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A legtébbet az olyan kérdésekbdl tanulunk, amelyekre nem tudunk valaszolni. Megtanitanak arra,
hogyan gondolkodjunk. Ha megadod valakinek a valaszt, csak egy ténnyel lesz gazdagabb. De ha
kérdést adsz neki, § maga keresi ra a valaszt. Ilyen médon, ha megtalilja a valaszt, az sokat jelent majd
neki. Minél nehezebb a kérdés, annal elszantabban kutatjuk a vilaszt. Minél elszantabban kutatunk,
annél tobbet tanulunk.”

(P. Rothfuss, 2011.)
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Bevezetés

Evszdzadok Gta ismert tapasztalati tény, hogy a fejiink f6lé borulé csillagos égbolt folyamatos valtozasban
és mozgésban van, igy szdmos hirtelen felfényesedd, majd az orok sotétség birodalmdba tovatling égi objektu-
mot vonultat fel az észleld csillagdszok szeme elbtt. Kozottilkk vannak olyan események is, melyek egyediek és
megismételhetetlenek, és ezért a maguk mdédjan méltdk a foldi ember csodélatdra. Ide tartoznak a doktori érteke-
zésem targyat képezd monumentélis fényességgel biré szupernéva-robbandsok (SN) is, melyek bizonyos csillagok
végéllapotakor kdvetkeznek be.

Vizsgalatukkal utat nyithatunk azoknak a bonyolult fizikai folyamatoknak a tanulmanyozasara, melyek a csil-
lagok belsejében jatszodnak le. Fényességiik iddbeli valtozasabodl és szinképiikbdl kovetkeztethetiink a sziils-
objektum robbandsi mechanizmusdra és kémiai Osszetételére, ami altal lehet6ségiink nyilik a Napunkétdl eltérd
paraméterekkel bird csillagok belsejének bdvebb megismerésére. Az 56-os tomegszamu vasnal nehezebb elemek
jO részének létrejdtte is a szuperndva-robbandsoknak koszonhetd, igy kulcsfontossdgu szerepet kapnak a galaxi-
sokban megtalélhat6 csillagkozi por dsszetételének kialakitdsdban.

Kiilonosen érdekesek az la tipust SN-k, amelyeket elszeretettel haszndlhatunk a galaxisok kozotti tdvolsagok
megmérésére. Ezenkiviil elemzésiikkel bizonyitottdk a s6tét anyag 1étezését, és mutattdk ki Univerzumunk tdgulé-
sdnak gyorsul6 mértékét (Riess et al. 1998; Perlmutter et al. 1999; Astier et al. 2006; Riess et al. 2007; Wood- Vasey
et al. 2007; Kessler et al. 2009; Guy et al. 2010; Conley et al. 2011; Betoule et al. 2014; Rest et al. 2014; Scolnic
et al. 2014; Bengaly et al. 2015; Jones et al. 2015; Li et al. 2016; Zhang et al. 2017). Eppen ezért a kozmoldgiai
modszerek tesztelésének szempontjabol is kiemelt jelentdséggel birnak (pl. Benitez-Herrera et al., 2013; Betoule et
al., 2014). Ily médon az Ia SN-k a részét képezik a kozmikus tadvolsaglétranak is, mint standardizalhat6 gyertyak,
segitségiikkel pedig pontosithaté a Hubble-konstans (Hy; Riess et al. 2012, 2016; Dhawan et al. 2018).

Az la tipust szuperndvédkon kiviil haszndlhatjuk extragalaktikus méterridként a II-P tipusdakat is, amelyek
tavolsagat példaul a tagulé fotoszféra modszerrel (Kirshner & Kwan, 1974), vagy a standard gyertya médszerrel
(Hamuy & Pinto, 2002) hatdrozhatjuk meg.

A szupernovak koziil is talan a legizgalmasabb objektumok a par évtizeddel ezel6tt felfedezett szuperfényes
szupernévak (super-luminous supernova, SLSN)!, amelyeknek fényessége tobb mint két nagysagrenddel feliil-
mulhatja a hagyomanyos értelemben vett szuperndvakét: definiciéjuk szerint az abszolit fényességiik meghaladja
a -21 magnitidét a l4thaté tartomény dsszes sziirgjében, az altaluk kisugarzott energia pedig nagysdgrendileg 10°!
erg (Gal-Yam, 2018). Napjainkban a kiemelked6en nagy luminozitds forrdsa, illetve a robbanas mikéntje is tisz-
tdzatlan, annyi viszont bizonyos, hogy fénygorbéjiiket, spektrumukat és fejlédésiiket tekintve igencsak eltérnek a

hagyomdanyos értelemben vett szuperndvaktol. Elemzésiiket azonban megneheziti az a tény, hogy el6fordulasuk

'Megjegyzés: dolgozatomban az "SN", illetve "SLSN" mozaikszavakat olyan modon ragozom, mint a "szupernéva", illetve
"szuperfényes szupernéva" kifejezéseket. Példaul "a SN-knak" gy olvasando, hogy "a szupernovaknak". Kivételt képeznek
a konkrét objektumok nevei, amikor "a" helyett "az" SN 2010kd-t irok. Az angolban elGszeretettel hasznalt "progenitor"
kifejezés magyaritasara a "csillagelsd", illetve "sziilGcsillag" szavakat hasznalom.
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joval ritkdbb, mint normdl fényességi tarsaiké: évente csupan 2-3-at fedeznek fel belSliikk. A rengeteg megva-
laszolatlan kérdés mellett a jelenlegi dlldspontok szerint ezek a robbandsok valdsziniileg a legnagyobb tomeggel
biré csillagok végéllapotdhoz kothetSek, igy szerepet jatszhattak a korai Vildgegyetem kémiai fejlédésében. A
napjainkig folytatott kutatdsok alapjdn megfigyelt jellemz6ik nem {irhatdk le a tradiciondlis SN-k tulajdonsagait
megmagyarazni képes termonukledris (Hillebrandt, & Niemeyer, 2000), vagy magkollapszussal torténd robbandsi
modellel (Janka, 2012). Nagyjabdl egy hétig tarté kimagaslo, sokszor az UV tartomanyban is erés luminozitasuk-
kal, és ezt kovetd gyors elhalvanyuldsukkal feltarjak el6ttiink kozvetlen kornyezetiiket és gazdagalaxisukat.

Doktori értekezésemben normadl, illetve szuperfényes szuperndvékkal kapcsolatos kérdésekre keresem a vé-
laszt fotometriai és spektroszkdpiai modellezéssel, kémiai Osszetételiik meghatarozdsaval, tdvolsdgméréssel, klasszi-
fikacidval, a fotoszférikus sebesség becslésével, valamint a robbands sordn ledobott tomegek kiszamitdsaval.

A dolgozatot egy irodalmi attekintéssel inditom (1. fejezet). Ebben roviden szélok a szupernévak kutatasa-
nak torténetérdl, majd ismertetem a kiilonbozd tipusi hagyomdanyos értelemben vett SN-krdl, illetve szuperndva-
imposztorokrdl napjainkig alkotott elképzeléseket. A fejezetet a SN-k fénygorbéjének és spektrumdnak bemutata-
saval folytatom, majd a szuperfényes szupern6vak részletes bemutatdsaval zarom.

A 2. fejezet a doktori munkdm alatt elemzett objektumokat és a rdjuk alkalmazott vizsgalati médszereket
targyalja. Els6ként a II-P, illetve Ia tipusd SN-kkal torténd tdvolsagmérés modszereit vonultatja fel, ezt kovetSen
pedig a munkdm sordn vizsgdlt 17 Ia tipust, és 1 II-P tipusi SN-rdl készitett fotometriai mérések, redukalds, és
elébbiek esetén a fénygorbe-modellezés mikéntjét taglalja. VEgiil bemutatom két dltalam vizsgalt SLSN spektrosz-
képiai méréseit és az adatok feldolgozasanak menetét, majd lefrom egy 28 szuperfényes szupernévabol 4ll6 minta
adatainak adatbazisbol torténd kinyerésének modjat. Zarasként megmutatom a spektrummodellezéshez hasznalt
kédot, annak fizikai hatterével egyiitt.

Végiil, de nem utolsésorban a 3. fejezet az eredményeimet tartalmazza 4 alfejezetre bontva. A tagolds a
kovetkez8képpen alakul:

sz

o A 3.1. fejezetben az SN 2017eaw, II-P tipusu szuperndva tagul6 fotoszféra médszerrel torténd tavolsagmé-

rését ismertetem.

o A 3.2. fejezet 17 la tipusi SN fotometriai titon torténd vizsgalatdt mutatja be a tdvolsdg- és vorosodésbecs-
1ést6] kezdve a tobbszin-fotometriai fénygorbe-modellezésen, a bolometrikus fénygorbék elkészitésén, a
maximum el6tti szakaszban mutatott szinfejlodés vizsgédlatidn, a mért szinindexeknek robbandsi modellekkel

sz

torténd osszevetésén, végiil pedig a robbanads fizikai paramétereinek meghatarozasan keresztiil.

o A 3.3. fejezet két szuperfényes szuperndva, a lassan fejlédé SN 2010kd és a gyorsan fejlédé SN 2019neq
spektroszkdpiai elemzését szemlélteti. El6szor bemutatom, hogy miként osztidlyoztam az SN 2019neq-t,
majd ratérek a két objektum rendelkezésemre 4116 szinképeinek modellezésére, valamint a kémiai 0sszetétel
€s annak id6beli valtozdsanak lefrasara. Ezek utan szemléltetem a kiilonb6z6 ionizaltsdgi fokokhoz tartozo
szams(riiségek kiszdmoldsanak menetét, 6sszevetem az SN 2010kd és az SN 2019neq spektralis fejlodését,

végiil pedig alsé becslést teszek a ledobott tomegiikre.

o A 3.4. fejezetben egy 28 hidrogénszegény SLSN-bAl 4116 minta tagjainak fotoszférikus sebességét hatdro-
zom meg egy dltalam kifejlesztett Gj médszerrel, amely 6tvozi a spektrummodellezést a keresztkorreldcids
eljarassal. Emellett definidlom az I-es tipusi SLSN-k 4j alcsoportjait a maximum el6tti spektrum alapjan.

Végiil kiszdmolom a ledobott tomegiiket, és azt 6sszefiiggésbe hozom a fejlédési iitemiikkel.

Eredményeimet magyarul a 4., angolul pedig az 5. fejezet foglalja dssze.



1. fejezet

Elmélet: hattér

A szupernovak kutatdsanak torténetéhez, a hagyomanyos értelemben vett szupernévak kiilonbozé tipusainak
bemutatdsdhoz, illetve a szuperndvdk fénygorbéjéhez kapcsolddd alfejezetek jorészt Vinké Jézsef MTA doktori
értekezésén (Vinkd, 2017) alapulnak. A nagy tomegi csillagok végéllapotat leiré részlet Nagy Andrea (Nagy,
2016), a szupernévdk szinképérdl szolo fejezet pedig pedig Takdts Katalin doktori dolgozatdra (Takats, 2013)

épiil.

1.1. A szupernévak kutatasanak rovid torténete

Bar napjainkban a csticstechnoldgids tdvesdvek és szuperndva-keresd projektek mar hetente tobbszor fedeznek
fel extragalaktikus szupernévakat, a szabadszemes észlelések kordban csak Tejutunkban, kiilonleges eseményként
voltak megfigyelhet6ek ezek a ,,vendégcsillag” néven emlegetett, tisztdzatlan médon hirtelen kifényesedd, majd
elhalvanyul6 objektumok.

Az els6 mdig megmaradt {rdsos feljegyzés az dkori Kindbdl szarmazik, egy csillag id6szamitdsunk szerint
185-ben bekovetkezett, nagyjabol 10 hénapon at tarté felfényesedésérSl. A dolgozatom targyat képezd, la tipusd
szupernovdk koziil legkordbban a kinai, japan, valamint arab csillagdszok 4ltal is szdmon tartott SN 1006-ot fedez-
ték fel, melynek felfényesedése kozel 3 éven 4t tartott. Szintén ismert az SN 1054, melynek ma lathaté maradvanya
az M1, vagy Réak-kod nevet viseli. Késébb Lampland (1921) és Lundmark (1921) kidolgozta azt a koncepci6t, mi-
szerint ezek a rendkiviili fényességli vendégcsillagok €s a taguld gazfelhdk kozott valamiféle kapesolat lehet. Ez
kulcsfontossdgu 1épést jelentett a szuperndva-robbandsok fizikdjdnak feltdrdsa kapcsdn, ugyanis ekkor alakult ki
az az elképzelés, hogy a szuperndvakat és maradvanyaikat valamiféle robbands hozza létre.

Az elsd eurdpai la szupernéva észlelését 1572-re datdlhatjuk, amikor is Tycho Brahe megirta a megfigyelésérol
sz616 ,,De nova stella” cim@i miivet, amelyben kialakitotta a vendégcsillagok ,,nova stella”, vagyis ,,ij csillag”
elnevezését. Ezutan nem sokkal kés6bb, 1604-ben, Kepler is megfigyelt egyet, becsléseket téve a fényességére a
felfedezés id6pontjatdl kezdve egészen addig, amig koriilbeliil 18 hénap alatt szabad szemmel l4thatatlannd nem
halvényodott.

A szabad szemmel, kizdr6lag a galaxisunkban felfedezett szupernévak megfigyelése utin az 1885-6s esztendd
attorést jelentett, ekkor ugyanis szupernévaként robbant az Androméda-galaxisban felfényesedd, majd 6 hénap
alatt 8.2 magnitidét halvdnyodé S Andromedae csillag, ami kés6bb az SN 1885A elnevezést kapta. El8szor
véltozdcsillagnak klasszifikaltdk (Hartwig, 1885), majd késébb Ia tipusu szuperndvanak. Ugyan a 19. szdzadi

technika még nem tette lehet6vé az Andromeda-galaxisban egyedi csillagok megfigyelését, a 20. szdzadban ez



1.1. A szupernovéak kutatasdnak révid torténete

mar lehetségessé valt. Ez vezetett oda, hogy az S And szupernéva mivoltardl teljesen megbizonyosodhattunk,
amikor Fesen et al. (1989) felfedezte a hajdan felrobbant csillag vasban gazdag maradvényat.

1934-ben az S And kapcsan vezette be Baade és Zwicky a ,,szuper-néva” elnevezést, s nem sokkal késébb
megéllapitottdk az akkori tdvolsdgadatok segitségével, hogy a csillag -14 magnitidéndl is fényesebb volt.

Az 1960-as évektdl kezdve az extragalaktikus tavolsigmérés standard gyertydiként valtak haszndlatossd, s
késdbb a vilagegyetemnek egyre tavolabbi és tavolabbi vidékeire engedtek ralatast. Ilyen mddon levonhatdak
voltak olyan kozmoldgiai kovetkeztetések is, mint az Univerzum tdguldsanak gyorsulé mértéke (Riess et al., 1998;
Perlmutter et al., 1999).

Ezen kiilonleges robbandsok fizikai hétterének feltardsara a 20. szdzadtdl kezdve sorban jelentek meg a
szupernéva-keresé megfigyelési programok. Elséként 1936-ban indult Zwicky vezetésével, melynek sordn 4 év
alatt 13 szuperndvit sikeriilt felfedezni a Virgo-halmazban. Az 1980-as évek végéig évente atlagosan 10-20 szu-
pernévat fedeztek fel, am a 20. szdzad végén a CCD-kamerak megjelenésének kovetkeztében ez a szam jelentGsen
megugrott.

Az els6, modern technikéra alapul6, €s immaron nem csak az ij objektumok felfedezését, hanem spektroszké-
piai és fotometriai elemzését is célul kitliz6 projekt 1989-ben kezdédott Caldn/Tololo Survey néven. Ezt kovetGen
indult példédul a nagy voroseltolddasd szupernévak keresésére 1étrehozott Supernova Cosmology Project, valamint
a Sloan Digital Sky Survey (SDSS) szuperndva-keresd alprogramja (Frieman et al., 2008), a Palomar Transient
Factory (PTF) (Law et al., 2009), a ROTSE-program (Quimby et al., 2012), illetve a Pan-STARRS, melyek erdtel-
jesen hozzajarultak a felfedezett szupernévak szdmanak rohamos ndovekedéséhez. Napjainkban tobb mint 1000 uj
felrobban6 csillagot taldlnak évente, s a 2020 utdnra tervezett Large Synoptic Survey Telescope (LSST, 4j nevén
Vera Rubin Observatory) miikodésétdl kezdve még tobb kiilonleges tranziens felfedezése varhato.

A felfedezett szupernévak szdmanak rohamos ndvekedése nyomon kovethetd példaul az Asiago Supernova

Catalog! és David Bishop Latest Supernovae ? elnevezésti weboldalakon.

"http://graspa.oapd.inaf.it /asnc.html
Zhttp://www.rochesterastronomy.org/supernova.html
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1.2. Kiilonboz6 tipusa szupernévak és azok gyakorisaga

A szupernéviknak tobbféle, kiillonbozd elveken alapuld osztdlyozdsi sémdja 1étezik: klasszifikdlhatjuk Sket
pusztan empirikus, megfigyelési alapon, vagy a robbands fizikai mechanizmusa, illetve a sziilobjektum termé-
szete szerint is. A legelterjedtebb a kozvetleniil észlelhetd spektrum, valamint fénygorbe jellemzdit alapul vévo

csoportositds, melyet vazlatosan szemléltet az 1.1. 4bra.

SN imposztor Szupernéva Szuperfényes SN
M~-11..-14 M~-16..-20 M~-21..-23

r

Fényes voros
nova (LRN)

P
-L SLSN-II

— I | Il I
Fényes kék e
viliozs (LBY) (nincs H) (van H) SLSN-I

Ic BL

b

Ibn

Rolae

[ lax ] [ Ia-l)lbg] [la-nnrm] [la-‘)]T] [la-('SM] [ [a-SC ]

1.1. abra. A szupernévak megfigyelési alapti csoportositasa (Vinké, 2017).

Latszik, hogy a szupernévak a szinképiiket tekintve két nagy csoportra kiilonithetéek el (Minkowski, 1941): a
hidrogént nem tartalmaz6 spektrumii I-es, illetve a hidrogénben gazdag Il-es tipusra. Ezeknek, mint ahogy az 1.1.
dbra is mutatja, szdmos altipusuk van, melyeknek részletes ismertetésére a 1.2.2. és a 1.2.3. fejezetben térek r4,
ahol egy masik, fizikai jellegli osztidlyozasi rendszer szempontjait figyelembe vevd csoportositds szerint kiilonitem
el a kollapszar dton robband és a termonukledris, vagy mds néven la tipusd szuperndvékat.

Az 1.1. 4bra szerint ezeken a hagyomdnyos értelemben vett szupernévakon kiviil 1éteznek még szuperndva-
imposztorok (1dsd: 1.2.1. fejezet) , melyeknek abszolidt fényessége My ~ —12 — —14 magnitddo kozotti, illetve a
lathat6 tartomany minden hullimhosszdn —21 magnitidét meghaladé maximalis fényességii, mdig sok szempont-
bdl rejtélyes szuperfényes szupernévéak (Super-Luminous Supernova, SLSN; 1.5. fejezet).

Az elmult fél évszdzadban ugrdsszertien megnovekedett szamu szuperndva-felfedezése lehet6vé teszi a statisz-
tikai vizsgalatukat. Ezaltal lehet6ség nyilt arra, hogy megallapitasokat tegyiink a kiillonboz6 tipusi szupernévak
el6forduldsanak tér- és id6beli gyakorisdgarol.

Minkowski et al. (1964) mutatott rd elséként arra, hogy a kiilonboz4 galaxisfajtadkban mas gyakorisdggal van-
nak jelen az adott szupernévatipusok. Az ismert szupernévak mintdjanak kiboviilésével egyszeriien adédott az az
észrevétel, miszerint az la tipus élesen elkiiloniil a tobbitdl a galaxisonkénti eloszlas tekintetében is: mig az la SN-k
koriilbeliil ugyanolyan gyakorisdggal robbannak az dsszes galaxistipusban (az irreguldrisoktdl eltekintve), a tobbi
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(Ib/c, II) csaknem kizarélag spirdlgalaxisokban fordul el8, azon beliil a kés6bbitdl a korabbi tipusu spirdlgalaxisok
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felé haladva egyre csokkend szdmban (pl. Wiseman et al., 2020).

