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SUR L’ENERGIE NEUTRINIENNE
D’UNE SUPERNOVA

PAR

Pierre BOUVIER

On désigne par supernovae des étoiles trés particuliéres qui
peuvent apparaitre brusquement dans un systéme stellaire,
pour atteindre en quelques heures une luminosité estimée &
un milliard de fois celle du Soleil. L’étoile baisse ensuite d’éclat
et se réduit au bout d’'un an ou davantage & un astre & peine
visible, de température superficielle néanmoins trés élevée et
entouré généralement d’une nébulosité diffuse. Comme il faut
attendre en moyenne un siécle au moins pour que survienne
dans un systéeme stellaire tel que la Galaxie cet étrange phéno-
méne apparenté vraisemblablement a quelque cataclysme subi
par une étoile, on congoit que les données d’observation sur les
états postérieur et surtout antérieur de cette étoile soient a peu
pres inexistantes.

Pour tenter d’expliquer cependant de telles explosions stel-
laires, Gamow et Schoenberg ont invoqué 1’émission de neutri-
nos capables d’emporter trées vite et de fagon indétectable une
grande partie de la chaleur des régions centrales dont la pres-
sion ne pourrait alors plus s’opposer au poids des couches
externes 1.

On admet que les neutrinos traversent I’étoile sans subir
d’absorption appréciable; d’ailleurs Bethe avait montré 2, a
propos de ’éventuelle stabilité du noyau Li4, que sur environ

1 G. Gamow et M. ScHOENBERG, Phys. Rev., 59, 539, 1941.
? H. A. BETHE, Phys. Rev., 55, 434, 1939.
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6 millions de neutrinos émis au centre du Soleil lors de désinté-
grations (3 d’énergie maximum voisine de 20 MeV, un seul
était, avant d’atteindre la surface, absorbé par un proton
d’aprés la réaction

H4+v— n+et (1)

Suivant la valeur adoptée pour la constante g de Fermi,
cette estimation peut étre amplifiée cent fois; de toute maniére,
elle repose sur ’hypotheése que la seule interaction qu’un neu-
trino puisse avoir avec la matiere est celle impliquée dans
I’hamiltonien de la théorie de Fermi, donnant lieu aux pro-
cessus de désintégration 3 ou aux processus inverses dont (1)
représente le plus simple et le plus probable.

Les réactions nucléaires proposées, fournissant I’énergie neu-
trinienne, postulent un équilibre entre deux sortes isobares de
noyaux X et Y et les électrons libres; elles sont du type urca

X‘; + e — Y?_l + v
Y, — X} +e+v '
z-1 z

Dans les quelques cas typiques envisagés par Gamow et
Schoenberg, la saturation est atteinte a des températures consi-
dérables, de 'ordre de 10 milliards de degrés C, bien que la
réaction ait pu débuter a des températures notablement infé-
rieures.

Or, au-dessus de 108 ou 10° degrés, il y a trés probablement
formation d'un nombre appréciable de neutrons libres1; en
particulier s’il reste encore de I’hydrogeéne, la réaction

H+e — n+v (3)

semble jouer un rdle important.
Mais alors la réaction inverse de (3)

n+v— H+ e (4)

1 P. DumEziL-CUuRIEN et E. ScHATZMAN, Ann. d’Ap., 13, 80, 1950;
ibid., 14, 46, 1951.
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pourra également se produire, et avec une probabilité supé-
rieure a celle de (1) puique dans (4) I'énergie du neutrino peut
étre aussi petite que I'on veut.

Aussi la question se pose-t-elle de savoir si I'apparition de
nombreux neutrons au sein de la matiére stellaire ne va pas
renforcer 'opacité de cette matiere vis-a-vis du flux neutrinien.
Si tel était le cas au cours du développement des réactions
conduisant ’étoile au cataclysme qui fera d’elle une supernova,
nous ne pourrions peut-étre plus accepter sans réserves la these
de Gamow et Schoenberg.

