 3D 
–  Rota&on, fluid instabili0es (convec&on, turbulence, advec&ve‐acous&c, 
rota&onal), MHD, mul&‐D structure from convec&ve burning. 
‐> Need mul0‐D (ideally 3D) treatment. 

•  Route of A-ack: Computa0onal Modeling 
–  Complexity dominated by neutrino transport:  

Full problem is 3 (space) + 3 (momentum space) + 1 (&me) dimensional 

–  Approach: employ reduced dimensionality in space and momentum space. 

Detailed Models: Ingredients  



Next Step: Computa0on 
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1D (spherical symmetry) 

- First simula&ons: 1960‐70 by Colgate & White, Wilson, Arne- 

- Bethe & Wilson ‘85: “Neutrino Mechanism” 



Neutrino Mechanism 
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Od+ ’08 

17 

ν̄e + p → n+ e
+

νe + n → p+ e
−

Cooling: 

Hea&ng via 

charged‐current 

absorp&on: 

Bethe & Wilson ’85; also: Janka ‘01, Janka+ 07, Pejcha & Thompson ‘12  
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Neutrino radia&on field: 



1D Neutrino‐Driven Explosions 
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Kitaura+ ‘06, Hüdepohl+ ’10, Fischer+ ’10, ‘12 

Kitaura+ 2006 

8.8 MSUN 

progenitor 

star 

O‐Ne‐Mg 

core 

Problem: 

1D neutrino mechanism fails 

for more massive stars 

(which explode in nature). 



Overview of Core‐Collapse Supernova Models 
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1D ‐> 2D (axisymmetry) 

- First simula&ons in 1990s:  

Herant+ ‘94, Burrows+ ’95, Janka & Müller ’96 

- Mul&‐D dynamics:  

- Convec0on in proto‐NS and in the hea&ng region. 

- Instability of the stalled shock (“SASI”). 

- Rota&on & magne&c fields. 

Proto‐NS  

convec0on 

Dessart+ ‘05 



Standing Accre0on Shock Instability (SASI) 
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Blondin+’03 

Foglizzo+’06 

Scheck+ ’08 

and many 

others 

Movie by 

Burrows, 

Livne,  

Dessart,  

O-, Murphy‘06 



Results of 2D Simula0ons 
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Recent 2D work: Buras+06, O-+08,  

Marek+09, Murphy+08, Suwa+10, 

Müller+12abc, Bruenn+12 

Net effect of 2D: 

“Dwell &me” in hea&ng 

region increases. 

 

‐>  2D models explode 

 more easily. 

 

‐>  BUT explosions not 

 robust: 

 ‐ marginal, 

 ‐ require fine‐tuning, 

 ‐ not reproducible 

   across codes. 



What are we missing? 
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[Buras et al. 2006ab, Scheck et al. 2007, Burrows et al. 2006

??? 

Dimensionality?  

2D ‐> 3D 

Physics? 



Missing Physics: Neutrino Oscilla0ons!? 
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Neutrino Oscilla0ons 
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• Mul&ple kinds of oscilla&ons: 

 Vacuum oscilla&ons 

 Mikheyev–Smirnov–Wolfenstein (MSW) effect: ν‐e‐ sca-ering 

•  Collec&ve oscilla&ons need 

high neutrino density  

‐> near the core of 

a core‐collapse supernova. 

[Pantaleone ’92, Hannestad/Raffelt et al. ‘06, Duan/Fuller et al. ‘06‐’10, Dasgupta/Dighe ‘07‐’11] 

Dasgupta+ ‘12 

νe flavor eigenstate 

New: Self‐induced “collec0ve” oscilla0ons: ν‐ν scadering 

  

[Dasgupta, O’Connor, & Od’12] 



Collec0ve Oscilla0ons 
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•  Example from Dasgupta, O’Connor & O- ’12 – 

single‐angle, mul&‐energy, effec&ve 2‐flavor approach: νe, νx 

•  First oscilla&on calcula&on tagging on to 2D radia&on‐hydro simula&ons. 

Work in 1D by Hamburg & Munich groups. 

Spectral swaps!  Movie by Evan O’Connor 

[Dasgupta, O’Connor, & Od 2012] 



Impact of Collec0ve Oscilla0ons 
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• What is the effect on the CCSN mechanism? 