Mivel irreguléris galaxisban dolgozatom megirdsdig nem fedeztek fel annyi szupernévit, jelenleg nem tehetiink
statisztikai megéallapitdsokat a benniik el6fordulé SN-kkal kapcsolatban.

A gyakorisag szamszertsitett kifejezésére bevezethetd a (térfogati) szuperndvarata (volumetric SNR), amit az

alabbi moédon {rhatunk fel:

NSN(T7 Zmax)
T- VC(ZIH&X) ’

ahol T jeloli az észlel6program idGtartamat, NN (7', zmax ) az ez id6 alatt felfedezett SN-k szamat zp,,x VOrOs-

SNR = (1.1)

eltoléddson beliil, Vi (zmax) pedig a zmax voroseltoléddson beliili egyiittmozgé térfogatot.

A Vi (zmax) térfogatot egy adott kozmoldgiai modell paramétereinek ismeretében lehet kiszdmitani (1asd pl.
Hogg et al., 1999). Jelenleg altalanosan elfogadott a ACDM jeldi, hideg s6tét anyagot, valamint sotét energiat
magdban foglald, gyorsulva tdgulé Univerzumot leiré modell, melynek paraméterei {25y ~ 0.3, 2o ~ 0.7 és
Hy ~ 68 km s~ Mpc~! (pl. Planck Collaboration et al., 2016).

Az SNR eltérd értékeket mutat a kiilonbozd tipust szupernévédk esetén: az la tipusra zpax < 1-es értéknél
(Capellaro et al., 2014)

SNR(Ia) [Mpc3yr ! ~ 02-107* + 0.8-107% . 2, (1.2)

az Ib/c és Il-kre pedig

SNR(Ibc+II) [Mpc3yr™1] ~ 0.5-107* + 6.5-107% - 2. (1.3)

A zZmax < 1-es kikotés megtétele azért 1ényeges, mert 1-es voroseltolédas felett nagyon kis szami SN-t is-
meriink. JOI 14tszik, hogy bar az Ia tipusi szuperndvdbdl fedezik fel a legtobbet, a lokalis Univerzumban mégis
gyakoribbak a II-es tipusba soroltak.

Ezenkiviil a sziil6galaxis csillagkeltési ratdjanak (star formation rate, SF'R) és az 1 naptomegre normélt
szuperndva-ritinak az egyiittes vizsgalatabdl is szdrmaztathatunk osszefiiggéseket. El6bbi egy Meév—! dimen-
zi6ji mennyiség, mely az évente keletkezd csillagtomeget adja meg egy adott galaxisra vonatkoztatva. Ehelyett
haszndlatos még az el6z6nél egyszeriibb formdban megadhaté, év—! dimenzi6ju fajlagos csillagkeletkezési rita
(specific star formation rate, sSF R = SF R/Mj) is, ami a galaxis teljes csillagtomegére (M) torténd normalast
tartalmazza.

Graur et al. (2015) eredményei megmutatjdk, hogy a szuperndva-rata az SE R-t0l (, illetve az sSF R-t8l)
nemlinedrisan fiigg, s dltalanosan megfigyelhets az Gsszes szuperndva fajta esetén, hogy a kisebb S'F' R-{i galaxisok
esetén az SN R is kisebb.

Ezzel szemben forditott a korrelaci6 a galaxis teljes tomegével, aminek kdszonhetéen nagyobb az egységnyi
tomegre juté SN R a kisebb tomegii galaxisokban. A fent emlitett 6sszefiiggés segitségével betekintést nyerhetiink
szupernévak csillagelddei €s a galaxis csillagpopulédcidja kozott.

Végiil, Childress et al. (2014) a kovetkezd Osszefiiggést mutatta ki az Ia tipusd szupernévakkal kapcsolatban:
nagyobb tomegii galaxisban a sziil6csillagok altaldban jéval idGsebbek, mint kisebb tomegi galaxisok esetén. Ez
azt sejteti, hogy az Ia SN-k kiilonb6z6 populacidkbdl is szarmazhatnak.

A hagyomadnyos értelemben vett szuperndévak megfigyelésén kiviil sok érdekességet tartogat szuperfényes tar-

saik vizsgalata is. Bar eddig csak kevés ismert képvisel§je van e kiilonleges csoportnak, az eddigi megfigyelések
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szerint dltalaban fémszegény torpegalaxisokban robbannak fel. Ennek fizikai okai mindmadig tisztazatlanok és

spekulativ jellegliek (14sd: 1.5.7. fejezet).

1.2.1. Szupernéva-imposztorok

Szupernéva-imposztornak tekintendSk az My ~ (—12) — (—14) maximalis abszolit fényességii tranzien-
sek, melyek fényességiiket tekintve a hagyomdanyos értelemben vett szupernévék, és az My ~ —10 magnitidos
fényességli kozonséges novak kozé esnek (Smith et al., 2011b).

A megfigyelések alapjan lathat6 tartomanybeli spektrumuk a névakéhoz hasonlé: kék kontinuumot mutatnak,
melyre rarakodnak a P Cygni vonalprofilt mutaté hidrogén- és esetlegesen héliumvonalak. (Az ilyen tipusd vona-
lak kialakuldsdnak fizik4jardl a 2.3. fejezetben részletesebben szolok.) A hidrogén vonalak szélessége a normél
szupernévak jellemzd vonalszélességeinél jéval kisebb, nagyjabdl 500 — 1000 km s~! kozotti értéket vesz fel.

Eddigi ismereteink alapjan az imposztorokat két csoportra oszthatjuk: fényes kék valtozécsillagok (Luminous
Blue Variable, LBV) és fényes voros névdk (Luminous Red Novae, LRN).

LBV

A fényes kék véltozok olyan, nagy tomeg( csillagok, melyek kiszdmithatatlan valtozdsokat mutatnak fénygor-
béikben, illetve spektrumukban. Masképp S Doradus tipusu véltozénak is nevezik Sket a Nagy-Magellan-felh6ben
jelen 1évd, ilyen tipusd S Dor-r6l. A Hertzsprung—Russell diagramon az instabilit4si sdvban foglalnak helyet, s en-
nek megfelel6en hémérsékletiik a 10 000 - 25000 K-es tartomanyon beliill mozoghat. Eléforduldsukat tekintve
nagyon ritkdk, napjainkig is csak néhdny tucatnyit ismeriink (pl. P Cygni, n Carinae).

Ezek az objektumok gyakran mutatnak periodikus kitoréseket, vagy valamennyivel ritkdbban (akar néhany
évente) heves erupcidkat is, amelyek nagy tomeg- és fényességvesztéssel jarnak, 4m ezek nem vezetnek a szuper-
névdkhoz hasonléan a csillag teljes megsemmisiiléséhez. (Az 7 Carinae esetén ilyen volt példaul az 1800-as évek
kozepén megfigyelt "nagy kitorés" (Rest et al., 2012)).

Az LBV-krdl ismert, hogy f6sorozati fényességiik megkozeliti, vagy eléri az Eddington-hatarfényességet,
amelynek koszonhet6en a csillag kiils6 1égkorében a fotonnyomas tart egyensilyt a gravitacioval. Amikor késébbi
életiik sordn ezek a csillagok igyekeznek elfejlédni a f&sorozatrdl, a fényességiiket ndvelni prébéljdk. Ez azonban
lehetetlen, hiszen fényesedéskor a megnovekedett fotonnyomds hatdsdra a csillag tomegvesztésbe kezdene. Ekkor
tehdt konstans luminozitdssal, vizszintesen vdndorolnak a fésorozat tetején egészen az 6ridsagig. Innentdl kezdve
a feltételezések szerint a magfizié nem egyenletesen zajlik, ami kisebb-nagyobb tomegvesztési epizédokat von
maga utdn. Ezek eredményezhetik a SN-imposztorként megfigyelt eseményeket.

Sok LBV-t el6szor IIn szuperndvaként (lasd: 1.2.3. fejezet) osztalyoztak, &m amikor a sziil6csillag fényessége
visszatért az erupcio el6tti dllapotba, djra klasszifikaltdk imposztorként.

Itt megemlitend6 az SN 1961V elnevezésti objektum, amelynek maximumbeli fényessége nagyjabol —12 mag-
nitido volt, spektruma pedig keskeny, emisszids Balmer-vonalakat tartalmazott. Bar egyesek szerint ez egy peku-
lidris (Zwicky szerint V tipusi) szupernéva-robbands volt (Kochanek et al., 2011), a késébbi Hubble-képek alapjan
Van Dyk & Matheson (2012) azonositani tudta az erupciét mutaté tranzienst.

Az ezt kovetd megfigyelések megmutattdk, hogy az LBV-k kitoréseik utdn eljuttathatjak csillagel6djeiket
a magkollapszusig, ami utdn szuperndvaként robbanvdn nem térnek tdbbet vissza eredeti dllapotukba. Ennek

klasszikus példdja az SN 2009ip nevii imposztor, amely tobb megfigyelt kitdrést kovetden 2012-ben elérte a —18
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magnitidds abszolit fényességet, s Mauerhan et al. (2013) szerint IIn tipust szupernévaként robbant.

LRN

A SN-imposztorok masik csoportjat, a fényes voros névakat az el6z6 csoporthoz hasonlé maximumbeli fé-
nyesség, 4m némileg eltérd szinkép, illetve fénygorbe jellemzi (Kasliwal et al., 2011).

Napjainkig alig 10 ilyen tranziens ismert, igy egyel6re nincs egyértelmii koncepci6 a sziilécsillag(ok) miben-
1étét illetden. A feltevések szerint az LRN-ek két voros orids (~ 30 - 50M)) egymdsba spirdlozdsaval alakulnak
ki, amelyek, kozel keriilve egymashoz, a 1égkoriik érintkezése miatt fékez6dni kezdenek. Az ekkor elvesztett po-
tencidlis energia hdvé alakul, amelynek kovetkeztében az objektum erSteljesen felfényesedik, majd joval lassabb
titemben, akdr évek alatt elhalvanyul.

A fénygorbe a voros szinekben akdr 50-60 napig tarté konstans fényességii szakaszt produkdlva az LBV-knél
joval lassabb fejlédést mutat. A spektrum Balmer-emisszids vonalai pedig ez esetben nem kék, hanem voros
kontinuumra tevédnek rd, s ezenkiviil a Ca Il megengedett és tiltott vonalai is megfigyelhetéek. Megjegyzendo,
hogy itt a voros szint nagy valdszintiséggel az objektum valédi szine okozza, nem a csillagk6zi por dltal okozott
extinkcid.

Példa erre a tranzienstipusra a Tejitrendszerben taldlhaté V838 Mon (Kulkarni et al., 2007).

1.2.2. Ia tipusta/termonuklearis szupernévak

Robbanasi mechanizmus

Termonukledris tton robband, vagy mdsként Ia tipusi szupernévardl beszéliink, ha egy kozel Chandrasekhar-
hatartomegti C/O fehér torpe (white dwarf, WD) spontan médon fizids reakciéba kezd. Maga a sziil6csillag egy
nagyjabdl 50%-ban oxigénbdl, 50%-ban szénbdl all6 fehér torpe a csillagfejlédés héliumégetés utani allapotaban.
Mivel a fehér torpe nukledrisan inaktiv, azaz nem zajlik benne fizids energiatermelés, az egyensulyi dllapotot a
graviticio és az annak ellentart6 nyomds hatdrozza meg, amely az elfajult elektrongdzbdl szdrmazik. (Az elfajult
allapot kialakuldsanak feltételérdl a 1.2.3. fejezetben teszek b&vebben emlitést.)

Régéta koztudott, hogy az elfajult csillagok tomege nem lehet akarmekkora: fels korlatot szab neki a Chandrasekhar-
hatartomeg (Mcy, ~ 1.44 Mo, Mazzali et al. 2007), amelyet elérve az imént leirt egyensuly felborul. Ekkor a ma-
gas siirliség, illetve hémérséklet hatdsara beindul a szén és az oxigén spontén torténé fuzionalasa nikkellé: 2 2C
+2 160 — 9Ni. Az elfajult allapot miatt ekkor a hémérséklet és a nyomads fiiggetlen egymdstél, amelynek kovet-
keztében a fehér torpe nem tud adiabadikus tdguldsba kezdeni, ami a hémérséklet csokkenését eredményezhetné:
a felszabadul6 fiziés energia a helyi h6mérséklet hirtelen novelésével Uj, robbandsszerd fiziét idéz eld. Ennek
hatdsdra csaknem az egész csillag elég és elpusztul. A mérési és numerikus szimulaci6kbdl szarmazé eredmé-
nyek szerint a robbandsban felszabaduld energia 10°! erg nagysdgrendii, ami erételjesen meghaladja a fehér torpe
0.5 x 10°! erg koriili gravitaciés energiajat, igy elegends a sziilScsillag teljes szétrobbantdsahoz. Modellszamita-

sokkal azt is sikeriilt igazolni, hogy a hajdani csillag kozéppontjdhoz kozelebb elhelyezkedd rétegei kisebb, mig a
tavolabbiak nagyobb sebességgel kezdenek el tagulni, gyakorlatilag homol6g médon: az » < R sugard rétegre

1)(7’) = Vexp * %7 (1.4)

ahol v(r) az adott réteg tdguldsi sebessége a sugdr (r) fliggvényében, vey, pedig a legkiilsd (R sugard) réteg

tagulasi sebessége. Fontos megjegyezni, hogy a homoldég tigulds sordn minden egyes réteg sebessége id6ben
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allandd. Az 1.4. egyenlet megmutatja tehét, hogy a csillag kozéppontjatdl tavolabbi rétegek gyorsabban tagulnak,
mint a kdzelebbiek. A spektroszkdpiai mérésekbdl kideriilt, hogy a sziil6csillagnak minimum a felébdl dtmeneti
fémek (Mg, Si, S, Ca és Ti) keletkeznek, nem alakul az egész SNi-lé.

A fent lefrtak alapjin arra kovetkeztethetiink, hogy mivel minden Ia tipusi SN egy Chandrasekhar-tomegi
objektum felrobbandsakor alakul ki, a maximalis abszolit magnitido, a szupernéva felfényesedési és elhalvanyu-
14si ideje, fénygorbéje és szinképe az Osszes esetben ugyanolyan, vagy nagyon hasonlé lesz. Ezért tehdt ezek az
extragalaktikus tdvolsdgmérés standard gyertydiként is felhasznalhatéak, hiszen adllandé abszoliit fényességiiknek
és mért latsz6 fényességiiknek a tavolsagmodulusba torténd behelyettesitéssel meghatarozhaté a tavolsaguk.

Az la SN-krol késziilt mérések azonban nem tadmasztjdk ald ezt a feltételezést, hiszen mind fénygorbéiket,
mind spektrumaikat tekintve inhomogenitas tapasztalhaté. Természetesen tdvolsdgmérésre haszndlhatéak ennek
ellenére is, ugyanis néhany korrekcids tényezd figyelembevételével ,,standardizalhatéak™.

Phillips (1993) észrevette ugyanis, hogy a nagyjabol 21 napos felfényesedési id6 utdn a halvanyodasi rta a
maximdlis fényesség fiiggvénye: a maximumban fényesebb SN-k lassabban halvanyulnak el, mint a cstcs ide-
jekor kevésbé fényesek. Erre az empirikus megallapitdsra a szaknyelv azéta Phillips-relaciéként hivatkozik. A
Phillips-relacidra alapozva szdmos empirikus médszert dolgoztak ki az Ia tipusi SN-k fotometridjabol torténd
tavolsagmérésre (pl. Riess et al., 1998; Jha et al., 2007; Guy et al., 2010; Burns et al., 2011, 2018). Az Univer-
zum gyorsulé tdguldsdnak Nobel-dijjal jutalmazott kimutatdsa (Riess et al., 1998; Perlmutter et al., 1999) szintén

ezekhez a modszerekhez kotddik.

Lehetséges sziilGcsillag-forgatokonyvek

Az utébbi id6kben szdmos elmélet sziiletett, amely igyekszik megmagyarazni az la szupernévak fénygorbéinek
és szinképeinek heterogenitdsat, noha ezeknek a hipotéziseknek a j6 részét még nem sikeriilt kozvetlen megfigye-
1ési bizonyitékokkal alatdmasztani. Jelenleg két f6 forgatokonyv 1étezik arra nézve, hogy a csillageléd miként éri
el a Chandrasekhar-hatdrtomeget, amelyeket az aldbbiakban fogok bemutatni.

Az elso a,;single degenerate” (SD)-nek nevezett konfiguracié (Whelan & Iben, 1973), amelynek realitasat
el8szor Marion et al. (2016) megfigyelései igazoltdk. Eszerint a fehér torpe sziilocsillag szoros kettds rendszert
alkot egy voOros Oridssal, szuboriassal, He-csillaggal, vagy f6sorozati csillaggal. Miutdn utébbi kitolti a Roche-
térfogatat, a fehér térpe anyagot kezd akkretdlni a belsé Lagrange-ponton keresztiil, amelynek hatdsdra a tomege
folyamatosan novekszik.

Az azonban, hogy a termonukledris fizié hogyan indul be, egy napjainkig vitatott kérdés. A legelterjedtebb a
,.késleltetett detonacié” (delayed-detonation, DDE) modellje (pl. Dessart et al., 2014), valamint a fizi6é spon-
tdn beinduldsa. Az el6bbi elmélet alapjat a hirtelen beindulé fizié kovetkeztében keletkezd kiilonbozd kémiai
elemek mennyiségének modellezése képezi. Ennek kulcsfontossagu sarokkove a megfigyelt elemek mennyisé-
gének kiilonféle szdmitdsok és elméleti feltevések segitségével torténd reprodukdldsa. Ezekben a szdmitdsokban
szerepel tobbek kozott a robbandsi hullam égésfrontjanak terjedési sebessége. Amennyiben ez a lokdlis hangse-
bességnél gyorsabb, detondcidrdl, ha pedig lassabb, deflagracidrdl beszEliink. A modellek azt mutatjak, hogy ha
deflagréciot feltételeziink, a megfigyeltnél jéval tobb dtmeneti fém és kevesebb °°Ni keletkezik (Nomoto et al.,
1984). Ha viszont a terjedés teljes egészében detondcidval torténik, a sziildobjektum majdhogynem teljes egészé-
ben °6Ni-1¢ fuziondlna, ami szintén nem szolgil megfelels magyarazattal a megfigyelt kémiai Osszetételre. Az
ellentét felolddsdra sziiletett meg a késleltetett detondcié modellje (Khokhlov, 1991; Maoz et al., 2014; Nomoto
et al., 1984), amelyben tgy alakul ki a megfelel6 mennyiségii elem, hogy a kezdetben hangsebességnél lassab-
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ban terjedd égésfront kés6bb detondcidva alakul at. Ez a gondolatmenet nyugszik tehat a , késleltetett” elnevezés
mogott.

Ennek egy széles korben elterjedt valtozata a pulzacios késleltetett detondcié (,,pulsational delayed de-
tonation”, PDDE) nevet visel$ elméleti modell. Ennek sordn a kezdeti szakaszban, amikor a robbanasi hulldm
frontja deflagracidval terjed, a sziil6csillag tdgul6 burkdnak kiilsé rétegeibdl anyag 16kédik ki egy nyomashullam
hatdsara. A kilokédott réteg nem tavozik el teljesen a fehér torpétdl, hanem pulzaciéba kezd. (Ezek a rétegek ekkor
nem égnek el, hiszen a fiziés front még nem jutott el hozzijuk.) Ezalatt a fehér torpe belsejében a deflagracids
égésfront detondcidva alakul, és teljes egészében elemészti a sziildcsillagot, mikdzben a robbandsi hulldm eziittal
athalad a kilokétt, pulzal6 anyagrétegeken is (Dessart et al., 2014).

Megemlitend6 a Chandrasekhar hatartomeg alatt bekovetkez6 dupla robbanasos (double detonation, DU-
DE) forgatékonyyv is, ami szerint a csillagel6d csillag a tarsatél egy vékony He-réteget akkretal a felszinére. Amint
ennek a rétegnek a tomege meghalad egy kritikus értéket, berobban sajat silya alatt, s szénné torténd fizidba kezd,

Pyl sz 2z

amely lehet6vé teszi a fizié beinduldsét az alatta 1év6 rétegekben is. Ekkor tehat két, egymast kovetd robbands

torténik: eldszor a vékony He-réteg, majd késbb az alatta 1évé C/O fehér torpe robban be (Woosley & Weaver
1994; Fink et al. 2010; Kromer et al. 2010; Sim et al. 2010, 2012).