Calculons la probabilité par seconde pour qu’'un neutrino issu
d’une désintégration {3 soit absorbé selon (1) ou (4). L’expres-
sion déduite de la théorie de Fermi (2rnh = constante de Planck)

wdE = ﬁ;h, IM]? p E(W — E)2dE (5)
donne la probabilité par seconde pour I’émission d’un électron
d’énergie E, de quantité de mouvement p et simultanément
celle d’un neutrino d’énergie W —E. M est 1'élément de
matrice relatif au changement d’état du noyau. En intégrant (5)
de mec? a D'énergie maximum W, on obtient la probabilité
totale A de désintégration par seconde:

__Bmid W
= M T o (6)

Passons aux unités mc? en posant (m, masse de ’électron)
E = mec?e | W= nco, W—E = me?y
nous écrirons la probabilité P, pour que, dans une désintégra-

tion 3, le neutrino ait ’énergie » sous la forme suivante, indé-
pendante de M:

Pidy = $dn = o —n) Ve—aF—1 (7

i — —
I(z) = g5 Va? —1 (22 — 92* — 8) +%:clog(x+ vz —1)

(8)
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D’autre part, nous poserons (m,, masse du neutron; m,, celle
du proton)

(my — my) @ = mete,

N

afin d’écrire, pour la probabilité d’absorption par seconde du
neutrino dans une réaction (1) ou (4):

P, = 6,41.107% (n F &) V(1 F &)° — 1 (9)

ayant normalisé les fonctions d’onde par cm® et adopté la
valeur g = 107 pour la constante de Fermil. Dans (9), le
signe — concerne l’absorption par un proton, le signe -+
I’absorption par un neutron; les expressions (5) a (9) supposent
les longueurs d’onde de I’électron et du neutrino grandes par
rapport aux dimensions du noyau.

Nous cherchons la probabilité composée relative a ’émission
suivie de ’absorption du neutrino; cette probabilité P vaudra,
toujours par unité de temps,

P= [P,Pydn = 6,41.18 J—(I“Em—)“'") (10)

ou, dans le cas d’un proton absorbant (réaction (1)),

w—1

Ja e = [ wlo—nVie—nF—1.(n—e) Vit —f —1.d7

ggtl

(11 a)

et dans celui d’'un neutron (réaction (4)),

w-1

Ja,e) = [ mn—o) Vin—eP —1.(1+e) Vin+ e —1.dn
0

(11 b)

. P - .
Les sections efficaces ¢ = ~ ont été calculées pour des neu-

trinos émis par trois différents noyaux dont le premier, d’exis-
tence problématique, se désintégre en

Li4+ — Het + ¢ + v

1 P, DuméziL-CurieN et E, ScHAZMAN, loc. cit.
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avec une énergie maximum présumée de 19,4 MeV; quant aux
deux autres, ils interviennent dans des réactions urca de
Gamow-Schoenberg en fournissant les désintégrations

N6 — O18 L ¢ + v
et
Mn% —s Fe% 4 ¢ + v

Nous avons choisi les valeurs g, = 2,5 puis o = 39, 12 et 3,4
respectivement dans les trois cas ci-dessus, lors de I’évaluation
numérique des intégrales (11).

Valeurs numériques de o (en cm?, a 109, prés).

Désintégration B Lit N1se Mn5é
Energie max. (MeV) 19,4 6 1,7
Absorption par (1) 1,4.10-40 3,5.10-42 0
Absorption par (4) 2,6.10—40 1,6.10-4 3,7.10-42

Il n’y a pas d’absorption par protons des neutrinos de Mn56
car I’énergie maximum disponible w — 1 = 2)4 n’atteint pas
le seuil gy + 1 = 3,5 & partir duquel la réaction (1) peut prendre
place.