 

•  Basic idea: swap of νe/νx and an&‐νe/an&‐νx spectra  

‐> harder νe/an0‐νe spectra ‐> increased hea&ng. 

•  Key prerequisite:  

Oscilla&ons must occur below shock radius,  

ideally below gain radius. 

 

Neutrino hea0ng: 

Messer et al. ‘98 

Janka ‘01 

[Dasgupta, O’Connor, & Od ‘12] 



Impact of Collec0ve Oscilla0ons (2) 
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[Dasgupta, O’Connor, & Od ‘12] 
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Impact of Collec0ve Oscilla0ons (3) 
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Analy&c & numerical 

oscilla&on calcula&ons  

based on 2D radia&on 

fields 

See also: 

Chakraborty et al. ’11ab 

Suwa et al. ‘11 

Pejcha et al. ‘11 

[Dasgupta, O’Connor, & Od ‘12] 



Hea0ng Enhancement? 
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results 

from 

actual 

calcula0ons See also Suwa et al. ’11, 

Chakraborty et al. ‘11ab 

Progenitors: 

11.2 MSun 

15 MSun 

Woosley et al. ‘02 

[Dasgupta, O’Connor, & Od ‘12] 

op0mis0c 

guess by 

Suwa et al. 

(wrong!) 



Hea0ng Enhancement? 
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results 
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actual 

calcula0ons See also Suwa et al. ’11, 

Chakraborty et al. ‘11ab 

Progenitors: 

11.2 MSun 

15 MSun 

Woosley et al. ‘02 

Conclusion: 

Collec&ve neutrino oscilla&ons are 

not dynamically relevant for the 

core‐collapse supernova mechanism 

[Dasgupta, O’Connor, & Od ‘12] 



What are we missing? 
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[Buras et al. 2006ab, Scheck et al. 2007, Burrows et al. 2006

??? 

Dimensionality?  

2D ‐> 3D 

Physics? 



•  1D ‐> 2D: neutrino hea&ng more efficient, some models explode. 

•  2D ‐> 3D: (1)  Character of turbulence changes;  
   energy cascades to small scales (large scales in 2D). 
 (2)  Addi&onal degree of freedom:  
   nonaxisymmetric flow. 

 

•  Is the neutrino mechanism robust in 3D? 

The Fron0er: 3D Core‐Collapse Supernovae 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 
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• Computa0onal challenge: 
– Mul0‐scale: Resolve 10 m (turbulence) ‐ 10000 km (outer core) 

– Mul0‐physics: GR, MHD, neutrinos, nuclear EOS, nuclear reac&ons 

– 3D es&mates:  Memory footprint: ∼10‐100 Terabytes  

 Total # of floa&ng point opera&ons: ∼105 Petaflops 

‐> Approxima&ons must be made! 

Nordhaus+, Princeton 

Od+ 



•  Some “early” work: Fryer & Warren ‘02, ‘04 (SPH) 

•  Lots of new work: Fernandez ’10, Nordhaus+10, Takiwaki+11, Burrows+12, Dolence+13 
(Princeton), Hanke+12,13 (Garching), Kuroda+12 (Tokyo), O-+13 (Caltech), Couch ‘13 

• Approxima&ons made:  
(1) Gravity: full GR (O-+, Kuroda+) vs. 1D Newtonian. 
(2) Neutrinos: “light‐bulb” (Princeton,Garching), “leakage” (Caltech), 

 grey transport (Kuroda+), mul&‐group (Takiwaki+) 
(3) Resolu&on 

3D Core‐Collapse Supernova Simula0ons 
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• Some details of our work: 

• Open‐source & based on 

Einstein Toolkit (einsteintoolkit.org) 

•  Full 3D GR using BSSN system. 

• Neutrino leakage scheme,  

with hea&ng & deleptoniza&on. 

• Mul&‐patch scheme with spherical outer, 

central Cartesian grid with AMR (Reisswig+13). 

νe, ν̄e, νx

1

2

3

4
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Results of 3D Simula0ons 

Does 3D help the explosion? 