A masik f6 forgatékonyv a double-degenerate (DD) konfiguracié nevet viseli. Eszerint kett vagy tobb,
egylittesen a hatartomeget meghalad6 fehér torpe egymdsba olvaddsaval lehetséges a sziilScsillag "felhizlaldsa" a
Chandrasekhar-tomegig (Iben & Tutukov, 1984; Maoz et al., 2014; van Rossum et al., 2016). Ez megtorténhet egy
kaotikus hdrmas rendszerben torténd iitkozés éltal, am lehetséges kettés rendszerben is. Utébbi megvaldsulhat, ha
a két csillag a gravitaciéshullam-kibocsatas miatti impulzusmomentum-vesztés hatasara egyre kozelebb spirdlozik
a kozos tomegkozépponthoz, mig végiil egymdsba olvad, ezzel elérve a robbandshoz sziikséges tomeget. A DD
forgatékonyv szamitogépes szimulaciokkal eldallitott modelljeit még nem sikeriilt kozvetlen megfigyelésekkel
aldtdmasztani.

Annak meghatarozasahoz, hogy az emlitett forgatokonyvek koziil melyik szerint zajlott le egy adott szuperndva-
robbands, kiemelt fontossdggal bir a sziil6csillag ledobott témegének meghatdrozdsa, amelyre a mért fénygorbék

és/vagy spektrumok modellezése biztosit lehetoséget.

Fénygorbe- és spektrumjellemzék

Az la tipusi SN-k 4tlagos felfényesedési ideje az eddigi minta statsztikai vizsgalata alapjan 17.02’:8:%2 nap

(Gonzalez-Gaitdn et al., 2012). Ezen id0 alatt a kezdetekkor Ry ~ 0.01 R sugdrral €s vexp ~ 10* km s7!
tagulasi sebességli szupernévdban a luminozitas az idével négyzetesen novekszik (Arnett, 1982; Nugent et al.,
2011):

L(t) = 4nR?eT* = 4mv? t*0T* = konst - t2 (1.5)

exp

A felfényesedés kezdeti id6szakaban az adiabatikus tdgulasbél ad6dé hiilést az *Ni radioaktiv bomlds szam-
14jara irhaté hémérséklet-novekedés ellensilyozza. A szuperndva akkor éri el a csiicsfényességét, amikor a teljes
luminozitds egyenl6vé valik azzal az energidval, amit a radioaktiv bomldas biztosit. Ez néhdny nap elteltével meg-
torik, mert a radioaktiv energiatermelés folyamatosan csokken. A megfigyelt fényesség ezzel ellentétben n6, mivel

a fotonok szamara a SN-burok nagy része még atlatszatlan, és igy csak lassu diffiziéval jutnak el a fotoszféraig.
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1.2. Kiilonbo6z6 tipust szuperndvik és azok gyakorisiga

Mindezek ismeretében a radioaktiv bomlasi torvény segitségével kiszamithaté a maximalis luminozitds a kdvetke-
z6képpen (pl. Branch & Wheeler, 2017):
J— %GM + %600 _ )\NiNNi(()) <€Nie—/\Nitrise + eco)\l\ﬁ)‘_ci\co(e—kcotrise _ e—ANitrise)> (1.6)

ahol enj és o, jeloli a Ni-Co, illetve a Co-Fe bomlés sordn felszabadul6 energiat (nagyjabol 1.75, illetve 3.73
MeV, a neutrinékra juté szazalékok nélkiil), Ax; és Aco az *Ni és *Co bomldsi dlland6jat, Ny (0) a radioaktiv Ni-
magok kezdeti szamat, ¢,is, pedig a robbandstodl a csticsfényességig eltelt id6t. A maximalis fényesség atlagosan
-19 magnitidé a Johnson-féle V sziir6ben, amelynek elérése utdn a halvanyodasi iitem a kobaltbomlds (Ni — Co
— Fe) id6beli lecsengésének titemében zajlik (koriilbeliil 0.01 magnitidd/nap).

Mivel a maximum idSpontja erdteljesen hulldmhosszfiiggd, egységesen a B szlir6ben mért csticsértéket tekin-
tik mérvadénak a fénygorbe-modellezésnél. Azzal a feltétellel, hogy a fényességmaximum idején a kisugarzott
teljesitmény egyensilyban van a fiitéssel, Myi(0) ~ 0.56 M adddik a kezdeti nikkeltomegre. Szintén foto-
metriai vizsgdlatokbdl szamithaté ki, hogy a robbandskor ledobott tomeg altaldban 0.8 és 1.45 Mg kozé esik,
amely felsd korlat egyenlé a Chandrasekhar-tomeggel (Scalzo et al., 2014, 2019). A megfigyelési tapasztalatok
alapjan azonban tudjuk, hogy ezek az értékek legtobbszor 1,45 naptomeg alattiak, tehat a szupernévava alakuléd
fehér torpék jelentds része a hatartomeg alatt robban fel. Ezzel megerdsitést nyer az elképzelés, amely szerint
kétféle populaciobdl eredeztethetdek az Ia tipusd szupernévak csillagelédjei. A vizsgélatokbodl kideriilt ugyanis,
hogy a sziil6csillagként szolgdlé fehér torpék nagyobb tomegi sziildgalaxisokban joval id6sebbek, mint a kisebb
tomegtiekben (Childress et al., 2014).

A termonukledris SN-k szinképe is jelentSs kiilonbséget mutat a tobbi SN-tipushoz képest. Mivel a sziilécsillag
egy C/O fehér torpe, a spektrum egyaltaldn nem tartalmaz H-, illetve He-vonalakat, megtaldlhaté viszont a Si II
A6355A jellegzetes vonala. A SN-k spektruménak fizik4jar6l sz616 elméleti hétteret a 2.3. fejezetben fejtem ki
részletesen, hiszen a szinkép kialakuldsanak mechanizmusa az 0sszes tipust szuperndva esetén hasonlé médon

zajlik.

Az Ia SN-k osztalyozasa

Bér ismert tény, hogy nem a termonukledris szupernévdk a leggyakoribbak, mégis ezeknek van a legtobb
alosztadlyuk. Ennek valdszindsitett oka, hogy nem csak egy adott, hanem minden galaxistipusban eléfordulnak,
valamint hogy a kollapszarokndl jellemzden fényesebbek, ami miatt tobbszor nyilik lehetdség detektalni Sket.

Maga a klasszifikdcio tobbféleképpen is torténhet. A legelterjedtebb a hagyoményos, empirikus osztalyozasi
séma, ami a megfigyelt jellemzdk alapjan tesz kiilonbséget az egyes altipusok kozott. Ezenkiviil szamos olyan
osztdlyozasi modszer is 1étezik, amelyik valamely fizikai tulajdonsag szerint kiiloniti el ezeket az objektumokat.
Ilyen médon egy adott SN mindenféle ellentmonddsok nélkiil tartozhat tobb alosztdlyba is.

Els6ként a leggyakrabban hasznalt, empirikus osztidlyozast mutatom be, minden osztalyrél néhany mondatban

kiemelve a legjellegzetesebb megfigyelt tulajdonsdgokat.
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1.2. Kiilonbo6z6 tipust szuperndvik és azok gyakorisiga

Empirikus aton meghatarozott altipusok

1.

Ia - norm: Normdlis Ia tipust szupernévak. Ide tartozik a megfigyelt termonukledris szuperndvak nagy
része. Spektrumuk a tobbi termonukledris SN-tipushoz hasonléan nem tartalmaz H-, illetve He-vonalakat,
ellenben j61 megfigyelhetd az Si I A6355 A vonal erds jelenléte, egyéb dtmeneti fémekével (pl. O, S, Ca, Fe)
egyetemben. Fénygorbéjiiket tekintve az I szlir6ben megfigyelhetd egy masodlagos maximum, mig atlagos

csucsfényességiik a B sztir6ben Mp = —19.1 mag (Ashall et al., 2016).

Ia - 91bg: Az SN1991bg-rdl elnevezett alcsoport. A normal Ia-kndl 1-1,5 magnitidéval halvanyabbak
a maximumban (Li et al., 2011), s fénygorbé;jiikbdl hidnyzik az I sziir6s masodlagos maximum. Spektru-
muk a normalisakhoz hasonlit a 4000 és 5000 A kozotti szakaszt leszdmitva, a 91bg-k esetén ugyanis nem
taladlhat6ak meg ezen a hulldimhosszakon a vascsoport elemeinek vonalai. ErSsen jelen van viszont a Si II-n
kiviil a Ti II A5800 A vonala is (Branch et al., 2003).

. Ia - 91T: A normal Ia SN-knal kb. 0.5 magnitidéval fényesebb maximum jellemzi, amely arra vezethet

vissza, hogy a normalisakhoz képest tobb SNi van jelen a robbandsban (Mazzali et al., 1995). Maximum
elétti spektruméban megfigyelhetd tobb tobbszordsen ionizalt fém vonala, ezek koziil is leginkdbb a Fe 111

(Ruiz-Lapuente et al., 1992; Mazzali et al., 1995), a Si II vonalai viszont jéval gyengébbek.

Ia - SC ,Szuper-Chandra”: Pekulidris SN-csoport. Nevét onnan kapta, hogy a bolometrikus
fénygorbe-modellezések dltal megmutatkozott, hogy a Chandrasekhar-tomeget joval meghaladé ledobott
tomeggel ( ~ 2 My) bir. Ennek megfeleléen a normal Ia-kndl fényesebb maximum jellemzi, s nem mutat
masodlagos maximumot vordsebb hulldimhosszakon. Amennyiben a spektrumban jelen van a C II vonala,
ami egyébként ennél a tipusndl jellemz6en nagyon gyengén, vagy egyaltalan nem figyelhet6 meg, a jelenle-
gi alldspont szerint arra utal, hogy a sziil6csillag fehér térpe anyaga nem teljesen égett el a robbands sorén.
Ekkor valdszintileg a DD konfiguracio szerint torténd osszeolvadds sordn a sziilécsillag bedgyazodik egy kb
~ 0.6 — 0.7 M tomeg(i burokba (Howell et al., 2006; Taubenberger et al., 2013).

Tax: Az SN 2000cx-r8l elnevezett, pekulidris SN-alcsoport. A megfigyelések szerint a 91T-tipusra emlékez-
tet, azonban anndl alacsonyabb, (—14) — (—19) magnitidds csucsfényesség jellemzi, illetve spektruméban

erbteljesen jelen van a Fe II vonal (Foley et al., 2013).

Ia - CSM ,kolcsonhaté Ia”: A legkevésbé gyakori, emiatt a legrejtélyesebb altipus. Spektruma a
korai szakaszban a normal Ia-kéhoz hasonl6, kés6bb azonban kék kontinuumot mutat er6s hidrogén Balmer-
vonalakkal (Aldering et al., 2006). Ezek nagy valészintiséggel a szuperndva €s az azt koriilvevd csillagkozi

anyag (circumstellar matter, CSM) kozotti kdlcsonhatds kovetkeztében jonnek létre (Hamuy et al., 2003).

Fizikai alapu osztalyozasi sémak

1.

Nugent et al. (1995) észrevett egy Osszefiiggést az Ia SN-kban jelen 1év6 Si 11 vonalak erGsségét illetGen,
miszerint a nagyobb abszolut fényességii objektumok esetén a 6100 A-nél és az 5750 A-nél megfigyelhets Si
IT vonalak mélységének ardnya kisebb, mint halvanyabbak esetében. Ezt késébb szamos fiiggetlen vizsgalat
igazolta, nemcsak a nehézkesen mérhetd vonalmélységekre, hanem a jéval objektivabb pszeudo-ekvivalens

szélességekre (pEW) vonatkozdan is.
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1.2. Kiilonbo6z6 tipust szuperndvik és azok gyakorisiga

2. Branch et al. (2006): Az Ia SN-kban megtaldlhato, fent emlitett két Si II vonal (W(6100) és W(5750))
pszeudo-ekvivalens szélessége alapjan 4 csoportot kiilonit el. A Hideg (cool, CL) alosztalyt a W(5750)
> 30 A kritériummal definidlja, s tagjai megegyeznek a megfigyelt tulajdonsagaik alapjan a 91gb-khez sorolt
szupernévdkéval. W(6100) > 150 Aesetében széles vonalt (broad line, BL), W(6100) ~ 100 + 25 A és
W(5750) ~ 15+ 5 A-nél normalis (core normal, CN), W(5750) ~ 0 és W(6100) < 50 A vonaljellemz8k
mellett pedig gyenge Si (shallow silicon, SS) elnevezésii csoportokat kiilonboztet meg. A legutébb emlitett
altipus tagjai er6sen atfednek a 91T tipusiakkal.

3. Benetti et al. (2005): 3 altipusba sorolja az Ia SN-kat szintén a Si II A6355 vonal sebességgradien-
sét alapul véve: nagy sebességgradiensit (high velocity gradient, HVG) szupernévékat, melyek esetén a
gradiens értéke (0) ~ 97 km/s/nap, halvany (faint) objektumokat (0) ~ 87 km/s/nap-os, végiil pedig kis
sebességgradiensti (low velocity gradient, LVG)-eket (0) ~ 37 km/s/nap-os értékekkel.

4. Branch et al. (2005) az eddig leirtaktol eltérd filozofidju klasszifikdciot alkotott meg, amely a SN-k
szinképének idbbeli evolicidjat helyezi el6térbe, s megegyezik nagyjabdl az dsszes fent emlitett alosztdlyra.
Eszerint négy, jol elkiiloniils idészak/tipus definidlhaté: a pre-maximum, amelyet nagy sebességii, er6s Si 11
és Ca Il vonalak jellemeznek, a poszt-maximum Si II-fazist, amely nagyjabol a csticsfényességtol szamitott
12 napig nyulik, s ismertetSjelei az erds Si Il vonalak, Si II- Fe IT dtmeneti szakaszt, ami maximum utani
12-28 napos idGintervallumot foglalja magaba, végiil pedig a Fe II fazist, a cstics utan 30-100 napig, a

nebularis szakaszba érve szamos tiltott vonallal.

5. Dhawan et al. (2016, 2017) a kozeli IR-ben felvett, valamint a bolometrikus fénygorbéket vizsgal-
va a gyors halvdnyodasi iitemmel (azaz < 1M, ledobott tomeggel) jellemezhet6 Ia SN-ket két csoportra
osztja. A klasszifikdcié alapja a bolometrikus fénygorbe és az optikai, illetve NIR csicsfényesség kozott
eltelt id6, valamint a NIR-ben megfigyelhetd masodlagos cstics jelenléte vagy hidnya. Eszerint az elsé cso-

port a 91bg empirikus tipusnak felel meg, Ly < 0.3 x 10%3 erg s=*

maximadlis fényesség jellemzi,
s csak egy cstcsot mutat NIR-ben. Ezzel szemben a masik tipus luminozitdsa L. > 0.5 x 1043 erg
s71, s tulajdonségait tekintve a masodlagos maximumot mutaté normal Ia-k tartoznak ide. Nincs hasonlé
Osszefiiggés azonban a lassan halvanyulé Ia SN-k esetében, melyek tomege megkozeliti, vagy meghaladja a

Chandrasekhar-tomeget.

6. Milne et al. (2013) 2 tipust definidl a kozeli UV (NUV)-beli szinfejlddés tekintetében: a NUV-kék
(NUV-blue) és a NUV-voros (NUV-red) csoportot. Ez esetben a két osztaly kozotti kiilonbség a sziildesillag
fémességében mutatkozik meg: a ritkdbban (~ 33%) megfigyelhetd kék csoport objektumainél a vascsoport
elemeihez tartoz6 abszorpcids vonalak gyengébbek, mint a voros csoport esetében. Emellett a kék csoportba
tartozé SN-k korai spektrumdban éltaldban jelen van az ionizélt szén (C II) abszorpcids vonala, amely arra
utal, hogy a csillageléd anyagdnak egy részében nem ment végbe termonukledris fizid, igy nem égett el

nehezebb elemekké. A voros csoportba tartozé SN-kra ez nem jellemzd, habar 1-2 esetben el&fordult.

7. Stritzinger et al. (2018) az eddig emlitett osztdlyozdsi médszerek nagy részétol eltéréen nem a spekt-
rumot, vagy annak fejlodését, hanem a B és V' szilir6ben felvett fénygorbéken megfigyelhet6 szinfejlédést
teszi osztdlyozdsanak alapjavé a robbands utdn eltelt 4-6. napig. Eszerint a korai kék (early blue) csoport-
ba azon objektumok tartoznak, amiknek e korai szakaszban megfigyelt (B — V'), szinindexe nagyon lassan

valtozik, vagy konstans. Ezek altaldban fényesebb csiccsal, és igy a Phillips-relacié (Phillips, 1993) miatt
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lassabb lecsengési iitemmel birnak. Ezzel ellentétben a masik csoport, mely a korai voros (early red) nevet

viseli, kisebb maximadlis fényességet, valamint a korai szakaszban gyorsabb szinfejl6dést produkal.

1.2.3. Kollapszar szuperndvak

A kollapszar SN-k esetén a robbandst kivalt6 ok a nagy kezdeti tomegi csillagel6d belsejében kialakult vasmag
gravitaciés 6sszeomldsa, amelynek kovetkezményeként megjelenik egy 16késhulldm, amit a szupernéva fotoszfé-
rikus, majd nebuldris fazisa kovet, s végiil a robbands utdn keletkezett maradvéany kolcsonhatdsba 1ép a csillagkozi

anyaggal. Mindezen eseményeket az aldbbiakban részletesen ismertetem.

Nagy tomegi sziil6objektumok

Magkollapszus ttjan felrobbané szuperndva olyan csillag végallapotaként alakulhat ki, melynek kezdeti t6-
mege M > 8 M. Epp ezért, hogy ezek robbandsi mechanizmusa érthetévé véljon, fontos megismerni a nagy
tomegti csillagok fejlodését, vagy legalabbis annak fésorozat (main sequence, MS) utani szakaszat.

A csillagok f6sorozaton toltott ideje a kezdeti tomegiik fiiggvénye, amely id6t becsiilhetjiik a nukledris id6skéla
ismeretében. Ez kiszamithaté mint a csillag altal egységnyi id6 alatt termelt, illetve kisugarzott energia hanyadosa.
A csillagfejlddésnek ebben a szakaszdban csak a magban torténik fizids reakcid, ami Bowers & Deeming (1984)

szerint a teljes csillagtomeg tized része. Ezért a f6sorozaton toltott id6 az alabbi formaban szamolhato ki:

MXe
L )

s = 0.1 (1.7)

ahol M jeloli a csillag tomegét, X a hidrogén tomegaranyat a csillag teljes tomegéhez mérten, ¢ a H — He ftizid
tomegegységenként vett energiahozamét, L. pedig a teljes luminozitast. Ekkor feltételezve, hogy a nagy kezdeti
tomeggel redelkezd csillagok esetén érvényes a tomeg-luminozitds relacié (L ~ M?), valamint a H tomegaranya

0.7, az 1.7. egyenletben megjelend myig kifejezhet6 években is a kovetkezdképpen:

0.07TMe M\ 3
S = A 1010 () yI. 1.8
Lo (M/My)* M, (1.8)

Ebbdl egyszeriien leolvashatd, hogy egy nagyjabol 10 M tomegt csillag fésorozati élettartama varhatdéan 10
millié év, mig egy 100 M tomegilinek 10 000 év.

Ezutan a politrop modell alkalmazasaval megmutathatd, hogy a csillag magjanak fejlédése még az atlagos
/

molekulasily (u) folyamatos ndvekedése ellenére is a T, ~ pi ? reldciénak megfelelGen torténik, ahol T, és p. a
centrdlis h6mérsékletet, illetve nyomast jeloli. A politrop csillagmodellekben ugyanis az dllapotegyenlet felirhat
P ~ pntD/m formaban, igy a hidrosztatikai egyensily egyenletének integrdldsa utdn, Woosley et al. (2002)
nyomdan a kovetkez6 Osszefiiggés adddik:

T ~ uM?Pp}/?, (1.9)

Ennél meredekebb a nemrelativisztikus elektronok elfajuldsdnak hatardhoz tartozoé relacid, amely szerint 7}, ~
pg/ ® Bz abbél szarmaztathatd, hogy a nem elfajult és az elfajult allapot kozotti hatar akkor valésul meg, amikor

az egy elektronhoz tartoz6 termikus energia egyenld az elektronok Fermi-energidjdval:

h? 0 2/3 3

2memy He

14
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Itt m,. jeloli egy elektron tomegét, m, az atomi tomegegységet, . = p/nem, pedig az egy elektronra juté
relativ atomtomeget. Az 1.9. és 1.10. egyenletben leirtakbdl 14tszik, hogy mivel utébbi meredekebb, a csillagmag
fejlédési dtvonala atléphet a degenerdcids hatdron, amelynek kovetkeztében az elektronok elfajulhatnak a stirtiség
megndvekedésének hatdséra.