S1 des neutrinos sont €émis au centre d’une étoile de rayon R,
le nombre de réactions (1) ou (4) qui se produiront entre le
centre et la surface de I’étoile s’élevera a:

R
N =6.108.c [zpdr (12)
0

ou z est la concentration en protons (ou en neutrons) et p la
densité. Pour la réaction (1) dans le Soleil, on trouve IU égal
a 10 avec Li4, c’est-a-dire qu'en moyenne un neutrino sur
dix mille réagira suivant (1) avant de quitter le Soleil.
Revenons plutdt aux réactions du N1® et du Mn®® concernant
des noyaux connus; ces réactions se produisent donc peut-étre
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au centre d’une supernova avant le cataclysme. Il est probable
qu’il n’existera plus guére d’hydrogéne dans cette étoile mais
par contre, les neutrons auront vu leur concentration augmenter
notablement aux températures de 10% et 1010 degrés ou les
réactions urca prennent de 'ampleur. Admettons, pour fixer les
idées, que les neutrons se développent dans une sphére entou-
rant le centre de I'étoile et de rayon égal au dixiéme d’un rayon
total de 10! cm. Nous voyons, d’aprées (12), que pour les neu-
trinos de N18 et une concentration de neutrons tendant vers
1009, IL ne se rapproche de I'unité que lorsque g atteindra des
valeurs de I'ordre de 107 g.cm™. De telles conditions de densité
coexistant avec une température de 10'° degrés ne régnent
actuellement dans aucune étoile.

Les réactions du type (2) deviennent saturées a des tempé-
ratures suffisamment élevées; plus précisément, la désintégra-
tion 3 du N16 est compensée, vers 4.1010 degrés, par la réaction
de capture

O’ 4 = —» NI 4y

De méme a 10! degrés pour Mn3®, nous aurons

Fe% 4+ ¢ —» Mn% + v

Les neutrinos émis par ces réactions auront une probabilité
par seconde P* d’étre absorbés par des nucléons libres et P*
s'obtiendra par la méthode précédente avec le méme Py (9),
mais un P, calculé a partir d’une répartition maxwellienne des
électrons constituant par hypothése un gaz non dégénéré a la
température de saturation de la réaction urca considérée.

Si ¢’ est I'énergie de I’électron éjecté a la suite d’une réac-
tion (1) ou (4), nous avons d’abord

Py = 6,41.1073 ¢’ \/5’2 —1

D’autre part, la loi de distribution de Maxwell nous permettra
d’écrire,
wdn ()

Pyt = —/———
J wdn (g)
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ou
dn(e) = n,e®4xn Vet —1ede

2

n, étant la densité électronique, z = o eten supposant tou-

kT’
jours les longueurs d’onde de I’électron et du neutrino grandes
vis-a-vis du rayon nucléaire,

w = const. (¢ — w)?

o représentant maintenant 1’énergie cinétique minimum de
I’électron dans la réaction de capture. Lorsque la réaction urca
sera saturée, elle dégagera son énergie neutrinienne a plein
rendement et nous aurons

2

—32—kT = mctow , donc g i= o

En outre, la conservation d’énergie dans le détail donne
e=nt+ow, &=7nF¢

ou v est, comme précédemment, 1’énergie du neutrino, et
g = 2,5 mc?
La probabilité composée P* aura ainsi pour valeur

*
p* — 1,33.10—33%)3'9 (13)

ou
oo 33

I* () ='fe_%(e—o))2 VE —1ede (14)

et, en ne retenant que le cas des neutrons,

oo 37]
Mo, e) = [e Tg(n+ o) Vin+of —1(n+e) Vin+ el —1dn
0

Dans le calcul de (14) nous pouvons, si w dépasse suffisam-

ment 1'unité, remplacer 1/52 — 1 par ¢ et intégrer par parties.
Nous sommes finalement conduits a des sections efficaces a
peine plus élevées (1,5.107* et 3.107*! cm? pour 016 et Fe5® res-
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pectivement) que celles trouvées pour la désintégration de N6
et de Mn5%. Le cas ou le gaz des électrons serait dégénéré ne
présente pas ici d’intérét vu que la quantification des états
libres réduira nécessairement la vitesse des réactions urca, et
d’autant plus que la dégénérescence est avancée.

Nous concluons de cette étude que la formation de neutrons
libres dans une étoile n’empéche pas celle-ci de rester pratique-
ment transparente a I’égard d’un éventuel flux de neutrinos.
Du méme coup, la possibilité d’une reformation d’hydrogéne
a partir de la réaction (4) se révele insignifiante.
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