(Warning: This is as of June 27, 2013 and is evolving quickly)  

Dolence+ 13 

(Princeton, 

  Lightbulb) 

Yes: 

Explosions start 

earlier in 3D 

Nordhaus+10,  

Burrows+12, 

Dolence+13,  

Takiwaki+12  
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Results of 3D Simula0ons 

Explana&on(s)? 

‐>  Hanke+12: Higher resolu&on makes it harder to explode in 3D.  

   Consequence of turbulent cascade? (answer not clear) 
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Does 3D help the explosion? 

No: 

Hanke+12,13 (Garching) 

Couch 13 (Chicago) 

3D simula&ons explode  

later than 2D ones. 

Couch 2013 (Chicago) 

(Warning: This is as of June 27, 2013 and is evolving quickly)  
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Results of 3D Simula0ons 

What does the SASI do in 3D? 

(Warning: This is as of June 27, 2013 and is evolving quickly)  

• Absent / suppressed by convec&on or 3D effects? 
(Burrows+12,Murphy+12, Dolence+12) 

•  Present, but with different mode structure than in 2D,  

perhaps spiral mode? 
(Blondin&Mezzacappa 07, Iwakami+09,  Fernandez 10, Hanke+13, Kuroda+13) 

Mo&va&on for O-+ 13: 

2D simula&on by B. Müller+12 of  

27‐MSun progenitor star showing  

very strong SASI. 

B. Müller+12b 

Burrows+06 
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O-+13, 

ApJ 

 

3D GR 

with 

neutrino 

leakage 

scheme 

 

27‐MSun 

progenitor, 

shows 

strong SASI 

in 2D  

(Müller+12) 

 

rendered by  

S. Drasco 
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O-+13, 

ApJ 

 

3D GR 

with 

neutrino 

leakage 

scheme 

 

27‐MSun 

progenitor, 

shows 

strong SASI 

in 2D  

(Müller+12) 

 

rendered by  

S. Drasco 
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SASI in 3D? 
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Od+13: 

•  SASI present in 3D, but weaker  

than in 2D.  

•  10 x smaller satura&on amplitudes. 

• Appears suppressed by convec&on 

in exploding models.  
 

BUT: Hanke+13: 

• Growth of spiral mode. 

•  ∼3 x larger amplitudes than O-+13. 

• Comparable amplitudes to their 

2D run (which disagrees with  

the B. Müller+12 simula&on by the 

same group). 

        Cause of the difference? 

• Resolu&on? 

• Numerical scheme? 

•  Poor neutrino approx. in O-+13? 

• Magnitude of seed perturba&ons? 



Summary of 3D Simula0ons 
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•  Explosions developing with 

non‐oscillatory, low‐mode 

asymmetry and fine structure in 

shock front. 

• Downside of current 3D models: 

Either underresolved or 

parameterized.  

•  Not yet clear if 3D key to robust  

neutrino‐driven explosions. 

Increasing resolu&on in 3D 

appears to delay explosion  

(Hanke+’12). 
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Asymmetric explosions 

generic outcome in  3D 

(and even in 2D). 

O-+13, 

rendered by S. Drasco 

‐> May explain pulsar 

kicks hydrodynamically. 
(Scheck+06, Nordhaus+10,12, 

Wongwathanarat+10,12) 

But what about strong  

neutron star B‐fields, 

extreme SNe and 

long GRBs? 

 

‐> possible key ingredient:  

     rapid rota&on 



Rota0ng Core Collapse 
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see, e.g.,  Fryer & Heger ‘02, O-+ ’06, Thompson+ ‘05, Burrows+ ’07,  

Cerda‐Duran+ ‘08, O-+ ‘08, Dessart+ ‘08, ‘12 
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•  Core: x 1000 spin‐up 

•  Differen&al rota&on ‐> reservoir of free energy 

Dessart, O’Connor, Od ‘12 

diff. rot 

‐> free energy! 



Magnetorota0onal Explosions 

43 

e.g., Bisnovatyi‐Kogan ‘70, Burrows+ ‘07, Dessart+ ’08, Takiwaki & Kotake ’11, Winteler+ ‘12 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

VULCAN 2D R‐MHD code, Livne+ ‘07, Burrows+ ‘07. 