Ez az éllapot a Naphoz hasonléan kis tomegii csillagok esetén még a He fuzidjanak beinduldsa eltt megtor-
ténik. Ekkor tehdt a hélium elfajult anyagban kezd robbandsszerien heves fizidba, amelynek kovetkezménye a
héliummag felvillandsa (core He-flash).

A kezdetben M > 8 M, tomegli csillagok esetében azonban nem elfajult a mag a He-f(izi6 beinduladsakor, igy
a csillag stabilan eljut a vasmag allapotdig. Bar a fokozatosan egyre nagyobb tomegii vasmag degeneralt dllapotu,
nem torténik meg a kis kezdeti tomegi csillagokkal ellentétben a termonukledris robbands, hiszen a vasmag nem
képes nehezebb elemekké fuziondlni. Az ilyen objektumok esetében a szuperndva-robbandst a vasmag gravitacios
Osszeomldsa véltja ki.

Annak a f6 oka, hogy a nagyobb tomeg(i csillagok f6sorozaton toltott élete megrovidiil, a neutrinbemisszio.
Ez amiatt van, hogy a 7. > 10? K kozponti hdmérséklet elérésekor 1étrejové forrd, szabad elektronok és a fiizids
folyamatok 4ltal keltett pozitronok annihildcidja kovetkeztében egyre tobb neutriné-antineutrind par keletkezik.
Mivel a L, ~ 10 L. mértékiire novekvd neutrinéemisszié nagy energiaveszteséget eredményez, a csillagnak
az egyenstly megdrzése érdekében novelnie kell a fizids ratdjat. Ezaltal hamar feléli tartalékait, s élettartama
jelentdsen megrovidiil. Mig a héliumégetés id6skaldja millié éves nagysagrendd, a széné mindossze 1-2 ezer év, az
oxigéné 1-2 év, mig a szilicium néhdny nap alatt felemésztédik. Ennek kovetkeztében egy réteges, hagymahéjhoz
hasonlithat6 szerkezeti csillag alakul ki, amelyben a vascsoport (Mn, Fe, Co, Ni) elemeibdl 4116 magot szilicium-,
oxigén-, szén-, majd legkiviil hélium-, illetve hidrogénrétegek fogjak koriil. Ismert tény, hogy a nagy tomegi
csillagok kiilonboz6 tomegvesztési folyamatok altal hajlamosak tobb tomeget vesziteni, mint a kisebb tomegtek, s
ily médon a robbans el6tt 4116 sziilScsillag tomege és mérete, a termonukledris SN-kétol eltérden, igen véltozatos
lehet.

Az 6sszeoml6 vasmag

A vasmag 6sszeomldsa akkor torténik meg, amikor a Si-fizié sordn 1-2 hét elteltével kialakuld, degeneralt
allapotban 1év6 Fe-mag eléri a Chandrasekhar-hatartomeget. Ennek elérése utdn az egyensily, amelyet a gravitacio
és az elfajult elektrongdz nyomadsa tart fenn, felborul. Az ekkor jelen 1év6 magas hdmérséklet miatt a kizardlag
hideg anyagra konstans hatdrtomeg a hdmérsékletnek is fiiggvényévé valik az alabbi mdédon:

5.83 kT
o = 250 [1 (1)
It [ Ep

€

: (1.11)

Itt ue az egy elektronra juté relativ atomtomeg, E'r pedig a relativisztikusan elfajult elektronok Fermi-energidja,
melynek értéke Er ~ né/ LN pl/3. A Woosley et al. (2002) 4ltal irt cikkben kozolt modellek szerint egy 25 M,
tomegi csillag hatartomege Mcy(Fe) =~ 1,79 Mg, mig egy 15 Mg-tGé Mcy(Fe) ~ 1,34 M. Mivel a kzpont
hémérséklete (T' > 10° K ) és siirlisége (p ~ 1010 g cm~3) is rendkiviil magas, a mag anyaga rovid idén beliil
instabilld valik. Ekkor ugyanis a magban kétféle folyamat egyiittes hatdsa csokkenti a stabilitdst. Egyrészt a vas
fotodezintegricidja, tehat a vasmagok lebontédsa a-részecskékké nagy energidji y-fotonok altal, amely endoterm

folyamat 1évén az elnyelt fotonok altal energidt sziv el a kornyezettdl. Masrészt kozrejitszik a vas atommagok
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elektronbefogdsa, amelynek hatdsdra a mag neutronokban gazdagabbd valik, illetve az ugrdsszertien csokkend
mennyiségl elektron a degenerdlt gdz nyomdsédnak radidlis csokkenését eredményezi. Ennek kovetkeztében a mag

elveszti stabilitdsat, s a masodperc tortrésze alatt osszeomlik a szabadesési idoskalan:
—~1/2
e ~ (Gpe) V2. (1.12)

(Ha a kozponti stirtiséget p. ~ 100 g cm™3-nek feltételezziik, a kollapszus 0.2 s alatt megtorténik. Amikor az
osszezuhano és egyre siirtisodé mag eléri a p ~ 10 g cm™3 értéket, meghatdrozéva valik a neutronizécid, vagyis
inverz (3-bomlas:

pt + e = n' + v (1.13)

Ennek eredményeként a keletkezd elfajult neutronok nyomasanak hatasara megall az 6sszeomlds, és hirtelen fel-
keményedik a csillagmag. Ezen a burok fentrdl behull6 anyaga hirtelen megall, majd visszapattanva létrehoz egy
kifelé terjed6 lokéshullamot. Ekkor torténik meg a szupernéva-robbanas, s a csillagburok anyaganak jelentds része
ledobddik. Ennek fizikai mechanizmusa napjainkig vitatott kérdés: Burrows (2013) szerint példaul a 16késhullam
a forré, magnesezett neutroncsillag energidja, vagy a neutrin6k elnyelddése altal képes a burok anyaganak jo részét
ledobni, mig Couch et al. (2015) radiativ hidrodinamikai szimuléciok 4ltal igyekszik modellezni a megfigyelése-

ket, amelyekben a robbanas kialakuldsat a burok aszimmetrikus szerkezete segiti eld.

A 16késhullam megjelenése

A szupernéva-fejlédés kovetkezd fontos allomdsa a 1okéshullam megjelenésének pillanata (shock breakout,
SB). Ez akkor torténik meg, amikor a neutroncsillag felkeményedett felszinérdl visszapattand csillagburok altal
keltett 16késhulldm eléri a csillag felszinét. Eleinte olyannyira siir(i kozeg jon 1étre, hogy még a neutrindk is
képesek elnyel6dni benne, ezaltal hozzajarulva a 16késhullam kifelé terjedéséhez. Az SB pillanatidban az objektum
detektalhatéva vilik a rontgenhullamhosszakon, ekkor ugyanis a hulldmfront 7 > 10° K-es hdmérsékletre fiti fel
a burok anyagat, ami ezaltal rontgensugarzast bocsat ki. A l6késfront felbukkandsa azonban csak a kollapszust
kovetd, néhany napos sotét fazis utan figyelheté meg, hiszen a burok nagy stirtiségi, ionizalt anyaga a keletkez6
fotonok sz6rédésat segiti el6, aminek kovetkeztében azok lassu diffizidval tudnak csak a felszinre jutni.

Annak a feltétele, hogy a 16késfrontbdl ered6 fotonok meg tudjak el6zni a 1okésfront mozgésat, az, hogy a
hulldm terjedését jellemz6 advekcids idéskdla (7,) hosszabb legyen a fotonok diffizids id6skéldjanal (74). Ezek
felirhatéak a kovetkezdképpen:

AR, _AR?  ARZkp

€S Tq
Vs lc c

(1.14)

Itt AR, jeloli a 1okésfront vastagsagat, vs a terjedési sebességét, [ pedig a kdzepes szabad tdthosszat, amit fel-
irhatunk az opacitéds és a siirliség ismeretében [ = 1/kp forméban is. Ekkor ha bevezetjiik az optikai mélység
fogalmat, miszerint

T = kpARg, (1.15)

az 1.14. egyenletbe behelyettesitve, és felhasznalva, hogy 7, > 74, a lI6késhulldm felbukkandsdnak feltételére a
kovetkezé adodik:

T < —. (1.16)
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A 16késhullim mozgésa analitikusan is leirhaté feltételezve, hogy egy R sugard és M tomegii, homogén sfi-
riségeloszlisi gomb belsejében megtorténik egy E energidjui robbands. Ez a Sedov-féle megoldds (pl. Landau &

Lifshitz, 1980), amelynek alakja az alabbi forméban irhato fel:
B\ /5
= & () 205, (1.17)
p
ahol &, egy egységnyi nagysagrendii, dimenzi6 nélkiili paramétert jelol. Ha ebbdl kifejezziik az SB idejét, amikor
isr=R:

tsg = R-\/—— (1.18)

jon ki. A fenti formula segitségével egy 12 M, tomegii és 1000 R sugard vords éridscsillag £ ~ 10°! erg

energiafelszabaduldssal jar6 robbandsakor tgp értékére 2 nap adddik.

Fotoszférikus fazis

A 16késhullam felbukkandsét kovetd néhdny nap milva a forrd, nagy sebességii burok homol6g tdguldsba kezd
az 1.4. képletnek megfelelden, amely szerint a kozponttdl tadvolabbi rétegek gyorsabban tagulnak a kdzelebbieknél.
A kezdeti id6szakban a ledobott anyag a nagy siirliség és optikai vastagsdg miatt 4tlitszatlan. Az opacitdst ekkor
az ionizalt plazma szabad elektronjain megfigyelhet6 Thompson-szérds domindlja, vagyis k ~ k7. Ez H-,
illetve He-gazdag szupernévdban a kp = 0.2(1 + X) formula segitségével kozelithets, ahol X a hidrogén
tomegszazalékat jeloli. Mivel ekkor a SN spektruma egy csillagéhoz hasonlithato, ezt a szakaszt a fotoszférikus
fazis névvel illetik. Ezért a csillaglégkorok esetén haszndlatos lefrdshoz hasonléképp adhaté meg a fotoszféra

rph < I sugara:
Tph 2
T = HT/ pdr = —, (119)
R 3
ahol 7 a burok optikai mélysége. Ebben a szakaszban az energia a kozpont €s a felszin kozott sugarzasi diffizidval
terjed, am mivel ez esetben figyelembe veendd az adiabatikus tdgulds okozta energiaveszteség is, az itt lejatsz6do
folyamat nem lesz teljesen analég a statikus csillaglégkorokben megszokott energiatranszporttal. Ezt az Arnett
(1980) dltal kidolgozott modell irja le analitikusan, amelyben j6l latszik, hogy alapvetden kétféle folyamat kom-
binicidja hatdrozza meg a SN luminozitdsanak id6fiiggését. Az elsé a tdgulasi vagy expanzids id6skéla, amely a
kovetkezoképpen definidlhato:

Th = Ro/Vexp, (1.20)

Ry a szuperndva sugara a robbands pillanatdban (t = 0-kor), vex, pedig a legkiils6 réteg tdguldsi sebessége. A

madsik fontos mennyiség a fotondiffizids idéskdla, ami
Ta = kMej/BcRyo (1.21)

alakban irhat6 fel, ahol M,; a ledobddé burok tomege, ~ a konstansnak feltételezett opacitds, mig 5 ~ 13.8

a burok sfiriségprofiljdhoz kapcsolhaté numerikus paraméter. Az 1.20. és 1.21. egyenletekben leirt id6skalak

mértani kozepe adja meg a fénygorbe karakterisztikus idejének jellemzésére hasznalt id6skalat, amelyet fénygorbe-
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id6éskalanak, vagy effektiv diffizids idéskdldnak is szokds nevezni:

(1.22)

ne = vamm = (5o )

/8 CUexp

Ha a szupernéva Ry kezdeti sugara és Fy,(0) kezdeti termikus energidja nagy, kimutathatd, hogy a fényesség

1iddbeli valtozasa leirhat6 az alabbi formaban:

E,(0) t ot
Lg(t) = exp|—— — —|. 1.23
£lt) = =2 = expl-o = ] (1.23)

Eszrevehetd, hogy amennyiben exponensben a masodik tag a dominéns, annak ideje, hogy a kezdeti luminozitas
e-ad részére csokkenjen, éppen 7i.-vel lesz egyenld, ami megegyezik a fénygorbe platéd (konstans fényességii) sza-
kaszanak hosszdval. Ekkor az Arnett-modell alapfeltevéseinek (Arnett, 1982; Chatzopoulos et al., 2012) segitsé-
gével kiszamithato a kinetikus energia. Ekkor homol6g tdgulést és konstans stirtiséget (pg = % %) feltételeziink,
illetve alkalmazzuk a foly6 tomeg kontinuitasi egyenletbdl szdrmaztathaté definiciéjat (dm(r) = 4mwr? po(r)dr).

Ezek felhasznéldsaval tehét a kinetikus energia felirhat6 a kdvetkezd gondolatmenettel:

M R 2 R
d 1 x \2 4
Eyin = / Tr;(r)vgxp(r) = / 4 r? po <UI;§ 7‘) dr = 27”1111}?;,00/ rtdr = 0.3 MejvgxP- (1.24)
0 0 0

A kinetikus energia ismeretében ekkor kiszamithaté a platéfazis idétartama

ne ~ LU (R Mej (1.25)
¢ vBe \ Exin

formdban. Ez azonban egy egyszertisitett képet mutat: megfigyelési tapasztalatokbdl szarmaztathaté ugyanis, hogy
platé csak hidrogénben gazdag SN-kban fordul eld, illetve arra is fény deriilt, hogy a nagyjabdl 100 napon ét tartd
konstans fényességi szakaszt a hidrogén rekombindciéja okozza, s a platé végét az jelenti, amikor az 6sszes H
rekombinalédott. Az ezt is figyelembe vevd numerikus modellt Arnett & Fu (1989) dolgozta ki.

Az 1.23. egyenlet azonban kisebb tomegt, illet6leg kevesebb hidrogént tartalmazé objektumok esetén nem
tudja jol visszaadni a megfigyelt fénygdrbét, ugyanis ezekben az esetekben a kezdeti energidt hamar feléli az
adiabatikus tdgulds, valamint a 16késhullaim sem tud elegendé héenergidt dtadni a buroknak. Ennek ellenére a
SN hosszii hénapokon keresztiil lathatd, aminek oka egy masik fiitési mechanizmusban keresendd: a robbands
soran keletkezd radioaktiv SNi és az annak bomldsab6l szdrmazé *°Co tovabbi bomldsiban. Ennek id6fiiggése

megadhaté az Ia SN-k maximadlis fényességére felirt 1.6. egyenlethez hasonl6 formaban:

Lin = Lo~ f(t) = Myi(0) [enie ™™ + ey (7200 — et/ (1.26)

ahol My;(0) a robbandsban 1étrejovs °Ni kezdeti tomege, ex; = 3.97-1010 erg s ¢! a nikkelbomlés egységnyi
1

tomegre vonatkoztatott energiatermelési rataja, ec, = 7.26 - 10° erg s~! g~! a Co-bomldsra jellemzs energiaté-

1

nyezd, Ani = 8.8 nap~! a Ni-bomlds, A\c, = 111.3 nap~! pedig a Co-bomlas idé4llandéja. A homolég médon

tdgulé SN-burok luminozitdsdnak id6fiiggése megadhat6 a termodinamika elsé f6tételének és az 1.26. egyenletnek
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a segitségével (Chatzopoulos et al., 2012):

2y

L(t) = 2Lo () 4 /t F)eE [t/ + Th] dt’ + Lp(t). (1.27)
Tle 0 Tle  Tle

Itt Lp(t) az 1.23. egyenletben is szerepld luminozitast jeloli, amely a 16késhullam felfiitotte burok hdenergidjanak

kisugarzasabodl szarmaztathato.

Mivel a kompakt, hidrogénszegény objektumok robbandsa esetén az Ry elhanyagolhatdan kicsi, igaz lesz,
hogy 74 > 7., ami miatt az 1.27. képlet L (t)-s tagja elhanyagolhatéva vdlik a mésik taghoz képest. Kezdetben
a radioaktiv f{ités okozta luminozitas novekszik, hiszen a betdplalt energia meghaladja az adiabatikus tagulds, va-
lamint a sugarzasi diffizi6 4ltal okozott energiaveszteséget. Ezutdn az tigynevezett Arnett-szabdly (Arnett, 1982)
szerint a csticsfényesség elérésekor egymassal egyenlové valik az energiaveszteség és -bevitel, amelynek id6ska-
ldja ugyancsak megfeleltethetS a kordbban bemutatott 7. = +/27;,74-nek. Ekkor 7. nem a konstans fényesség(
fazisra, hanem a maximumig tart6 felfényesedés idejére utal.

7

Mivel ebben az id6szakban a SN 1égkore er6sen ionizdlt gazt tartalmaz, a burok kiilsd, kisebb stirtiségii részein
(ahol a fotoszféra taldlhat6) jelentsebbé vilik a szabad elektronokon térténd Thompson-széras a valédi abszorp-
ciéndl (kT > K,). Ezzel egyiitt azonban, mivel az elektronok szdérdsa alapvet6en nem véltoztatja meg a fotonok
spektralis eloszlasat, a fotoszférabdl kijutd sugarzas feketetest-kontinuum lesz, melynek hémérséklete azon ré-

teg hdmérsékletét mutatja, ahol a termikus fotonok keletkeznek (vagyis a termalizdcids rétegét). Ennek optikai

KT + Kq
Tihm ~ ,/?37. (1.28)

Mivel a fotoszféra magasabban van ennél a termalizacids rétegnél, a fotoszférabdl kijuté fluxus a kovetkezképpen
irhato fel:

mélysége Eastman et al. (1996) nyoman

fon = (*7B(T) ~ mB,(T) (1.29)
Tthm
Ekkor B, (T') a Planck-fiiggvény, ¢ az elektronszoras és esetleges mas effektusok (lasd pl. Eastman et al., 1996;
Dessart & Hillier, 2005) miatt fellépd korrekciés faktor, amely kiilondsen jelentds a vastag hidrogénburokkal
koriilvett SN-k esetén.
Ebben a fazisban a spektrumban megfigyelhetéek a kontinuumra rakddott jellegzetes, P Cygni tipusu spekt-

rumvonalak is, amelyekr6l részletesebben sz6lok a 2.3. fejezetben.

Nebularis fazis

Az I-es tipusti SN-k esetén nagyjabol 1 honappal, a II-eseknél pedig 100 nappal a robbands utan a SN fejlédé-
se a fotoszférikusbol a nebuldris szakaszba 1ép 4t. Az ekkorra kiterjedt és jelentGsen megritkult SN-maradvéany a
nagyon kicsi, legbels6 mag kivételével atlatszéva vélik a lathat6 tartomanybeli fotonok szdmara, amelynek kovet-
keztében lehetségessé valik egy egykori csillag sajatossdgainak és kémiai 6sszetételének vizsgalata.

Ebben a fazisban mind a fénygorbe, mind a spektrum jelent6sen megvaltozik a fotoszférikus szakaszhoz ké-
pest.

A fényességviltozast leginkdbb meghatdrozza ekkor a *°Co — 5Fe bomldsbél szarmazé energiatermelés,
hiszen ekkorra a 6.1 napos felezési idejti " Ni nagy része mar kobaltta alakult. A Co bomldsa azonban a Ni-énél

2 2

sokkal bonyolultabb médon zajlik (Nadyozhin, 1994). A fédgon, amely az esetek 81%-aban val6sul meg, a kobalt
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sz

vassa alakul a K-héjrdl torténd elektronbefogds altal, mig a 19%-os valdszinlséggel bekovetkezd mellékdgon a
vassd alakulds pozitron kibocsdtdsat eredményezd ST -bomldssal torténik. Mivel neutrinék mindkét esetben jelen
vannak, altaluk a teljes bomlési energidnak nagyjabol 18%-a elvész, a tobbi pedig pozitronok vagy ~y-sugarzas
formdjaban szabadul fel.

