
Proto‐Neutron Star Cooling: 
The Late Time Supernova Neutrino 

Signal 
Luke Roberts 

UCSC 

INT 2011: Astrophysical Transients 

In CollaboraDon w/: Sanjay Reddy, Vincenzo Cirigliano, Gang Shen, Jose Pons, and Stan Woosley 



Outline 

•  Review 
•  Modeling PNS cooling 

•  Neutrino opacity variaDons 
•  The effects of late Dme convecDon 

•  Late Dme neutrino spectra 



Core Collapse Supernovae 

From Janka et al. ‘07 

€ 

GMNS
2

RNS

~ 3×1053 erg

  Stars with M > 8 Msun burn their core to Fe 

  Core exceeds a Chandrasekhar mass  
supersonic collapse outside of homologous 
core           bounce shock aZer ~2 x saturaDon 
density 

  GravitaDonal binding energy of compact 
remnant: 

€ 

~ 1051erg

  Binding energy of stellar envelope: 

  Details of coupling somewhat uncertain 

 Today, we will just assume that they explode 



Late Time Neutrino Signal 

from Burrows and La^mer ’86 

•  Most of NSs gravitaDonal binding energy 
lost in the form of neutrinos 

•  Reasonably described by diffusive 
Kelvin‐Helmholtz evoluDon of the PNS 
 (Burrows & La^mer ‘86) 

•  Provides a window into the 
properDes of hot dense mafer… if 
you can reasonably model 
macroscopic effects 

•  Late Dme signal mostly independent of 
hydrodynamic details of the SN mechanism, 
hydrostaDc spherical symmetry is a 
reasonable approximaDon 
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MPNS ~ 1.4 Msun

RPNS ~ 12 km

TC ~
3GMPNSmb

5π RPNS

~ 30 MeV

τν ~ nσ 0
Tc

2 MeV
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RNS ~ 2 ×10
3

Teff ~
TC
τν

1/ 4 ~ 5MeV

Lν ,tot ~ 4πR
2σνTeff

4 ~ 1052 ergs s−1

τKH ~
3GMNS

2

5RLν ,tot
~ 25 s

Order of Magnitude PNSs 

From Dessart et al. ‘06 



Observed Neutrinos from 1987a 
En
er
gy
 (M

eV
) 

Super‐Kamiokande Neutrino Detector 

~20 Neutrino Events Observed 
from 1987a at two detectors via 
the reacDon 

Larger, modern detectors will detect thousands 
of events from a nearby supernova, allowing us 
to directly probe the nature of the nascent 
neutron star 

€ 

ν e + p→ e+ + n

From Burrows & La^mer ‘88  

See Bionta et  al. ’87 and Hirata et al. ‘87 



Structure of IniDal Models 

HydrostaDc evoluDon means that only iniDal entropy, neutrino fracDon, 
electron fracDon, and the enclosed mass specify the iniDal condiDons.  
Therefore, need data from supernova models at around the Dme the 
shock is reinvigorated (~200‐300 ms).    



TOV EquaDons:  GR FLD Transport EquaDons: 

Fully Implicit Transport,  
Predictor‐Corrector between  
transport and structure modules 
(Similar to  Burrows and La^mer ’86, Pons et al. ’99) 

A Simple PNS Cooling Model 



Modeling PNS EvoluDon 
DeleptonizaDon: 

ContracDon: 

Cooling: 

From Keil and Janka ’95 

From Pons et al. ‘99 



Input Physics: 
EquaDon of State 

From Fafoyev, et al. 2010 

An QHD mean field equaDon of state for uniform 
mafer is used in our PNS simulaDons.  We have 
been recently working with two parameter sets 
that have been fit to the known properDes of 
bulk nuclear mafer, GM3 and IU‐FSU.  Both give 
results which are reasonably consistent with 
current esDmates of masses and radii of neutron 
stars.  The presence of the non‐linear vector/iso‐
vector coupling allows the high density symmetry 
energy to be tuned.   