•  Rapid rota0on:  
P0<4‐6 s ‐> millisecond PNS 

•  PNS rota&onal energy: 

∼10 B = 1052 erg 

•  Free energy of 

differen:al rota:on. 

•  Amplifica&on of B fields up 

to equipar&&on: 
compression, winding, 

magnetorota&onal instability 

(MRI) 

• BUT: MRI not resolved. 

•  Jet‐driven ou�lows. 

•  Hypernova‐scale 

explosion energies. 

•  Magnetar le� behind. 



Observing the CCSN Engine 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  44 

Red Supergiant  

Betelgeuse  

D ~200 pc 

300 km 800 million km 
HST 

Supernova “Central Engine” 

Probing the “Supernova Engine” 

‐  Gravita0onal Waves 

‐  Neutrinos  

‐  EM waves (op0cal/UV/X/Gamma):  

secondary informa&on,  

late‐&me probes of engine. 



Neutrino Refresher 

45 

•  Emission: Charged current & neutral current weak interac&ons. 

•  Detec&on: (see Scholberg ‘12) 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

Super‐Kamiokande  

νe, νµ, ντ

ν̄e, ν̄µ, ν̄τ

ν̄e + p → n+ e
+

‐> primary reac&on in Water Cherenkov  

 detectors Super‐K & IceCube. 

νx + e
−

→ νx + e
−

νe + (N,Z) → (N − 1, Z + 1) + e−

ν̄e + (N,Z) → (N − 1, Z − 1) + e+

Other relevant interac&ons: 

Water Cherenkov, liquid scin0llator, 

liquid argon, lead detectors. 
Most detectors will provide 

flux and spectral informa&on. 

+ mixing 



Core‐Collapse Supernova Neutrinos 
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• Carry 99% of the energy: ~300 B (3 x 1053 erg). 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

Thompson+ 2003 

• Neutrinos and an&neutrinos 

of ALL species: 

• Emission at ~1‐100 MeV:  

νe, ν̄e

”νµ” = ”νx”

= {νµ, ν̄µ, ντ , ν̄τ}

• 3 emission phases: 

1) neutroniza&on burst 

2) accre&on phase (< 1 s) 

3) cooling phase (10+ s) 



Probing Stellar Structure with  

Pre‐Explosion Neutrinos 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  47 

O’Connor & O- ’13, ApJ 

•  Neutrino signal in the pre‐explosion phase is determined by 

(1) the accre&on rate of the stellar envelope and  

(2) by the core temperature of the collapsing star. 

ξM =
M/M!

R(Mbary = M)/1000km

∣

∣

∣

t=tbounce

,

Parameter encapsula&ng both (1) and (2): 

“compactness parameter” measured at bounce. 
(O’Connor & O- ‘11) 



C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  48 

•  Consider pre‐explosion phase:  

clean, “collec&ve oscilla&ons” suppressed (?)  ξM =
M/M!

R(Mbary = M)/1000km

∣

∣

∣

t=tbounce

,

“compact‐ 

    ness” 

Probing Stellar Structure with Pre‐Explosion Neutrinos 
O’Connor & O- ’13, ApJ 
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C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  49 

•  Expected inverse beta decay events in 

Super‐K using SNOwGLoBES (Scholberg ‘12). 

h-p://www.phy.duke.edu/~schol/snowglobes  

ξM =
M/M!

R(Mbary = M)/1000km

∣

∣

∣

t=tbounce

,

400

HShen s12 and s40 

400

 [ms]

0

0.1

0.5

0.6

0.3

0.4

0.2

ξ2.5(no oscilla&ons) 

(SK: Super Kamiokande)  

Probing Stellar Structure with Pre‐Explosion Neutrinos 
O’Connor & O- ’13, ApJ 
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Progenitor Structure of SN 1987A 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  50 

Comparison with early phase of the observed SN 1987A neutrino signal. 

‐> Poten&al Conclusion: early explosion OR low‐compactness progenitor core! 

But: beware of small‐number sta0s0cs!! 

normal mass 

hierarchy  

& large θ13 

O’Connor & O- ’13 



Gravita0onal Wave (GW) Refresher 

51 

•  Emission: Accelerated quadrupole bulk mass‐energy mo0on. 