A fénygorbe fejlédését a nebuldris szakaszban tehat nagyban befolyésolja a «-fotonok elnyelddése és termali-

zdl6désa, s ilyen modon a 7, optikai mélység is:

R
Ty = / K pdr. (1.30)
0
Az integréldst elvégezve az id6fiiggésre 7, (t) ~ t~2 jon ki, ugyanis R ~ vexpt és p ~ M/R3 ~ M ve_X%t_g,

illetve k. ~ 0.027 cm? g~ ! értékkel kozelithetd. Ezt kifejezendd, az 1.27. egyenlet kiegésziil egy 1 — e~ ™ taggal
is, amely megmutatja a y-fotonok elnyel6désének mértékét. Ekkor tehat a luminozitds idofiiggése az alabbi format
olti:

L(t) = Lyaa(t) ¥ (1 - e*<To/t>2) . (1.31)

Lyaq(t) jeldli a radioaktiv bomlasbél eredd teljes luminozitast (feltételezve, hogy az elnyel8dés teljes), Ty pedig

az optikai mélység idofiiggetlen tényezdjét, melynek alakja Clocchiatti & Wheeler (1997) szerint:

M2
Ty = CL, (1.32)
Ekin

ahol M a tomeg, Ey;, pedig a kinetikus energia. A hidrogén-gazdag SN-k esetében a nagy ledobott témeg miatt
a ~y-fotonok kozel 100%-os elnyel6dést mutatnak ebben a fazisban, mig a hidrogénben szegényebbeknél jelentSs
lehet a ~y-szivargas, ami miatt a T kisebb értékeket vesz fel.

A spektrum a nebuldris fazisban jelen 1évd részben ionizalt, 4tldtsz6 gdzfelhd miatt emisszids vonalakat mutat,
amelyeknek er6sségébdl kiszamolhaté a vilagité anyag mennyisége. Példaul Szalai et al. (2011) nyomaén felirhaté

egy adott atmenet legfelsd szintjének teljes betoltottsége optikailag vékony vonalakat keltd anyagfelhd esetén:

N, = 4nD? (}i) il. (1.33)
Itt D a szupernéva megfigyel6tSl vett tavolsaga, F a vonal integralt fluxusa, A, pedig az Einstein-koefficiens, ami
az adott vonalat jellemz6 spontdn emisszié dtmeneti valdszintisége. Ezen Osszefiiggés, valamint a Boltzmann- és
Saha-egyenlet segitségével meghatdrozhaté egy adott ion témege a szuperndéva maradvdnyédban. Ezt a médszert
alkalmaztam a dolgozatom targyat képezd SN 2010kd és az SN 2019neq szuperfényes szupernévak esetén is,
amelyek vizsgdlatat részletesen a 3.3. fejezetben ismertetem.

A Il-es tipusd szupernévak esetében fontos megemliteni a nebuldris szakaszban bekovetkez6 porkondenzéci-
6t, ami tobbféle megfigyelési bizonyitékkal is alatimaszthaté: ilyen példaul a kontinuumpolarizacié erésodése a
l4that6 tartomdnyban, a kontinuumemisszids tobbletsugdrzas jelenléte, s ezzel egyiitt az emisszids vonalak kék
oldaldnal megjelend abszorpcid kozeli- és kozép- IR hulldimhosszakon.

A por hideg komponensének jelenlétét el6szor Indebetouw et al. (2014) mutatta ki mm-es és szubmm-es tar-
tomdnyban, az ALMA interferométer segitségével, mig meleg komponensét pl. Szalai & Vinké (2012) vizsgélta
12 II-P tipusd SN esetén. Szalai et al. (2019b) a Spitzer Grtavesd teljes archivumdanak feldolgozdsdaval 119 SN-ra

terjesztette ki az analizist, néhédny esetben szignifikdns mennyiségli meleg port detektélva.
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Az SN-CSM kolecsonhatas

Mint az kordbban, a nagy tomeg( csillagok fejlédésének bemutatisandl vildgossa valt, a nagy kezdeti tomeg(

csillagok a fejlédésiik sordn jelentds tomegvesztésen mennek keresztiil, leginkdbb csillagszél formdjaban. Ekkor
az objektumrdl tdvozé anyag csillagkoriili anyag (circumstellar matter, CSM) forméjdban annak kdzelében marad,
ezzel lehet6vé téve, hogy a robbands ne légiires térbe, hanem ebbe a siirlibb, CSM felhébe torténjen. Ekkor
tehat a szupernéva kolcsonhat a csillagkoriili anyaggal, amely kolcsonhatds a SN-nak mind a szinképén, mind a
fénygorbéjén megfigyelhetd.

A csillagsz€l robbands el6tti sebességének ismeretében kiszamolhat6 a csillagkoriili anyag stirtisége a sziil6-

p(r) = # (f) (1.34)

ahol M a tomegvesztési rata, w pedig a csillagszél sebessége. Az M /w hanyadost dlland6nak feltételezve a CSM

csillag kozéppontjatdl mért r tdvolsdgban:

2

stirtiségprofilja a p(r) ~ r~2 alakot &lti, emiatt a szupernéva maradvénya létrehoz egy jellegzetes struktdraji
Iokéshullamot (pl. Chevalier & Fransson, 2003). A koélcsonhatds hidrodinamikai szimuldcidi utdn a legelterjed-
tebb elmélet szerint a SN-burok egy, a csillagkoriili felhében kifelé terjed6 fejhullamot (forward shock, FS) hoz
Iétre. Mindekozben egy, a burok belseje felé terjedd, igynevezett visszalokddd hulldam (reverse shock, RS) is 1ét-
rejon annak kovetkezményeként, hogy a CSM visszahat a SN-burokra. A két hulldmfront kozott helyezkedik el
a kontakt diszkontinuitds (contact discontinuity, CD) nevi hatarfeliilet, ahol ugrast szenvednek a termodinamikai
mennyiségek.

Egy kis id6 (néhdny nap/hét) utdn a szupernéva-maradvany, valamint a 16késfront megndvekszik, igy a marad-

vany méreteihez képest elhanyagolhat6va valik az FS és RS kozotti tavolsag. Ez esetben p ~ 72

stirliségeloszlasu
CSM-et feltételezve a 16késhullam 4tlagos méretének 1d6tdl vald fiiggését a Chevalier & Fransson (2003) altal ko-
zolt formula frja le:

1
(n—4)(n—3)M

Ez esetben py a szuperndéva-maradvany bels6 részének konstans stirtisége, ti, a robbands utdn a kolcsonhatés
kezdetéig eltelt id6, vg a maradvany tdguldsi sebessége, s alapfeltevés, hogy a maradvény kiils6 részének slirliség-
profilja p ~ r~™ alakd.

Mivel az FS és RS is sugéroz, hozzdjarulnak a szuperndva teljes luminozitdsidhoz. Az FS-hez tartozé kompo-
nens (Lg,) viszonylag kis intenzitdsd és magas homérsékletli annak kovetkeztében, hogy a SN-burok stiriségét
joval alulmilja a CSM-é. Az RS-hez tartoz6 (L,ev) ezzel ellentétben sokkal intenzivebb, igy leginkdbb ez figyel-

het6 meg. Alakja leirhaté Chevalier & Fransson (2003) formuldjanak segitségével:

Liev = W (‘?j) . (1.36)

ahol vey;, a RS-ndl elhelyezked6 burok maximalis tdgulési sebessége. Amennyiben az SN nagyon erds kdlcsonha-
tasba keriil a CSM-mel, L., értéke akdr az SN sajat luminozitdsat is meghaladhatja.
Az SN-CSM kolcsonhatds a spektrumban is megjelenik, jellegzetes emisszids vonalak formajaban. Ezek a

CSM rekombinécidja miatt jonnek 1étre, amelyet elozdleg a FS fiitott fel, és ionizalt. A CSM anyagatdl fiigg a
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rekombindcié id6tartama, igy a lassabb fejlédésti SN-knal akar évekig is megfigyelhetd optikai ut6fénylés.

z 2z

El6fordulhat az is, hogy a CSM-mel torténé kolcsonhatdsa csak évekkel kés6bb torténik meg. Ennek valdszi-
nisitett oka, hogy a robbands el6tt valamennyi id6vel megsziintek a tomegvesztési folyamatok, igy a csillagkoriili
anyag a sziilécsillagtdl a robbands pillanatdban tdvolabb helyezkedett el. Ennek klasszikus példdja az SN 1987A
koriil elhelyezked6 csillagkoriili gytrd felfénylése (Fransson et al., 2015), illetve az SN 2001em robbands utin 3

évvel megjelend Ha emisszidja (Soderberg, 2014).

A kollapszar SN-k empirikus alapon meghatarozott tipusai

Az Ia tipusti SN-khoz hasonl6an a kollapszdroknak is a megfigyelt fénygorbe, illetve spektrum jellemz&i alap-
jan torténd osztilyozédsa a legnépszertibb. Az aldbbi felsoroldsban roviden ismertetem a kollapszarok empirikus
altipusait (Branch & Wheeler, 2017) alapjan.

1. Ib: H-t nem tartalmazé spektruma miatt az I-es tipusti SN-k koz€ sorolhatd, ugyanis nagy valdsziniiséggel
a csillag a felrobbandsa elott elvesziti a teljes kiilsé hidrogénburkat. Szinképében megtaldlhatéak azonban
a He I er6teljes vonalai. Fénygorbéjét tekintve a normdl Ia SN-kndl gyorsabb kezdeti felfényesedéssel

jellemezhetd.

2. Ibn: A rendkiviil valtozatos Ib csoport pekulidris alosztdlya, amelynek spektrumat keskeny, He-emisszids
vonalak jellemzik. Ezekre utal az n, mint narrow jelzd, s 1étrejottiikért a stird CSM-mel valé kolcsonha-
tas felel6s. Ilyenkor ugyanis a megfigyel6 szamara a SN fotoszférdja hosszi ideig a CSM felhében van,
ezért maga a szupernéva-maradvany nem lathatd. Megjegyzendd, hogy az Ibn tipusti SN fejlédése lassabb

azokéndl, ahol nincs kolcsonhatés, és akar 10 évvel a robbands utdn is megfigyelhetd.

3. Ic: Az el6bb emlitettekhez hasonléan hidrogénszegény objektum robbandsabdl szdrmazik, ez azonban nem
egy szén-oxigén fehér torpe, hanem egy korabban nagy tomeg (8-10 M) csillag, amely erds csillagszél 4l-
tal lefdjta magardl kiils6 H-, illetve He-burkait, belseje viszont megdrizte "hagymahéj" szerkezetét (Nomoto
et al., 1995). Spektruma a maximum el&tt hasonlit az Ia SN-kéra, kés6bbi fejlodési szakaszaiban azonban
elkiilonithet6 téliikk. Gyenge Si II, erds Fe 11, valamint O I és Ca II vonalakat tartalmaz, s ide tartoznak a

jelentds mennyiségii atmeneti fémet (Si II, Ca II) tartalmazd, illetve a C/O dominélta objektumok is.

4. BL - Ic: Azlc tipusti SN-k pekulidris altipusa, nevét a vonalak extrém kiszélesedésérdl kapta (broad line,
BL). Mig a normalis SN-k esetén 2-3000 km s~ !-os kiszélesedés a jellemz8, a BL-Ic csoport tagjainal gyak-
ran eléri a 30000-50000 km s~ !-os értéket. A jelenleg legelfogadottabb hipotézis szerint a széles vonalak
oka, hogy a jet-szer(i robbanast kovetden a taguld, aszimmetrikus maradvany tengelye éppen a latéiranyba
mutat. Tobbszor is eléfordult, hogy ilyen tipusi SN-t figyeltek meg nem sokkal kordbban észlelt, hosszu

ideig tart6 gamma-kitorésekkel egyiitt, ami a két jelenség kozti ok-okozati kapcsolatra utal.

5. II-P: Spektruma alapjan a II-es tipusi SN-khez sorolhat6, s csillagelédje tipikusan egy 8-25 M, tomegii
vords vagy narancssarga orids (pl. Grassberg et al., 1971; Grassberg & Nadyozhin, 1976; Moriya et al.,
2011). Ez esetben a szinképben megfigyelhetdek a H erételjes Balmer-vonalai, ezenkiviil gyenge He 1, és
egyre er6sod6 Fe II, valamint Ca II. A P jelz6 a fénygorbén megfigyelhetd, nagyjabol 100 napig kiterjed6
konstans fényességli szakaszra, a platéra utal, amelynek végén a fényesség gyorsan lecseng. Ez a leggyak-
rabban észlelt tipus a kollapszar SN-kon beliil (Smith et al., 2011a; Arcavi et al., 2010).
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6. II-L: Szinképét tekintve hasonlénak mondhaté a II-P-khez, fénygorbéjén azonban nem lathaté plat6 sza-
kasz, hanem a csticstdl kezdve fényessége a magnitidéskalan nézve linedrisan csokken. Erdekes megfi-
gyelési tapasztalat, hogy felfedeztek a II-P és a II-L tipus kozotti d&tmenethez tartozé objektumokat is (pl.
SN 2013ej; Dhungana et al., 2016), amelynek nem teljesen vizszintes a platdja, ugyanakkor a gérbe mere-
deksége nem éri el a II-L-ekre jellemzét. Ez arra utalhat, hogy a két tipus kozott az dtmenet folytonos, igy

lényegében nem feltétleniil kiilonithetSek el egymastol.

7. IIb: Spektruma kezdetben erds, késébb egyre gyengiilé H-vonalakat tartalmaz, a He vonalai viszont folya-
matosan er6sddnek. Ez a csoport valéjdban dtmenet a II-P és az Ib tipus kozott, ugyanis a fénygorbe el6szor
az el6bbi, kés6bb az utébbi tipus jellegzetességeit hordozza. A H-vonalak folyamatos gyengiilése valészinti-
leg arra utal, hogy a robbands el6tt a csillag majdnem az egész kiilsé H-burkat elveszitette. A nagy mértéki
tomegvesztést okozhatja egy tarscsillag jelenléte (Eldridge et al., 2008; Smartt, 2009), de az is lehetséges,
hogy a csillagel6d Wolf—Rayet-tipusu vagy szuperdrids csillag (Gal-Yam et al., 2014).

8. IIn: Szinképe erds kék kontinuumot és, mint ahogy nevének n (narrow) jelzgje is mutatja, keskeny, Lorenz-

profili H emisszids vonalakat mutat a CSM-mel tortén6 kolcsonhatas kovetkezményeként.
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1.3. A szupernévak fénygorbéje

A szuperndva-robbandsok fénygorbéjét, vagyis a fényességnek az idd fliggvényében torténd véltozasat az Ar-
nett dltal megalkotott sugdrzasi diffiiziés modell (Arnett 1980, 1982), valamint az azt tovabb fejleszté Arnett—Fu -
modell (Arnett & Fu, 1989) irja le analitikusan.

Mivel a kialakulé fénykorbe alakjat erSteljesen meghatdrozzak a sziilGcsillag fizikai tulajdonsdgai, valamint a
robbandsi paraméterek, a gorbét analitikusan csak korldtozott médon, kozelitések, illetve alapfeltevések megtéte-
1ével irhatjuk le. Az Arnett-modellben ilyen alapfeltevés a maradvany, illetve a kialakul6 16késhullam gombszim-
metridja, és ennek kovetkeztében a tdgulds homoldg mdédja, valamint az, hogy az opacitds a Thompson-szorasbol
szdrmazik, s a radioaktiv bomlds szerepét elhanyagolhatjuk.

Ekkor a fénygorbének harom szakaszat kiilonboztetjik meg. Az elsd fazisban a szupernéva burka optikailag
vastag (erre j6l alkalmazhaté az Arnett-féle modell), a méasodikban az 59Co és az “9Ni radioaktiv bomldsabol
szdrmazé sugarzas a dominans, végiil a harmadikban, miutén az objektum felélte *Ni-tartalmat, kiz4rélag a ®°°Co
bomlésa jétszik szerepet.

Arnett (1980) modellje a termodinamika I. f6tételének felhasznaldsaval {rja le a taguld burok energiamérlegé-
nek id6beli véltozadsat, ami tomegegységre vonatkoztatva felirhat6 a kovetkezdképp:

%‘FP'%:G—%, (1.37)
ahol F a tomegegységre vonatkoztatott belsd energia, P a nyomds, V' = 1/ p a fajlagos térfogat, € az egységnyi
tomegre jutd energiatermelési rata, L pedig a luminozitds. Az energia sugarzassal torténd terjedése esetén a nyomas
felithaté P = P,yq = aT* /3 alakban, ahol a = 40 /3¢ a sugarzdsi konstans, ¢ a Stefan-Boltzmann-allandd, ¢ a

fénysebesség, T pedig a hémérséklet. Ekkor a radiativ fluxus a kovetkez&képpen alakul:

¢ dPaq

Fiag = — 1.38
rad kp dr ( )
Itt x jeloli az abszorpcids koefficienst, p pedig a tomegsirtiséget. EbbSl szarmaztathat6 a luminozitas:
daT*
L= 4?22 (1.39)
3kp dr

Az egyenlet megolddsaval Arnett (1980) allt eld, aki az 1.22. egyenletben foglalt fénygorbe-idoskala (7;.)
definidlasa utdn megalkotta a luminozitds idébeli véltozasat leiré formulat (14sd: 1.23. egyenlet).

Az 1.23. egyenlet szerint tehat a luminozitas id&beli lefutasa Gauss-gorbe alakd. Ez a kozelités jol magyardzza
a szuperndva-fénygorbék korai szakaszat, amikor a 16késhulldm 4ltal felftitott burok hiilése domindns, azonban
nem veszi figyelembe a késdbbi, illetve a nebuldris fazisban meghatirozéva valé radioaktiv bomlast, amelynek
soran a nikkel vassa alakul a 5Ni — 59Co — %YFe bomlasi sorozatot kovetve (Idsd: 1.2.3. fejezet). A bomlas
folyamata sordn pozitronok és y-fotonok keletkeznek, amelyek a 1égkorben elnyelddve felftitik azt, s az ebbdl
kialakul6 termikus fotonok szabadon tdvoznak a SN-atmoszférabdl. Ennek megfelel6en az optikai mélység az

1.30. egyenlet szerint alakul, a fényesség id6beli valtozasat pedig az aldbbi egyenlet irja le (Valenti et al., 2008):
L(t) = Sni+ Sco + SCo,e+7 (140)

ahol Sn;j a nikkel, Sc, pedig a kobalt bomldsa, végiil S, .+ a pozitronok annihildcidja sordn felszabadul6 és
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termikus sugarzassa alakul6 energia. A fényvaltozas konkrét id6fiiggését az 1.6. egyenlet adja meg.

Minthogy a *Ni — 56Co bomlés rovid (6.1 napos) felezési idejti, a kései fazisban a 77.1 napos felezési
idejii °°Co — SFe 4talakulds a meghatdrozd, ahogy ezt a 1.2.3. fejezetben, a kollapszar SN-k nebuldris fizisbeli
fényességvaltozdsinak lefrdsakor is emlitettem. Ekkor azoknak az atomoknak a szdmét, amik még nem bomlottak
el, meghatdrozhatjuk N(t) = Nge ! formédban, ahol a Ac,-val jelolt bomlasi dllandé fiigg a 7 Jofelezési

id6t6l: Ao, = In2/7 5. Ekkor az SN kisugdrzott energidja ardnyos a Co-bomlds sebességével:
L~dN /dt = \goNoe ot (1.41)

amibdl a bolometrikus luminozitds és magnitid6 Osszefiiggésének felhasznalasaval a fényességvaltozas iiteme a

kovetkez6 alakba hozhat6:
d Mol

dt

Ez a %Co — 5%Fe bomlas esetén 0.0098 magnitidé/napos csokkenést eredményez, ami az esetek nagy részében

— 0.0868 - Aco. (1.42)

jO egyezést mutat a megfigyelt fénygorbével.
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1.4. A szupernévak szinképe

A szuperndvék spektrumdéban jellemz8en el6fordulé vonalegyiittes az igynevezett P Cygni-profil, amit els6-
ként a P Cygni nevii véltozdcsillag esetén figyeltek meg. Ez vastag, tdgulé gazfelhdvel koriilvett objektumok,
példdul SN-k esetében jellemzd. Maga a profil két részbdl 4ll: egy kékeltolddott abszorpcids és egy erdsen ki-
sz€lesedett emisszids komponensbdl. El6bbi a fotonok latéirdnybdl valé kiszérédasa miatt jon 1étre, s mivel ez a
folyamat a megfigyel és a fotoszféra kozti tartomanyban torténik, a profilnak ez a része kékeltolodott lesz. Utdbbit
a megfigyeld latéiranyaba besz6rodé fotonoknak tulajdonithatjuk, amelyek a vonal kiszélesedését eredményezik,
hiszen kiillonb6z6 mértékben voros- és kékeltolddottak.