Calculated based on the underlying EoS, 
either in the MF approximaDon or MF
+RPA. 

“Rosseland Mean” OpaciDes: 

Input Physics: 
Neutrino OpaciDes 





What Affects Late Time Cooling? 
•  Neutrino InteracDon Rates 

 (see Keil et al. ‘95, Reddy et al. ’99, Burrows & Sawyer ‘98) 

•  ConvecDon 
 (Epstein 1979, Keil et al. ‘96) 

•  EquaDon of State 
–  Presence of Strangeness and Hyperons  

 (see Pons et al. ‘99) 

–  Presence of Phase TransiDon? 
 (see Pons et al. ’01a, ’01b) 

•  Neutron Star Mass 

•  Other Macroscopic Effects 
–  MagneDc Fields 
–  RotaDon 
–  Fallback 
–  IniDal CondiDons 

Effect  

€ 

τKH

Effect 
metastability 
and Black Hole 
FormaDon   



VariaDons in Neutrino OpaciDes 

q0/q 
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CorrelaDons 
through the RPA: 

Short range repulsive interacDon 
in the axial channel introduced 
through: 



VariaDons in the OpaciDes 



ConvecDon in PNS EvoluDon  

from Keil et al. ‘96 

•  AZer shock passage, outer layers unstable by Ledoux Criterion 
 (Epstein ‘79) 

•  MulD‐D simulaDons show significant 
convecDon at early Dmes 
 (Keil et al. ‘96, Mezzacapa et al. ’96, Dessart et al. ‘06) 

•  Possibility of secular instabiliDes (not seen in  

 mulD‐D models, leave for a later Dme) 
 (Wilson & Mayle ’88, Bruenn & Dineva ’96, Miralles et al. 2000 ) 

From Wilson et al. ‘88 



Time Dependent Mixing Length Theory 
GR GravitaDonal AcceleraDon and 
Pressure Scale Height: 

ConvecDvely Unstable Regions of PNS 

ConvecDve “Diffusion” Coefficient from 
MLT:  

€ 

HC = −nbDC ∂e /∂r
F

ν
= −nbDC ∂Yν /∂r

F
e

= −nbDC ∂Ye /∂r

ConvecDve Fluxes as 
Implemented: 
(similar to Wilson & Mayle ’88) 

Ledoux criterion not quite accurate, should use growth 
rates for double diffusive instabiliDes.  Generalize mixing 
length theory to: 

€ 

DC =
Hp
2ω

3



How Good is TDMLT? 

Luckily, the results are fairly insensiDve to choice of the mixing length.  
This is because the PNS is convecDvely efficient throughout its evoluDon, 
which is consistent with mulD‐d results found in Buras et al. ‘06. 



ConvecDve EvoluDon for two EoSs 
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Ledoux Criterion: 

IU‐FSU  GM3 





IU‐FSU  GM3 

For IU‐FSU: 
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Total Neutrino LuminosiDes 

IU‐FSU GM3 



De‐leptonizaDon Rates 





En
er
gy
 (M

eV
) 

Time (s) 

See Bionta et  al. ’87 and Hirata et al. ‘87 

from Ando ’04 

What can accurate 
spectra tell us? 

from Roberts et al. ‘10 



CalculaDons of Late Time Spectra 
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Woosley, Wilson, et al. ‘94  Huedepohl, et al. ‘94 



Spectral EvoluDon in Our Models 
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Conclusions 
•  ConvecDon significantly decreases PNS cooling 
Dmescale 

•  Very efficient, not so sensiDve to mixing length 
•  Driven by compeDDon between Leptonic and 
Entropy gradients 

•  High density behavior of symmetry energy 
significantly effects the Dme over which convecDon 
operates 

•  Maybe can discern between the effects convecDon 
and correlaDons within the neutrino signal 

•  Important to nail down the spectral properDes of 
neutrinos from this phase 