G

c4
≈ 10−49 s2 g−1 cm−1

Quadrupole approxima&on 

10 kpc ≈ 3× 1022 cm

•  Detec&on: 

Measure changes in 

separa&ons of test masses 

with laser interferometry. 
‐> Advanced LIGO in 2015+, 

 LIGO India (2020+),  

 + interna&onal partners. 

LIGO Livingston, Louisiana 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

‐> must measure rela&ve displacements of 10‐22 



The Advanced GW Detector Network: 2020+ 

52 C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

GEO 600 (opera&ng)  
Advanced LIGO  

Hanford 2015+  

Advanced LIGO  

Livingston  

2015+  

Advanced  

Virgo 2015+  LIGO India 

2020+ 

KAGRA 

2017+ 



Gravita0onal‐Waves from Core‐Collapse Supernovae 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  53 

Recent reviews: O- ‘09, Kotake ‘11, Fryer & New ‘11 

Need: 
accelerated aspherical (quadrupolar) 

mass‐energy mo&ons 

Candidate Emission Processes: 

  Convec&on and SASI 

  Rota&ng collapse & bounce 

  Rota&onal 3D instabili&es 

  Black hole forma&on 

  Pulsa&ons of the protoneutron star 

  Anisotropic neutrino emission 

  Aspherical accelerated ou�lows 

  Magne&c stresses 
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Gravita0onal‐Waves from Core‐Collapse Supernovae 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  54 

Recent reviews: O- ‘09, Kotake ‘11, Fryer & New ‘11 

Need: 
accelerated aspherical (quadrupolar) 

mass‐energy mo&ons 

Candidate Emission Processes: 

  Convec0on and SASI 

  Rota0ng collapse & bounce 

  Rota&onal 3D instabili&es 

  Black hole forma&on 

  Pulsa&ons of the protoneutron star 

  Anisotropic neutrino emission 

  Aspherical accelerated ou�lows 

  Magne&c stresses 
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GWs from Convec0on & SASI 

55 

Recent work: Kotake+ ‘09, ‘11, Murphy+’09, Yakunin+’10 E. Müller+’12, B.Müller+‘13  

•  Prompt convec&on soon a�er bounce (Marek+ ‘09, O- ‘09). 

•  Neutrino‐driven convec&on & SASI (recent: Murphy+’09, Yakunin+10, Müller+12). 

•  Protoneutron star convec&on (e.g., Keil+ ’96, Müller+’04) 

Murphy+ ’09, 

using simplified 

hea&ng/cooling 

scheme. 

Expect also: 

Correla&ons with 

neutrino signal. 

Lund+ ’10,’12,  

Marek+’09, Brandt+’11 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 



Time‐Frequency Analysis of GWs 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  56 

Murphy, O-, Burrows ’09, see also B. Müller+‘13 

fp ∼

ωBV

2π

Peak emission 

traces buoyancy  

frequency at  

proto‐NS edge. 



New Results from General‐Rela0vis0c 3D Simula0ons 

57 

Od+ 2013, ApJ 768:115 
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Figure 14. Left panel: Gravitational wave polarizations h D and h D (rescaled

•  Both polariza&ons: 

h+ and hx . 

•  Prompt convec&on 

GWs: larger|h|  

than 2D results 

of B. Müller+’13 

‐> sensi&ve to seed 

 perturba&ons. 

•  Subsequent signal 

~1/5 |h| of 2D  

(3D: absence of 

large‐scale SASI). 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 
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2013/06/27  58 

O-+13 

s27 simula&on 

 

rendered 

by S. Drasco 
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O-+13, ApJ 768:115 
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GWs from Rota0ng Collapse & Bounce 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  60 

Rapid rota&on:  

Oblate deforma&on of the inner core 

Recent work: Dimmelmeier+ ’08, Scheidegger+ ‘10, O-+ ’12, Kuroda+ ‘13 

•  Most extensively studied 
GW emission in core collapse 

•  Axisymmetric: ONLY h+ 

•  Simplest GW emission process: 
Rota0on + Gravity  +   
S0ffening of nuclear EOS. 

•  Strong signals for rapid rota&on 
(‐> millisecond proto‐NS). 