A P Cygni vonalprofil kialakuldsdnak fizikai lefrdsat a Sobolev-kozelités (Kasen et al., 2002) segitségével

tehetjiilk meg. Ez bonyolult NLTE-feltételezések helyett az alabbi egyszeriisit6 feltevésekkel él:

e A szupernévaburok tdguldsa homoldg médon torténik, vy, . maximalis tadguldsi sebességgel.

A burokban taldlhat6 atldtszatlan fotoszféra vpy < vmax tdguldsi sebességnél helyezkedik el.

A fotoszféra T}, homérsékletii feketetest-sugdrzast bocsat ki.

A spektrum vonalai a fotoszféra felett taldlhato, félig 4tlatsz6 1égkorben keletkeznek.

A vonalak kialakuldsiért a rezondns szords felel, vagyis a fotonok az elnyel6dést kovetden azonnal mds
irdnyba sugdrzddnak ki. Az elnyel6dés és kisugdrzas csak az adott atomi dtmenetnek megfelels frekvencidn

torténhet meg.

Amennyiben a SN 1égkorében a fent leirt alapfeltevéseknek megfeleléen a rezonans szérds a meghatarozo, a
fotoszféra fel6l érkezd foton az atmoszféranak azon a részén 1év6 atomon fog sz6rddést szenvedni, ahol a Doppler-
eltolédott hulldimhossza a rezondns szérdshoz sziikséges hullimhossznak felel meg. A homoldg tdgulds miatt az
ugyanolyan radidlis sebességgel biré pontok egy, a latéiranyra merdleges sikon helyezkednek el. Ennek bizonyita-
sara, illetve szemléltetésére el8szor is vegylink két pontot, melyeknek az objektum kdzéppontjatdl mért tavolsaga
r1, illetve ro, sebessége vy és vo, a latdirdnnyal bezart szoge pedig ¢ €s @o. Ekkor a homolég médon térténd tagu-
14s feltevése miatt igaz, hogy vy /vy = r1/r9. llyen médon bevezethets az 1.2. dbran lathat6 koordinata-rendszer,
amelynek haszndlatdval felirhat6ak az aldbbi, geometriai megfontoldsokbol adddo Osszefiiggések: z; = 71-cosgy

és zo = 79 - cos¢ps, valamint
z1 r1 COSP1 V1 CcOS¢y

29 To COSa Uy COSpo

(1.43)

Ha a két kivélasztott pont radidlis sebessége megegyezik, v; - cos¢1 = v - cosgo, amelybdl kovetkezben tehat
z1 = z9. Ha ekkor figyelembe vessziik azt az alapfeltevést, miszerint a rezonédns sz6rds domindl a SN-1égkorben,
megallapithatd, hogy az ugyanolyan hullimhosszon mért fotonok egy z = konst. koordinataji sikbol érkeztek.
Ha ezutin szeretnénk kiszdmolni a fluxus értékét egy adott hulldmhosszon, akkor dsszegezniink kell az dsszes
sugarzast, ami arrdl a kivalasztott sikrdl érkezik. Ahhoz, hogy kialakitsuk a teljes vonalprofilt, a csillag 1égkorének
minden egyes sikjdra el kell végezniink az integrdldst, majd a hulldmhossz fiiggvényeként dbrazolni a fluxust (pl.
Takats, 2013).

A P Cygni tipusud vonalprofil 1étrejottének megértéséhez a csillaglégkor harom tartomdnyét sziikséges meg-

vizsgdlni (Kasen et al. (2002); 1.2. dbra, 1.3. dbra), amelyeket az aldbbiakban ismertetek.

26



1.4. A szupernévak szinképe

1.2. abra. A P Cygni vonalprofil kialakuldsat szemléltets, a Sobolev-kozelitésen alapulé koordinata-
rendszer. A kisebb, sziirke korong a SN belss, atlatszatlan rétegeit jeloli, a kiilsé, fekete koron beliil pedig
a félig atlatszo, vonalformélé régié helyezkedik el.

1. Voroseltoloédott tartomany, amelyet a z > 0 koordinatajd helyek jelolnek ki, ugyanis az innen
érkez6 fotonok hulldmhossza voroseltolddast szenved a laboratériumban mért, tehdt a nyugalmi hulldmhosszhoz

képest. Ekkor egy adott z koordinétaval jellemezhet6 sikbol szarmazé fluxus felirhatd

F(A Tph o0 1 oo
F) = / Ippxdr + / S(r)(1 —e N zdr = Zr2, Ly, + / S(r)(1—e T Mzdr  (1.44)
am 0 Tph 27 Toh
P P
formdban. Itt I,,-vel jeldljiik a fotoszféra sugarzdsanak intenzitdsat, rpy-val a fotoszféra sugarat, S(r)-rel a for-
rasfiiggvényt, 7(r)-rel pedig az optikai mélységet. Az egyenlet elss tagja a kozvetleniil a fotoszférabdl szarmazo,

a masodik tag pedig a fotoszféra feletti kozegben sz6r6dé fotonokbdl érkezd sugdrzast irja le.

2. Kékeltolédott tartomany, amit a —rp, < 2z < 0 koordinétdkkal jellemezhetiink. Itt a fluxust a

sz 2

megfigyeld és a csillaglégkor kozott elhelyezked6 anyagban fellépd abszorpcid is befolydsolja, amelyet az azon
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1.3. Abra. A P Cygni vonalprofil

irdnyba beszérédott fotonok okoznak. Ez az alabbi egyenlet harmadik tagjaban nyilvanul meg.

o %) Toh
F(N) = / Iphxdx + / S(r)(1 —e_T(T))xdx + /p Iphe_T(T):cde’. (1.45)
0 X0 0

47
Itt zg = Tgh — 22,
A 3. tartomanybdl érkezd fluxus, ahol z < —rpy. Ott az integrdlegyenlet alakja:
F )\ [e.e] Tph
FX) = / Sr)(1—e ™M) zdr + / IphefT(T)xda:. (1.46)
47 0 0
A 3 egyenlet 0sszefoglaldsdbodl a kovetkezd Osszefiiggés adddik:

o o0 Tph
) = / Iwzdx + / S(r)(1—e ™M) zdr + / Ipne "M zdz. (1.47)
0 X0 X

A7 0

Itt g a harom kiilonb6z6 esetnek megfelelen az adott tartomanyokban mas-mas értékeket jelol:

Tph ha 0 < z
zo = r2y— 2% ha —rpy < 2 <0 (1.48)
0 ha 2 < —rpy

Amennyiben az igy kiszdmolt fluxust a hullimhossz fiiggvényében dbrazoljuk, kirajzolédik a SN-k spektrumat

meghatdrozd, jellegzetes alaki P Cygni vonalprofil (lasd: 1.3. 4bra).
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1.5. Szuperfényes szupernovak

Ebben az alfejezetben a szuperfényes szupernévak napjainkig megismert jellemzdit mutatom be, amelyhez
Gal-Yam (2012), Quimby et al. (2018), Inserra (2019), valamint Gal-Yam (2019a) ¢sszefoglalé cikkeit veszem
alapul. A fejezetet rovid torténeti attekintéssel nyitom (1.5.1. alfejezet), amit a szuperfényes szupernévak definia-
lasa (1.5.2. fejezet), majd klasszifikacidja (1.5.3. fejezet) kovet. Ezutdn bemutatom az eddig megismert SLSN-k
megfigyelt fotometriai és spektroszkopiai jellemzdit (1.5.4. fejezet), a lehetséges robbanasi mechanizmusokkal
(1.5.5. fejezet), illetve sziil6csillag-tipusokkal (1.5.6. fejezet) egyiitt. Kés6bb 6sszefoglalom a SLSN-k sziiléga-
laxisairdl napjainkig alkotott elképzeléseket (1.5.7. fejezet), illetve a szuperfényes szupernéva-robbandsok térbeli
gyakorisdgara vonatkozé ismereteket (1.5.8. fejezet). A fejezetet a SLSN-k lehetséges kozmoldgiai haszndlatdnak

bemutatdsa (1.5.9. fejezet) utdn egy rovid kitekintéssel (1.5.10. fejezet) zarom.

1.5.1. Az els6 SLSN-k felfedezése

Az els6 SLSN-k felfedezése és vizsgdlata olyan projektekhez kothetd, amelyek az Univerzum tdvoli vidé-
kein kutattak Ia SN-k utdn, kozmolégiai elemzés céljabol. Ezek kozé tartozik a nagy voroseltolddasd galaxis-
halmazok Hubble-{irtdvcsdvel (Hubble Space Telescope, HST) végzett felmérése, amelynek sordn ismertté valt
az SCP 06F6 elnevezésti SLSN (Barbary et al., 2009), valamint egy kanadai—francia kollaboracié altal inditott
szuperndva-keresd kampany (Canada-France-Hawaii Supernova Legacy Survey, CFH SNLS), amely az [a-CSM
altipusba tartoz6 SN-k felfedezésén tdl dj SLSN-k megismerésével is szolgalt (Howell, & Legacy Survey, 2010).
Végiil megemlitendd a Sloan Digitized Sky Survey II (SDSS-II) hasonlé tipusu projektje, melynek adataibél a
késdbbi vizsgalatok soran Leloudas et al. (2012)-nak sikeriilt egy tij SLSN-t azonositania.

A kozmoldgiai vizsgélatokon tdl lehet&ség nyilt kis voroseltolédasi SLSN-k keresésére is olyan észleldprog-
ramokban, amelyek nagy égteriiletre terjedtek ki viszonylag kis hatdrmagnitidéval. A SLSN-k els¢ el6futarait a
Lawrence Berkeley Labs intézetben dolgozé csoport fedezte fel (Regnault et al., 2001). Ok taldltdk példaul az
SN 1999as nevi szupernévét (Knop et al., 1999), amelyrdl kés6ébb Gal-Yam (2009) megdllapitotta, hogy az ed-
dig felfedezettek koziil a legtobb radioaktiv nikkelt termeld SN Ia. Szintén e csoporthoz kothetd az SN 1999bd
(Nugent et al., 1999) felfedezése, ami valdszintisithetGen az elsd szuperfényes IIn tipusu, azaz csillagkoriili anyag-
gal kolcsonhat6 hidrogénben gazdag SN. Els6ként Germany et al. (2000) tanulmanyozta az atlagosndl fényesebb
SN-kat, viszont azok maximalisan a -20.1 abszolit magnitidéds fényességet érték el. Ezutan taldn a legjelentSsebb
attorést a Texas Supernova Survey (TSS) keretein beliil sikeriilt elérni a Quimby (2006) altal vezetett csoport-
nak. 2005.03.03-4n ugyanis e kutatds egy latszdlag sziil6galaxis nélkiili tranzienst (SN 2005ap) fedezett fel -22.7
magnitidds csicsfényességgel, ami az addig ismert legfényesebb SN-nak szamitott (Quimby et al., 2007). Az
SN 2005ap-t jelenleg az els6 megerdsitett, I-es tipusi SLSN-nek tartjak. Ugyancsak a TSS keretein beliil fedezték
fel a -22 magnitidés csticsfényességii SN 2006gy-t a kozeli NGC 1260-as galaxis magjdhoz kozeli régidban. Ez a
II-es tipusi SLSN-k legjobban tanulmanyozott példdjava valt emissziés H-vonalai révén.

Az utébbi évtizedben szamos tranzienskeres6 kutatds indult el parhuzamosan, tobbek ko6zott szuperfényes szu-
pernévék felfedezésének céljabol (Gal-Yam et al., 2013). Ezek a projektek az eddig elszeretettel észlelt fényesebb
galaxisok mellett halvany torpegalaxisokat is vizsgdlnak, hogy ezaltal megallapithatéva valjon, hogy a torpegala-
xisokban fellelhetd SN-populdcié mennyire kiilonbozik a nagyobb galaxisokétdl (Arcavi et al., 2010). A SLSN-k
esetén ez ahhoz a konkliziéhoz vezetett, miszerint a normal szupernévakkal ellentétben ezek a halvany, kis fémes-

ségli csillagformdl6 kornyezeteket preferdljdk (Neill et al., 2011; Gal-Yam, 2018; Lunnan et al., 2014; Leloudas et
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al., 2015; Perley et al., 2016; Chen et al., 2017b; Schulze et al., 2018; Hatsukade et al., 2018).

Az utébbi évtizedben inditott projektek koziil megemlitend6 a Catalina Real-Time Transient Survey (CRTS),
ami szamos torpegalaxisban megfigyelt SLSN felfedezését jelentette be, koztiik a SLSN-II csaldd legfényesebb
tagjainak egyikét, az SN 2008fz-t (Drake et al., 2010). Szintén jelentSsek a Palomar Transient Factory (PTF;
Law et al. 2009; Rau et al. 2009; Quimby et al. 2011) eredményei is, amelyek koziil kiemelt fontossaggal bir az
SN 2007bi felfedezése, amit a radioaktiv nikkel bomlasa altal ftitott SLSN-k elsd példanyanak tekintenek. Végiil
megemlitend6 a Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System (PanSTARRS) nevii kereséprogram is
(Kaiser et al., 2002), amely lehet6vé tette a nagy voroseltolédasu (z >1) SLSN-k vizsgalatat (Chomiuk et al., 2011;
Pastorello et al., 2010a).

Jelenleg az ismert SLSN-k szdma 100-as nagysagrendd, s a jeloltek sziilokornyezete a kozeli galaxisoktdl kezd-
ve (pl. SN 2018bsz, 111 Mpc tavolsdgban; Anderson et al. 2018) az egészen tavoliakig terjed (pl. a DES16C2nm,
z ~ 2.0-s voroseltolodasndl; Smith et al. (2018)). A jovSben a Large Synoptic Survey Telescope (LSST), illetve
a felbocsatandé James Webb-{irtdvcesd (James Webb Space Telescope, JWST) miikodtetésének megkezdésével a

nagy voroseltolédason felfedezett SLSN-k szamanak rohamos novekedésére szamithatunk.

1.5.2. A szuperfényes szupernéva definici6ja

Szuperfényes szuperndvéiknak nevezziik azokat a felrobbané csillagokat, amelyeknek abszolit fényessége a
lathat6 tartomdny minden hulldmhosszan meghaladja a -21 magnitidés értéket (Gal-Yam, 2012). Ez luminozitas-
sd alakitva L > 7 - 10%3 erg s~!-nak felel meg. Ennek a definiciénak azonban szdmos hatuliitéje akad, amelyek
koziil a legjelent6sebb, hogy a normal és a szuperfényes SN-kat elkiilonité hatarfényesség megvalasztdsa onké-
nyes. Ezenkiviil azt, hogy az adott SN csticsfényessége eléri-e a 21 magnitidoét, jelentdsen befolydsolja az is,
hogy milyen szinszlir6kben késziiltek réla mérések, illetve nagy vordseltolddasi objektumok esetén a K-korrekcid
szerepe sem elhanyagolhat6. Mindezek mellett az esemény id6skaldjat is figyelembe kell venniink, hiszen a BL-Ic

0% erg s71), amde egy SLSN robbanésénal jéval

tipusi SN-k esetén 1éteznek hasonlé luminozitassal bird (L 2 1
rovidebb ideig tarté, GRB utéfénylésekhez kothetd kitorések is. Eppen ezért Gal-Yam (2019b) alapjan azt te-
kintjiik SLSN-nak, amelyek fényessége a maximumkor legaldbb 2 napon 4t dllandonak tekinthets. Természetesen
nem tekintjiilk SLSN-nak azokat a robbandsokat, amelyek estén a csticsfényességkor mért luminozitas nem éri el
a7-10% erg s~!-os értéket. MegjegyzendS azonban, hogy léteznek olyan, kivételesen hosszi lecsengést mutaté
SN-k is, melyek lefutdsuk alatt a SLSN-khoz hasonléan nagy integralt luminozitast érhetnek el (pl. Miller et al.,
2010; Ben-Ami et al., 2014; Arcavi et al., 2017; Gal-Yam, 2019a). Az 1.4. 4bra a 2020-ig SLSN-nak klasszi-
fikalt objektumok hisztogramjat tiinteti fel a maximum idején mért fényesség fiiggvényében, a hidrogénszegény
események szamét kékkel, a hidrogénben gazdagokat pedig narancssargdval dbrdzolvan.

Azt, hogy a -21 magnitidds hatarfényesség megléte visszavezethetS-e fizikai okokra, elséként De Cia et al.
(2018) igyekezett kideriteni a PTF adatbédzisdban megtaldlhaté normal Ic, és SLSN minta vizsgalataval. A két cso-
port elkiilonithetéségére bizonyitékkal szolgélhatott volna példaul egy dupla csicst luminozitasfiiggvény, amely
két csucs elkiiloniti egymdstdl a normdl, illetve a szuperfényes csoportba tartozé SN-kat. A PTF adatok birtok4-
ban azonban a BL-Ic, az Ic, és az I-es tipusi SLSN-k k6z6s luminozitasfiiggvénye sima, egycsicsu eloszlast mutat
(lasd Gal-Yam 2019a cikkének 1. 4brdja). De Cia et al. (2018) eredményei alapjdn megdllapithat6 tehat, hogy
folytonos az dtmenet a SLSN-k, és halvanyabb, Ic tipusd rokonaik kozott a csicsluminozitas tekintetében, igy a
-21 magnitddds hatdrra pusztdn az 6nkényesség adhat magyardzatot.

Inserra et al. (2018) minden eddiginél részletesebben tanulmanyozta az addig felrobbant I-es tipusd SLSN-kat,
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BN SLSN-|
25 4 m SLSN-II

1.4. dbra. A 2020-ig felfedezett SLSN-k szaméanak eloszldsa a maximélis fényesség fiiggvényében. Az
I-es tipusii SLSN-k szamét kék, a Il-es tipusiakét pedig narancssarga szin jel6li.

s négy fotometriai tulajdonsdgukat tekintve taldlta meg a normél fényességli SN-ktol valé elkiiloniilés fizikai okat.

A felhaszndlt fénygorbe-paraméterek a kovetkezdek:

e 2400 nm-es sziirében mért maximalis fényesség

” 2

e a 400 nm-es szlir6ben a maximum, és a 30 nappal azutdn mért fényesség kozotti kiillonbség magnitidéban
e a400 nm - 520 nm szinindex a maximumkor
e 2400 nm - 520 nm szinindex a maximum utdn 30 nappal.

Az emlitett mennyiségek mért értékeit felhaszndlva konnyedén elvalaszthatjuk az I-es tipusd SLSN-kat mas tipusu
robbandsoktdl, 4m az Inserra et al. (2018) altal kidolgozott médszer sem teljesen tokéletes. A dupla csicsos

por

fénygorbéjli SLSN-kat, amelyek szama nem elhanyagolhat6, példaul nem sorolja SLSN-kategéridba, s ezenkiviil
a médszer haszndlatdnak alapkovetelménye, hogy tobb szinsziirdvel is késziiljenek részletes, maximum koriili
mérések. Szintén nem tettek becslést arra nézve, hogy az altaluk azonositott SLSN-k koziil hanyat soroltak be
tévesen a SLSN-k osztdlydba. A SLSN-k csoportja tehat ez alapjdn sem kiilonithet6 el tokéletesen a mds tipust
eseményektdl.

A hidrogén-gazdag, II-es tipusi SLSN-k esetén napjainkig nem késziilt hasonl6 elemz€s, hiszen jelenleg alig
egy tucatnyi képvisel6jét fedezték fel, igy a minta joval kisebb anndl, hogy statisztikai vizsgalatot lehessen rajta

elvégezni. Bér az eddig felfedezett, II-es tipusd SLSN-nak klasszifikdlt események k6zott megtaldlhatéak olyanok
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is, amelyek legaldbb 5 magnitidéval fényesebbek a normal SN-kndl, nem tudhatjuk, hogy a luminozitasfiiggvény
ez esetben is az I-es tipusi SLSN-khoz hasonléan folytonos dtmenetet mutat-e a normdl fényességli SN-kkal.

Minthogy az eddig leirtak alapjan fotometriai tulajdonsdgaikat tekintve a SLSN-k nem kiilonithetéek el egyér-
telm{en kisebb luminozitdsu testvéreiktdl, érdemes elgondolkodni azon, hogy vajon spektroszkdpiailag eltérnek-e
t6lilkk. Quimby et al. (2018) vizsgalta e kérdést a hidrogénben szegény SLSN-k esetén, s arra a kovetkeztetésre
jutott, hogy a legfényesebb SN-k spektroszkdpiailag hasonlitanak egymdshoz, de a kisebb luminozitdsi SN-kt6l
eltérének mutatkoznak. Ilyen médon M, = —19.8 magnitidondl meghizhat6 egy, immar fizikai alapokon
nyugvo hatarfényesség-érték a "szuperfényes" és a "normal" SN-k kozott. Ez a kiiszobfényesség sem tekinthetd
azonban abszolut érvénytnek: elvétve ugyan, de Iéteznek olyan "normdl" SN-k, amelyek fényessége meghaladja
a -19.8 magnitidos értéket, ugyanakkor el6fordulhatnak ennél kisebb csicsfényességgel bird robbandsok is, me-
lyek spektroszkodpiailag hasonlitanak a "szuperfényes" csoport képviselSihez. Mindezek ellenére Quimby et al.
(2018) eredményei hasznosnak bizonyultak, hiszen példdul a Lunnan et al. (2018) 4ltal spektroszkdpiailag az I-es
tipusti SLSN-k kozé sorolt minta minden egyes tagja a maximumban fényesebbnek mutatkozott az M, = —19.8
magnitidds hatarnal.

A fent leirtak alapjan bar nem definidlhat6 egyértelmtien a SLSN-k csoportja, képvisel6i mégis szdmos tulaj-
donsagukban eltérnek a normal SN-kt6l. A H-szegény SLSN-k esetén példaul a felfényesedési id6 joval hosszabb,
mint a normdl SN-kndl (De Cia et al., 2018), igy tehat a felfényesedési és elhalvanyuldsi id6skdla hosszdnak
hanyadosa fotometriai szempontbdl elkiiloniti egymastdl a két populaciot. Emellett Nicholl & Smartt (2016) sze-
rint az I-es tipusti SLSN-k fénygorbéjén, a normal Ic SN-kéval ellentétben, gyakran megjelennek kisebb-nagyobb
fénygorbe-modulacidk a maximalis fényesség elérése elbtt, ezzel is kihangsilyozva a két csoport kozotti eltérést.
Végiil megemlitendd az a 1ényeges kiilonbség is, hogy az Ic tipusi SN-k gyakran jelennek meg Z = 0.4-0.5 Z-
es fémességli galaxisokban, 4m a szuperfényes rokonaik dltaldban a fémszegény kornyezeteket kedvelik (lasd: a
késdbbi 1.5.7. fejezetben).

Mivel II-es tipusi SLSN-kbdl napjainkban nagyon keveset ismeriink, nehéz megéllapitani, hogy milyen jellem-
zbikben térnek el a normadl II-es tipusd SN-ktdl attdl eltekintve, hogy az eddigi tapasztalatok szerint a gazdagalaxis,

illetve a sziilokornyezet is eltér6 lehet a két populacid esetén.

1.5.3. A SLSN-k osztalyozasa

A normél SN-khoz hasonléan a SLSN-k is hidrogénben szegény I-es és hidrogén-gazdag II-es tipusra kiilonit-
hetdek el optikai spektrumaik alapjan. A kovetkezGekben a csoportok elkiilonitésérdl, lehetséges alosztalyaikrol,

valamint specidlis ismertet§jegyeikrdl irok.

SLSN-I

Egy I-es tipusti SLSN maximum el6tti, lathat6 tartomanyban felvett szinképének legszembetinébb jellemzdje
az O II 3000 és 5000 A kozott megjelend erds, széles abszorpcids dble, ami sok kisebb vonal 6sszeolvadasa altal
jott 1étre (pl. Quimby et al., 2018). Az UV-hullamhosszakon szintén ers abszorpcids vonalak figyelhet6ek meg,
az optikai szinkép voros oldaldt pedig gyenge O I és C II vonalak jelenléte uralja (pl. Gal-Yam, 2018). A fejlodés
maximum utdni szakaszaban a szinkép a normadl Ic tipusi SN-k maximum kornyéki spektrumahoz hasonlatos. A
kontinuum meredekségébdl szdmolt hdmérsékletet tekintve a pre-maximum szakaszt forrd, a poszt-maximumot
pedig hideg fotoszféraji idészaknak is nevezhetjiilk. Ez szerepet jatszik a SLSN-k spektroszképiai fazisainak

definialasaban.
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A szinképét tekintve szamos H-szegény SLSN mar a korai szakaszban is azonosithatd kisebb voroseltolédasi
események esetén a lathat6é spektrumban megtaldlhaté O II, nagyobb vordseltoléddsnél pedig az UV-ban megjele-
nd, jellegzetes abszorpcids vonalak segitségével. Megjegyzem azonban, hogy épp sajat kutatdsaim vildgitottak ra
arra, hogy a szakirodalomban megjelent kordbbi allitdsokkal ellentétben nem minden SLSN-I korai szinképében
jelenik meg a jellegzetes O II vonalsorozat. Errél részletesebben a . fejezetben irok.

Amennyiben az adott SLSN-rdl nincs korai spektrum, a besorolds megtorténhet a rendkiviili csicsfényesség
alapjdn is. Ezenkiviil megemlitendd, hogy az I-es tipusi SLSN-k a késdi, lecsengd fazisukban erdteljes hasonl6-
sdgot mutatnak a normal Ic SN-khoz, ami alapjan szintén osztdlyozhatjuk &ket.

A hidrogénszegény SLSN-k, a normal SN-khoz hasonldan altipusokba kiiloniilnek, 4m azoknal joval kevesebb
alcsoportjuk van. Els6ként Gal-Yam (2012) alakitott ki egy olyan klasszifikacids sémat, miszerint az I-es tipusd
SLSN-kat gyorsan (SLSN-I Fast, pl. SN 2005ap; Nicholl et al. 2016a, 2018), illetve lassan fejl6dé tipusokba oszt-
hatjuk (SLSN I Slow, pl. SN 201 1ke; Inserra et al. 2013; Quimby et al. 2018). Utdébbi esetében a lecsengés iiteme
osszhangban van a radioaktiv "°Co-bomlds ratijaval, ezért a SLSN-R, vagyis radioaktiv szuperfényes szupernéva
névvel is illetik. Ezen osztdlyok létezése és elkiilonithetsége azonban napjainkig vitatott: De Cia et al. (2018)
és Nicholl et al. (2017a) kutatdsai alapjan példdul a gyorsan, illetve a lassan fejl6dé csoport kozott folytonos az

atmenet. Lunnan et al. (2018) eredményei azonban kétosztatisagra utalnak.
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1.5. abra. A gyorsan (kék) és a lassan (piros) fejl6dé I-es tipusi SLSN-k fénygorbéinek dsszehasonlitésa.
Fekete szinnel az SN 2015L nevii objektum jelenik meg, amit eleinte a legfényesebb szuperfényes szuper-

s

névaként azonositottak, am késébb kidertiilt, hogy valészinileg egy drapaly-katasztrofa hozta létre (lasd:
1.5.4. fejezet).

Az 1.5. ébra kiilonboz6 tipusi SLSN-k fényességének iddbeli valtozasat tiinteti fel: a gyorsan fejlédd I-es
tipusti SLSN-kat kék, a lassan fejloddeket pedig piros szin jeloli. Itt 1atszélag megmutatkozik a kétosztatiisag az

altipusok kozott.
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E két csoport jelenlétét igyekezett kimutatni Inserra et al. (2018) is, aki statisztikailag elemezte az akkor is-
mert I-es tipusd SLSN-k fotometriai, illetve spektroszkdpiai adatait, amelynek eredményeként a legtobb eseményt
sikeriilt két j6l elkiilniil§ csoportba, a gyors, illetve a lassi fejlédéstibe sorolni. Erdekes médon mintdjuknak csak
3 eleme keriilt a lassan fejlodé SLSN-k kozé. Inserra et al. (2017) a lassan fejlodé SLSN-k fénygorbéjét vizsgalva
azok mindegyikében moduldciot tapasztalt a maximum utdni szakaszban. Quimby et al. (2018) két gyakran minta-
vételezett, ezért minden kétséget kizardan a megfeleld altipusba sorolt eseményhez, a gyorsan fejl6dé PTF12dam-
hoz, illetve a lassan fejl6dé SN 201 1ke-hez valé hasonlésdg alapjan sorolta alcsoportokba az I-es tipusi SLSN-kat.
Megjegyzendd, hogy az altipusokba torténd osztilyozdas tekintetében a szakirodalom napjankig nem kiilonitette el
egymadstol a fotometriailag, illetve a spektroszkdpiailag vett gyors vagy lassu fejlodési litemet, tehét a "gyors" cso-
portba sorolt objektumokat gyorsnak feltételezte mind fényességvaltozasuk, mind szinképfejlédésiik tekintetében,
mig a "lasstiakat" mindkét szempontbdl lasstinak. A 3.4. fejezetben leirt eredményeim azonban rdmutatnak arra,
hogy a fotometriai és a spektroszkdpiai fejlodési iitem nem minden objektum esetén azonos, tehat 1éteznek olyan
SLSN-k is, amelyek példaul spektroszkdpiai szempontbdl gyorsan, mig fénygorbéjiiket tekintve lassan fejlédnek.

A jovdben felfedezendd nagy szdmu SLSN megismerésével lehet6ség nyilik majd a gyors és lassu csoport
1étének bizonyitdsdra vagy kizdrdsdra, &m mindaddig a H-ben szegény csoportra globdlisan alkalmazhat6 az I-es

tipusd SLSN elnevezés.

SLSN-IT
A Il-es tipusi SLSN-csoport tagjainak maximum kornyékén felvett szinképében jelen vannak a hidrogén, sét
gyakran a hélium vonalai is, leginkdbb az esemény korai, forré szakaszdban. A II-es tipusi SLSN-kat H-szegény

testvéreikhez hasonléan két alcsoportra oszthatjuk: a széles vonald SLSN-IIn, illetve a normal II-es SLSN tipusba.

" SLSN 11 2008es +19d
H SLSN lin 2006gy +28d — |

351 He Il

He

15 He | 4

Skalazott fluxus
N

05 r i

4500 5000 5500 6000 6500 7000
Vérdseltolddasra korrigdlt hullamhossz (A)

1.6. dbra. A Il-es tipusiit SLSN-k két csoportja kézotti kiilonbség. Sargaval latszik a normal Il-es tipusi
SLSN 2008es +19, barnaval pedig a IIn tipusi SLSN 2006gy +28 napos spektruma.

A H-gazdag SLSN-k koz¢€ sorolt objektumok nagy része az elébbi csoportba tartozik. Ennek képviseldi a
normdl IIn tipusi SN-khoz hasonléan a hidrogén erételjes, keskeny Balmer-vonalakait mutatjdk, gyakran He I

vonallal tdrsulva. Bizonyos esetekben a kezdeti szinkép csak ezeket tartalmazza egy kék kontinuumra rérakédvén,
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mig a bonyolultabb, tobb elem vonalait is tartalmazoé szinkép a késébbi szakaszokban jon 1étre (Gal-Yam, 2012;
Perley et al., 2016).

A normadl, keskeny H-vonalak nélkiili II-es tipusi SLSN csoport els6é képvisel§je az SN 2008es nevet viseli
(Gezari et al., 2009; Miller et al., 2009). Késdbb a CSS121015 (Benetti et al., 2014), az SN 2013hx, illetve a
PS1 15br (Inserra et al., 2018) is hasonlénak mutatkozott. Ezeknek a SLSN-knak a szinképét az alapértelmezet-
ten jelen 1évd Balmer abszorpcids vonalak, valamint P Cygni profilok dominaljdk, 4m nem tartalmaznak a IIn
eseményekre jellemzd keskeny vonalakat, amelyeket dltaldban a csillagkoriili anyaggal t6rténd kolcsonhatds bizo-
nyitékanak tartanak (lasd: 1.6. dbra). A normal Il-es tipusi SLSN-k kezdeti szinképe jellemzden nem tartalmaz
vonalakat, majd a maximum el6tt gyengén, utdna pedig egyre erésebben jelennek meg bizonyos elemek abszorp-
cids vonalai. A kés6i szakasz spektruma hasonlésdgot mutat az I-es tipusi SLSN-kéval, ezzel egy esetleges fizikai
kapcsolatra utalva a ritkdn megfigyelt II-es és a gyakoribb I-es tipus kozott. A hasonlésag kapcsan megemlitendd
az a feltételezés, miszerint mindkét esetben a kiils6 csillagburokban jelen 1év3, kis mennyiségii hidrogén idézi el
a robbanast.

Az eddig megfigyelt SLSN-k koziil a PTF10hgi volt az egyetlen olyan esemény, amelyet a kezdeti szakasz
alapjan I-es tipustinak soroltak be (pl. Law et al., 2019), majd kés6bb megjelentek a spektrumban a H és a He
jelenlétére utalé vonalak is, ami miatt a PTF10hgi-t athelyezték a IIn tipusi SLSN-II-k csoportjdba (Quimby
et al., 2018). Erdekes médon ez az objektum t6bb kutatds szerint is kakukktojasnak mingsiilt: egyike azon kevés
szuperfényes szupernévanak, amelyre nem illeszkedik jol De Cia et al. (2018) magnetar-modellje, illetve a Nicholl
et al. (2015a) 4ltal vizsgalt mintabdl is kitlinik alacsony fotoszférikus sebesség értékei miatt. Felmeriilhet ekkor
az a kérdés is, hogy vajon a PTF10hgi esetén ténylegesen egyetlen felrobbané csillagrdl van-e szd, vagy két,
egymadshoz térben nagyon kozeli, és hasonlé id6pontban bekovetkezett SN-robbandsrél. Utébbi gondolat azonban

jelenleg nem tdmaszthaté ald semmilyen kozvetlen bizonyitékkal, igy pusztan elméleti feltevésnek tekintendd.

1.5.4. A SLSN-k megfigyelt jellemzdsi

Fotometria

Altalanossagban véve kijelenthetjiik, hogy mind az I-es, mind a II-es tipusi SLSN-k hosszabb felfényesedési,
illetve elhalvanyuldsi idéskalaval birnak, mint a hagyomanyos SN-k, ez pedig kozvetlen utalds arra nézve, hogy
nagyobb tomeget dobnak le, mint halvanyabb rokonaik.

Szintén fontos megjegyezni, hogy a SLSN-k abszoltit fényességének meghatarozasa jéval egyszertibb, mint
a tobbi SN-¢€, a SLSN-k ugyanis tobbnyire z > 0.1 vordseltoléddsnal fordulnak els. A Hubble-tdrvény alapjan
ezekre megbizhat6 tavolsagbecslést lehet adni pusztdn a voroseltolédasbol. Mivel a spektrumbdl becsiilhets az
intersztelldris vorosodés, a tdvolsdgbol és a mért fényességbdl pontos abszolit fényességek adédnak, ahol jéval
kisebb a szisztematikus hiba lehet6sége, mint a normal Ia SN-k esetén.

Az I-es tipusti SLSN-k fénygorbéjének részletesebb elemzése soran még tobb kiilonbséget vehetiink észre ezen
események fotometriai tulajdonsagai kozott. A részletesebb leirds elStt el6szor is érdemes kiilonbozé szakaszokra

osztanunk a fénygorbét: a csicsra vagy maximumra, valamint a felfényesed®d, illetve az elhalvanyulé szakaszra.

A maximalis fényességet tekintve az I-es tipusi SLSN-k bar nem alkotnak kiilon csticsot a luminozitas-
fiiggvényen (1asd: 1.5.2. fejezet), ha az Ib/c SN-kkal dbrdzoljuk Sket egyiitt, De Cia et al. (2018) és Quimby et
al. (2018) alapjan mégis kijelenthetd, hogy az M, = —19.8 magnitidonal fényesebb hidrogénben szegény SN-k
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spektroszkdpiailag megfeleltethetéek az I-es tipusti SLSN-knak. A maximadlis fényesség megfigyelt értékei az alsé
hatdrt6l kezdve egészen az M, = —22.5 magnitiddig terjednek (lasd pl. Vreewijk et al., 2014). A jelenleg is-
mert SLSN-k atlagos maximalis fényessége azonban kozvetlen 6sszefiiggésbe hozhaté az Sket keresd €s vizsgald
égboltfelmérésekkel, igy a reprezentativ mintavételezés hidnydban nem tekinthetd abszoliit érvénytinek. A Texas
Supernova Survey (TSS; Quimby et al. 2013b) viszonylag kis elemszdmud mintdja alapjan példaul ez a kdzépérték

szinsz{lird haszndlata nélkiil —21.7 £ 0.4 magnitidénak adédik. Ehhez hasonld eredményre jutott Nicholl & Smartt

(2016) is, akik irodalmi adatok Osszegy(jtése utdn M, = —21.62 =+ 0.59 magnitidé6t szamoltak, illetve Inserra et
al. (2018) is, akik szerint M4oonm = —21.7 4= 0.5. A PTF mintdra De Cia et al. (2018) M, = —21.14+0.75,a

PS1 altal felfedezett SLSN-kra pedig Lunnan et al. (2018) Myoonmm = —21.1 0.7 magnitddét kapott. A fényes-
ség értékek luminozitissa torténd atalakitdsaban szerepet jatszik az I-es tipusi SLSN-kra vonatkozé K korrekcid
is, s alkalmazasa utdn egy SLSN jellemz& csdcsluminozitdsara 2.5 - 1043 —5-10% erg s~! kozotti érték adédik (De
Cia et al., 2018; Lunnan et al., 2018). Az emlitett K korrekci6 azt a jelenséget kiiszoboli ki, miszerint a nagyobb
z voroseltolodasndl mért SN fényessége amiatt is megvaltozik, hogy ez esetben az észleléshez hasznalt sz{ir6 mas
hulldmhossztartomanyt mintavételez, mint egy kisebb vordseltoléddssal biré objektum esetén.

Ebben a kontextusban megemlitendd a Dong et al. (2016) altal felfedezett, eleinte I-es tipusi SLSN-nak
klasszifikalt, ASASSN-15lh (SN 2015L) elnevezésti kiilonleges objektum is, amely M ~ —23.5 magnitidés
maximumdval az 6sszes eddig ismert SLSN fényességét meghaladta. Bér tobben is prébéltak magyardzatot adni
a kiemelked6en magas cstcsfényességre (pl. Leloudas et al., 2016; Chatzopoulos et al., 2016; Gal-Yam, 2018),
jelenleg erdteljesen vitatott, hogy az SN 2015L valéban egy SLSN lenne. Az esemény inkabb egy fekete lyuk
kornyezetében bekovetkez6 arapaly-katasztréfara (tidal distruption event, TDE) hasonlit, amely forgatékonyv 1ét-
jogosultsdgat tobb kutatds eredményei is bizonyitjdk. Az SN 2015L ugyanis a megfigyelés korai szakaszaiban a
TDE-kre jellemzs, széles abszorpcids vonalak nélkiili kontinuumot mutatott (Brown et al., 2016), s a Coughlin
& Armitage (2018) altal kialakitott hidrodinamikai TDE-modellek is j6l illeszkedtek a mért fénygorbéhez, illet-
ve szinképekhez. Ezenkiviil az SN 2015L gazdagalaxisat tekintve is rendhagyénak bizonyult, hiszen ahogyan
az 1.5.7. fejezetben is emlitést teszek réla, a SLSN-k leginkdbb a fémszegény torpegalaxisokban robbannak, az

SN 2015L mégis egy fényes, alacsony csillagkeletkezési rataju galaxisban jelent meg (Dong et al., 2016).