GWs from Rota0ng Collapse & Bounce 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  61 

Rapid rota&on:  

Oblate deforma&on of the inner core 

Recent work: Dimmelmeier+ ’08, Scheidegger+ ‘10, O-+ ’12, Kuroda+ ‘13 

•  Most extensively studied 
GW emission in core collapse 

•  Axisymmetric: ONLY h+ 

•  Simplest GW emission process: 
Rota0on + Gravity  +   
S0ffening of nuclear EOS. 

•  Strong signals for rapid rota&on 
(‐> millisecond proto‐NS). 
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Correlated GW and Neutrino Signals: Rota0on 
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‐> Using simple neutrino “leakage” scheme. 

O-+‘12, PRD 
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Correlated GW and Neutrino Signals: Rota0on 
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‐> Using simple neutrino “leakage” scheme <‐ results must be checked w/ transport. 

O-+‘12, PRD 
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64 

What is going on? 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

‐>  prolate bounce of oblate core 

 excites fundamental quadrupole 

 oscilla&on mode. 

Od+ ‘12, PRD 
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Movie by 

Steve Drasco 

(Grinnell/Caltech) 
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Can we observe this? 
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Can we observe this? 
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O-+ ‘12, PRD 



Summary 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  68 

• Basics of core‐collapse supernova theory  

on solid founda&on; details to be worked out. 

• Mul&‐D (3D?) neutrino mechanism  

best bet for blowing up ordinary massive stars.  

Next: Self‐consistent 3D models. 

• The next galac0c core‐collapse supernova 

has already exploded.  
(But its GWs/neutrinos/EM waves be-er 

 not get here un&l 2015+ [‐> advanced LIGO].) 

• Gravita&onal waves and neutrinos  

probe the supernova engine and  

progenitor star proper&es. 
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Perhaps: Mul0‐D Stellar Evolu0on 

C. D. O- @ Heidelberg, 2013/02/18  70 

• All presently available presupernova stellar models are spherically 

symmetric with convec&on algorithms based on mixing‐length theory.  

Arne- & Meakin 2011 

•  Late‐stage oxygen burning very violent 

‐> may lead to large‐scale inhomogenei&es in O/Si layer. 

•  Supernova evolu&on sensi&ve to local (and global) varia&ons in the 

accre&on rate ‐> poten&ally large effect, but presently ignored. 

2D 
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 1400See: O-+ ‘08, Marek & Janka ‘09, Lund+ ’10, ‘12, Brandt +‘11 

Lund+ ’10, 

2D 

•  Neutrino signal can be used to  

probe supernova dynamics. 

•  Lund et al. ’10:  

IceCube can detect SASI for galac&c event. 

Effect smaller in 3D simula&ons (Lund+12)  

Lund+ ’10, 

2D 



Gravita&onal Waves from BH Forma&on 

72 C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

Od+ ’11, PRL 

Rota&ng 

Black Hole  
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How Does the SASI work? 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  73 

for details: see, e.g.,  Fernandez & Thompson ‘09ab, Foglizzo+ ‘06, ‘07, Scheck+ ‘08 

Advec&ve‐acous&c cyle. 

(Source: Foglizzo) 

Fastest growing mode in 

linear analysis: l = 1 

Non‐linear satura&on: 

sourcing of Kelvin‐Helmholtz 

and Rayleigh‐Taylor instability 

SASI strongest if neutrino‐ 

driven convec&on absent,  

e.g., in idealized simula&ons 

w/o neutrin hea&ng. 



Interplay of SASI and ν‐driven Convec0on 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  74 

for details: see, e.g.,  Fernandez & Thompson ‘09b, Foglizzo+ ‘06, ‘07, Scheck+ ‘08 

•  Turbulence may damp advec&ve acous&c mode (Foglizzo+). 

• Gain region: neutrino‐driven convec&on – early growth may inhibit SASI. 

 (e.g. solar p-modes) 

In CCSN context, neutrino‐driven convec&on 

will have most unstable mode at l=5‐8. 

But: non‐standard sekng ‐> advec&on 

Perturba&ons must grow to non‐linear scale 

and become buoyant before advected out 

of unstable region. 

χ ≡
τadv

τbuoy

∼

(Foglizzo) 

χ & 3
required for small (< 1%) perturba&on 

to grow before it is advected out. 

Alterna&ve: Larger perturba&on! 



Role of the Nuclear EOS and GR 

C. D. O- @ McGill 2013/01/29  75 

•  “So�” EOS  
‐> compact protoneutron star, ν decouple at smaller radius, 

‐> harder neutrino spectrum.  

‐> increased neutrino hea&ng. 

•  General rela&vity: Effec&ve so�en&ng ‐> harder ν spectrum. 

•  “Favorite EOS”: Lakmer & Swesty ‘91, K0 = 180 MeV 

•  Problem: Discovery of 2‐M
⦿

 neutron star (Demorest et al. ‘10)  

rules out many so� EOS, including LS180. 

•  “S&ff” EOS  
‐> more extended protoneutron star, ν decouple at larger radius, 
‐> so�er neutrino spectrum,  
‐> increased neutrino hea&ng. 

O-, O’Connor, & Dasgupta ’11, Marek et al. ‘09 



76 

Od+, Phys. Rev. Led. 106, 161103 (2011) 

3+1 GR 

simula0on, 

simplified 

microphysics 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 



Nascent BH Spin and Mass Evolu0on  

77 

Od+ 2011, PRL 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 
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Magne0c field lines in 

Burrows, Dessart, 

Livne, Od, Murphy ‘07. 

Newtonian 

Radia0on‐MHD 

Simula0ons with 

VULCAN/2D 



C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  79 

Black Hole Forma0on and Connec0on to Long GRBs 

Buccian0ni/ 

Metzger et al.  

Woosley & 

MacFadyen 

(P ∼1 ms) 

(accre&on disk) 

(accre&on disk) 

(Unnova) 

•  A protoneutron star always forms, but has a maximum mass! 

Exact value unknown, but Mmax > 2 MSun (J1614‐2230, Demorest+’10) 

•  BH forma&on: (1) explosion fails, (2) fallback accre&on  

[ (3) so�ening of nuclear equa&on of state ]. 

•  What stars make black holes? 

Black Hole Forma0on: 



Explosion Failure and BH Forma0on 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27  80 

O’Connor & Od 2011, GR1D code @ http://www.stellarcollapse.org 

See also 

Fischer+ ’09, Sumiyoshi+ ‘08 

Strong equa0on of state dependence! 



How hard can it be to blow up a star? 

81 

Hea0ng 

Efficiency 

O’Connor & Od 2011, ApJ 

Key parameter: 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 



How to Characterize Progenitor Stars 

82 C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

Compactness 
Parameter 

O’Connor & Od 2011 

Baseline set of simula0ons:  no rota0on, 4 equa0ons of state,   
   ~100 progenitor models. 

 
 ‐>  compactness parameter + EOS 
   completely control the dynamics. 

(typical mass scale for BH Forma&on) 

ξM =
M/M!

R(Mbary = M)/1000km

∣

∣

∣

t=tbounce

,

M = 2.5M!here: use 



What does it take to blow up a star? 

83 

• Hea&ng efficiency in mul&‐D simula&ons: 0.05 ‐ 0.15  
[Marek & Janka ‘09, O- et al. ’08]  

Comp Compactness Parameter 

Hea0ng  

Efficiency 

Explosion more  

difficult to achieve. 

C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

O’Connor & Od 2011 



Mapping ZAMS Mass to Outcome  

84 C. D. O- @ ICTS, 2013/06/27 

Large uncertainty at solar metallicity: Physics of mass loss highly uncertain! 

[O’Connor & Od 2011] 

What stars make black holes? 
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Adding in Rota0on: Tes0ng Collapsar Progenitors 
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Figure 3. Reference proto-neutron star spin period, P , taken at the onsetVast majority of long‐GRB progenitors ‐> NS. 

BH‐producing models have extreme spin ‐> magnetorota0onal explosion + NS? 

free energy 

in differen&al 

rota&on 
∼BH ∼NS 

Compactness Parameter 

Dessart,  

O’Connor,  

Od ’12, ApJ 

Models of 

Woosley & 

Heger ‘06 