A felfényesedési iddskala szintén meghatarozo az I-es tipusi SLSN-k fotometriai tulajdonségait tekintve.
Ennek jellemzésére Lunnan et al. (2018) és De Cia et al. (2018) az els6 detektélas és a csicsfényesség kozott eltelt
1d6t vette alapul. Ekkor a vizsgdlt mintdba tartozé SLSN-kra a ~ 20 napostdl egészen a tobb mint 100 napos fel-
fényesedésig terjedd idéskala adédott eredményiil. Mindkét szerz6 altal vizsgélt mintabol 1-1 SLSN, az el6bbibdl
a PTF10nmn, az ut6bbibdl pedig a PS1-14bj kiugréan lassu fénygorbefejlodést produkalt a korai szakaszban, ami
még az itt emlitett 100 napot is meghaladja. A felfényesedési id6 tekintetében az is megfigyelhet6, hogy még a
leggyorsabban felfényesedo I-es tipusi SLSN-k is lassabban fejlédnek a normalis Ia SN-kndl, amelyekre kevesebb
mint 20 napos felfényesedési id6 jellemzé (Prentice et al., 2016). Ez kdzvetleniil utal arra, hogy a SLSN-k ledobott
tomege joval meghaladja a normél Ia SN-két.

De mit is neveziink pontosan felfényesedési idének? Az irodalomban szdmos kvantitativ eredmény sziiletett az
eddig felrobbant SLSN-k id8skaldival kapcsolatban, mds-mas definicidkat tekintve mérvadénak. Ekkor megjegy-
zendd, hogy a mért id6skalakat természetesen minden esetben korrigdlni kell az Univerzum tdguldsabdl fakado
id6dilataciora a 2.3.1. fejezetben leirtak alapjan.

De Cia et al. (2018) példaul a g sziir6ben mért maximalis fluxus felétdl a maximumig torténd felfényesedés

id6tartamat, vagy az 1 magnitiddnyi felfényesedéshez sziikséges id6t tekintette definiciénak, mig Nicholl et al.
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(2015a) és Lunnan et al. (2018) a bolometrikus fénygorbe emelkedését figyelte meg a maximaélis fényesség e-ed
részét6l kezdve. Nicholl et al. (2017a) modellezte az addig ismert SLSN-k bolometrikus fénygorbéjét, s az el6z6

szerzGk altal meghatdrozottal konzisztens eredményt kapott a felfényesedési idéskalara.

Az elhalvanyulasi idg, illetve a fénygorbe-meredekség szintén lassabb, illetve kevésbé meredek a
normdl SN-k esetén megszokottnal (14sd pl. Nicholl et al., 2015a; De Cia et al., 2018). Az abszoltit elhalvanyulasi
iitem definidldsa azonban nem egyszerli a SLSN-k esetén, hiszen ezeket csak elvétve sikeriil kovetni egészen a
teljes elhalvanyuldsig, vagyis addig a pillanatig, amikor a SN halvanyabb4 valik, mint a sziil6csillaga. Ezt részben
az okozza, hogy a megfigyelt objektum a hosszi lecsengési id6 soran eltlinik a Nap mogott, és csak hénapokkal
késGbb lenne megfigyelhetd tjra, addigra viszont mér teljesen elhalvanyul. Eppen ezért a klasszikus értelemben
vett elhalvanyulasi id6 helyett gyakrabban hasznaljdk a fénygorbe-meredekséget a lecsengési iitem jellemzésére.
Ez De Cia et al. (pl. 2018) alapjan 0.01 és 0.08 magnitidé/napnak addédott. De Cia et al. (2018) ezenkiviil szintén
definici6ként hasznalta az 1 magnitddéval torténd elhalvanyuldshoz, valamint a csicsban mért fluxus felére csok-
kenéshez sziikséges id6t. Nicholl et al. (2015a) és Lunnan et al. (2018) a fényesség e-ed részére val6 csokkenést

vette alapul, Inserra & Smartt (2014) és Inserra et al. (2018) pedig egy adott sz{ir6ben a maximum és az azt kovetd

huszadik, illetve harmincadik napon mért fényesség kozotti kiillonbséget (A Mog és A Msg) tekintette mérvaddonak.

z 2

Az I-es tipusi SLSN-k fénygorbéje szintén jellegzetes a maximum elétt, illetve a késéi szakaszban mutatott
fénygorbe-modulacidkat tekintve. Ezeket innentdl kezdve a pup elnevezéssel illetem.

A korai szakaszban mutatott papok jelenlétét el6szor Leloudas et al. (2016) jegyezte fel az I-es tipu-
st SN 20060z esetén. A késébbiekben hasonld tulajdonsdgokkal biré objektumokat taldlt Nicholl et al. (2015a)
(LSQ14bdq), illetve Smith et al. (2016) (DES14X3taz) is. Ezenkiviil Vreewijk et al. (2017) jelends fénygorbe-
moduléciét fedezett fel az iPTF13dcc fénygorbéjében, s6t a széleskorlien vizsgalt és gyakori mintavételezési
PTF12dam korai szakaszdban is hasonl6 jeleket vett észre. Néhany ilyen pup esetén a szinr6l is rendelkezésre all
informacid, aminek alapjan megallapithatd, hogy az emisszié kezdetben nagyon forr6 (~ 25000 K), majd ez gyor-
san lehdl (1asd pl. Smith et al., 2016; Nicholl & Smartt, 2016). A korai szakaszban mutatott fénygorbe-modulaciok
az esetek nagy részében 10 nap - néhdny hetes id6skdldn lezajlanak, luminozitdsuk pedig -19 magnitid6tdl akar
a -21 magnitddét meghaladd, extrém fényességekig terjed. Utdbbira példaként megemlitendd az iPTF13dcc nevd
SLSN, amelynek maximum eldtti ptipja fényesebb volt a legtobb SLSN cstcsfényességénél, s6t még idbtarta-
mat tekintve is vetekedett egy SLSN maximumaval. Nicholl & Smartt (2016) az irodalomban fellelhet6 I-es
tipusd SLSN-k korai szakaszdban mutatott fénygorbe-modulécidit tanulméanyozta, amelynek sordn a 14 vizsgalt
SLSN-bdl 8 esetében azonositott pupot, ezzel arra kovetkeztetvén, hogy ez a jelenség az eddig gondoltndl talan
joval gyakoribb a SLSN-k esetén, s6t lehetséges, hogy az osszesben el6fordul. Ezt az allitdst megcédfolandd, az
SN 2018bsz nevii SLSN esetében hidnyoznak a korai pipok, s helyette egy hosszu, lassan felfényesedd, platoszerd
szakaszt mutat a maximum el6tt (Anderson et al., 2018). A DES altal felfedezett SLSN-kbdl 4116 mintanak sem
mindegyike mutat jelentds fénygorbe-elvaltozast a korai szakaszban (Angus et al., 2019).

A késéi pupok jelenléte szintén megkiilonbozteti az I-es tipusi SLSN-kat az alacsonyabb luminozitasi SN-
ktol. Az SN 2007bi az elsé olyan SLSN-k koz€ tartozik, ahol a fénygdrbe maximum utani, elhalvanyul6 szakaszan
pup jelenik meg (Gal-Yam, 2009). Kés6bb Nicholl et al. (2016a) hasonldéakat taldlt az SN 2015bn fénygorbéjében
a maximumot kovetd ~100 napban, jellemz6en ~20 napos id6skéldval és az illesztett bolometrikus fénygorbétdl

vett ~20%-os amplitidéval. Li et al. (2020) a PS1-12cil nevli SLSN fénygorbéjében vett észre maximum utdni
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csucsokat. Inserra et al. (2017) a lassan fejlédé I-es tipusi SLSN-k egy csoportjat vizsgalva azok mindegyikének
fénygorbéjében azonositott pipot a késdi szakaszban. Ebbdl arra kovetkeztetett, hogy ez a jellemz6 talédn fizikailag
is kiillonbséget tesz a gyorsan, illetve a lassan fejl6dd I-es tipusd SLSN-k kozott. A gyorsabban fejlédé SLSN-k
Osszességét tekintve ugyanis még nincs minden kétséget kizar6 bizonyiték a késdi pipok jelenlétére, noha egyes
objektumok mutatnak kisebb fénygorbe-moduldcidkat a maximum utdn (Nicholl et al., 2016a; Inserra et al., 2017).
A gyorsan fejlédé I-es tipusi SLSN-k esetén az jelenti a f6 nehézséget, hogy a gyors lecsengés miatt kisebb
valészintiséggel detektalhatunk fénygorbe-modulacit. Eppen ezért nyitott kérdés marad, hogy a késdi pipok
jelenléte vagy hidnya 0sszefliggést mutat-e a robbands lecsengési iitemével, és igy valéban elkiiloniti-e egymdstol

az [-es tipusi SLSN-k két csoportjat.

A TI-es tipustt SLSN-k mintdjiba jelenleg olyan kevés objektum tartozik, hogy nem végezhetd el az I-es
tipusakéhoz hasonlé analizis. A Leloudas et al. (2020, kozlésre el6késziiletben) dltal vizsgalt I1-es tipusi SLSN-k
tulnyomé része a IIn csoportot gazdagitja, s M, = —21.1 &£ 0.5-0s 4tlagos csucsfényesség értékkel bir. Ezen
SN-k esetén a felfényesedési id6 az I-es tipusi SLSN-kéhoz hasonlénak, mig az elhalvanyulds azokndl lassabbnak
mutatkozik.

Ofek et al. (2014) egy IIn tipusd SLSN, az M, = —20.7 magnitidods csicsfényességli PTF10weh sziil6csil-
lagat tanulmanyozva a csillag felrobbandsa el6tt heves kitoréseket tapasztalt. Jelenleg vitatott, hogy a PTF10weh
SLSN-nak mindsiil-e, vagyis meghaladja-e a II-es tipusi SLSN-kra jellemz6 hatarfényességet, az viszont bizo-
nyos, hogy az LBV-kre jellemz6 erupcidk magyardzattal szolgdlhatnak a Iln tipusi SLSN-k j6 részét koriilvevd

csillagkoriili anyag kialakuldsara.

Spektroszkopia

Az I-es tipusti SLSN-k spektroszkopiai fejlodését harom szakaszba sorolhatjuk: a forré fotoszférikus, a
hideg fotoszférikus és a nebularis fazisba. Az idészakok kozotti spektralis eltéréseket az 1.7. dbra szemlélteti, az
SN 2010kd -27, az SN 2019neq +5, illetve az SN 2010kd +129 napos fotometriai fazisnal késziilt szinképének

felhasznalasaval.

A forr6 fotoszférikus fazist, tehat a SLSN kezdeti spektrumat forrd, kék kontinuum jellemzi, amelyhez
tartozé feketetest-sugarzasi hdmérséklet dltaldban még a maximalis fényesség elérése el6tt meghaladja a 20000
K-t (pl. Smith et al., 2016; Bose et al., 2018). A kontinuum vords oldaldra, ahogy az 1.7. dbra is mutatja, jel-
lemz6en az O I és a C II vonalai rakédnak rd (pl. Gal-Yam, 2018; Anderson et al., 2018), az optikai spektrum
kék részét pedig az O II komplex abszorpcidéja domindlja (pl. Quimby et al., 2018; Gal-Yam, 2018). Az UV
hullamhossztartomanyon is megjelennek er6s elnyelési vonalak, amelyekrdl részletesebben lentebb szdlok.

Az imént emlitett O II komplex az I-es tipusi SLSN-knak egyedi ismertetdjegye, hiszen egész eddig csak az §
esetiikben figyelték meg minden egyes maximum el6tti spektrumban. Ahogy azt Mazzali et al. (2016) is allitotta,
a vonalegyiittes kialakuldsdhoz fontos, hogy az O II magasan gerjesztett szintjei populéltak legyenek, ehhez pedig
sziikséges a lokélis termodinamikai egyenstlytdl (LTE) val6 eltérés. A normal Ib/c SN-k szinképében nincs jelen
ez a vonal, ugyanis jellemz&en kisebb fotoszférikus sebesség és hdmérséklet jellemzik Sket, mint a SLSN-kat, igy
az O II vonalak nem jelennek meg.

A SLSN-k spektruménak kék oldalan rengeteg, kozel azonos erésségili O II vonal jelenik meg, s Gal-Yam
(2018) kimutatta, hogy azon keskeny résekben, ahol éppen nincsenek jelen ezek az abszorpcids vonalak, ott

"emisszids csicsok" figyelhetGek meg a lathat spektrumban. Quimby et al. (2018) a NIST adatbazisban talal-
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1.7. abra. Egy tipikus I-es tipusii SLSN-ra jellemz6 forré fotosztérikus (fekete), hideg fotoszférikus
(barna), és nebularis (piros) fazisban késziilt spektrum, és a benniik azonosithaté elemek. A fekete vonal
az SN 2010kd -27, a barna az SN 2019neq +5, a piros pedig az SN 2010kd +129 napos fazisnal késziilt
szinképét jeleniti meg.

haté vonalak alapjan modellezte az O II abszorpcidt, s ezt a mért SLSN-spektrumok egy mintdjara illesztve jo
egyezést tapasztalt. Bizonyos esetekben azonban nem azonosithaté egyértelmiien az O II a szinkép megfeleld sza-
kaszdn, s az ott 1athaté vonalak modellezhetSek akar az O 111, C III és Si IV kombindacidjaként is. Errél részletesen
a 3.3.2. fejezetben szo6lok.

A lathat6 tartomannyal ellentétben az UV hulldmhosszakon kicsit bizonytalanabb a vonalazonositds. A 2680,
2450, 2200, illetve 1950 A kornyékén megjelend vonalakhoz sokan prébaltak megfelels illeszkedést mutaté ele-
meket keresni (pl. Quimby et al., 2011; Dessart et al., 2012; Howell et al., 2013; Mazzali et al., 2016; Quimby et al.,
2018), am ezek nem vezettek eredményre. Mazzali et al. (2016) mind a korai, mind a késébbi SLSN-spektrumokat
figyelembe vevé modellezése szerint a 2680 A kornyékén 1évd abszorpciét okozhatja Mg II vagy C II. A 2450
A kornyéki vonal jol illeszthetd a Ti III, C II és Si III kombinaciéjaval, a 2200 A - bs pedig a Ti IIl és a C 1II
mellett C III - mal. A legkisebb hulldmhosszon jelen 1évd, 1950 A kornyékén megjelend vonalat a Fe III és a Co
III egyiittes megjelenésével magyaraztak.

A szén, illetve oxigén-vonalakbdl szamolt, maximum el6tti fotoszférikus sebességek 10000 és 15000 km s™
koz€ tehetdek (Quimby et al., 2018; Gal-Yam, 2018), a ledobddé anyag sebesség-szorasa (Av) pedig kifejezetten
keskeny, 1500 km s~! kornyéki (Gal-Yam, 2018). Ez4ltal az I-es tipusi SLSN-k kiviildllénak szamitanak a Modjaz

et al. (2016) 4ltal a tagulési sebesség (a vonal kékeltolédasa) és a sebesség-szords (vonalszélesség) kozott talalt

1

korrel4ci6 alél, melyet a normdl Ib/c SN-kra irtak fel.

A hideg fotoszférikus fazisban, ami a korai forré szakaszt koveti, a SLSN légkore a tagulds kovetkezté-
ben az id6ben egyre hidegebbé valik. Ha a hdmérséklet eléri, vagy alulmilja a 12000 K-t, az optikai szinképben
megfigyelheté O II vonalak gyengiilni kezdenek (Mazzali et al., 2016; Bose et al., 2018), 10000 K alatt pedig

a gyorsan valtozé spektrum egyre inkdbb hasonlitani kezd a normdl Ic SN-kndl megfigyelthez (Pastorello et al.,
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2010a; Quimby et al., 2011). Mazzali et al. (2016) szerint a forr6 és a hideg fotoszférikus fazis kozotti dtmenetben
rovid ideig megjelenhetnek a He I vonalai is. Ez az dtmeneti id8szak altaldban a maximadlis fényességet kdvetd
néhany napban, vagy hétben kovetkezik be. Ezaldl Iéteznek kivételek is néhany kiilonlegesen lassan fejlédd ob-
jektum esetében (pl. SN 2015bn Nicholl et al., 2016a), ahol a fotoszféra mar joval a csticsfényesség elérése elbtt
belépett a hideg fazisba. Liu et al. (2017) az I-es tipusi SLSN-k spektroszképiai fejlédésének részletes vizsgalata
utan arra a kovetkeztetésre jutott, hogy a SN-k hiilésével megjelend Fe Il vonal segitségével szamolt fotoszférikus

sebességek jobban hasonlitanak a normél BL-Ic SN-khoz tartozé értékekhez, mint az Ic-kéhez.

A nebularis emisszid szakasza a hideg fotoszférikus fazist koveti. Definicié szerint akkor 1€p a nebularis
fazisba egy szuperndva, amikor az id6ben folyamatosan hiil6 és tagulé csillaglégkor atlatszova valik. A SLSN-k
esetén ez a normdl Ic tipusi SN-khoz képest késébb, sokszor tobb mint 100 nappal a maximum utdn jelentkezik.
Ez arra utal, hogy a nagyobb ledobott tomegnek, az ionizdcids hatdsoknak, vagy e két jelenség egyiittes hatdsdnak
koszonhetéen tobb ideig nagyobb stiriségli marad a SN 1égkore. Minthogy a nebuldris fazisban kozvetleniil is
feltarul eléttiink a felrobband objektum belseje, az akkori elemzések sok mindent eldrulnak az I-es tipusi SLSN-
k robbandsénak fizikdjaval kapcsolatban. Eppen ezért az évek sordn felhalmozédott adatokat tobben is részletes
vizsgalatnak vetették ald (pl. Gal-Yam, 2009; Nicholl et al., 2016a; Jerkstrand et al., 2017).

Nicholl et al. (2018) az tGjabb mérésekbdl, illetve az irodalombdl szarmazd, nebuldris fazisban késziilt spektru-
mok, valamint az Inserra et al. (2017) és a Jerkstrand et al. (2017) altal megalkotott vonalazonositasok segitségével
részletesen vizsgalta az I-es tipusi SLSN-k nebuldris fazisban mutatott emisszidit. A minta egységessé tételének
érdekében a kezdetben kiilonb6z6 SLSN-id6skéldkat normédlta a spektrofotometriai fazisra, majd ezek utan defi-
nialt egy korai és egy kés6i nebularis idészakot. A korai nebuldris fazisban a fénygorbe lecsengése egymas utan
2 exponencidlis fiiggvénnyel irhat6 le, s nagyjabél a maximum utdn eltelt 180. napig tart. Ez a De Cia et al.
(2018) altal definialt lecsengési iitemnek, ami a csticshoz képesti 1 magnitidoval torténd elhalvanyulast veszi ala-
pul, nagyjabdl a 2.5-szerese. A késdi nebuldris szakaszt 4 exponencidlis gorbe frta le, s dtlagosan a maximumtdl
szamitott 360. napig terjed ki. A nebuldris fazis elején a szinkép gyakran [Ca II] A7300 A emisszi6t tartalmaz
(lasd pl. 1.7. abra), mig a késbi szakaszban altalaban az [O I] A6300 A vonala uralja a spektrumot.

A nebuldris fazisra jellemz$ er6s emissziés vonalakat Nicholl et al. (2018) az O, Mg, Ca, Fe, illetve Na
elemeknek tulajdonitotta. A spektrumok ekkor hasonlésdgot mutatnak a normal Ic tipust SN-k szinképével, noha
a SLSN-k esetében a kisebb hulldamhosszaknal er6teljesebb a Fe-emisszié (Gal-Yam, 2009), arra utalvdn, hogy ez
esetben tobb vascsoportbeli elem taldlhaté a ledobodé anyagban. Az O 1 A7774 A szintén ersebben jelenik meg a
SLSN-kban, néhdny esetben pedig az oxigén magasabban ionizalt (O II és O III) vonalai is jelen lehetnek (Lunnan
et al., 2014; Inserra et al., 2017). A korai nebuldris fazisban megfigyelhetd vonalak kifejezetten szélesek, az O 1
A\7774 A vonal esetén a félértékszélesség még a 15000 km s~ -ot is meghaladhatja. A kés6i nebuldris fazisban
ez az érték 8000 km s~ !-ra csokken, hiszen az idS elérehaladtdval a SLSN egyre mélyebb és mélyebb rétegeire
nyilik ralatdsunk a folyamatos rekombindcié kévetkeztében, a centrumhoz kézelebbi héjakra pedig kisebb tagulasi

sebesség a jellemzd.

A késé6i idészakban H-vonalak is megjelenhetnek az I-es tipusi SLSN-k szinképében. Ezt el6szor Yan
et al. (2015) figyelte meg az iPTF13ehe esetén, majd Yan et al. (2017a) még két hasonlé eseményt azonositott.
Az iPTF13ehe els6 spektruma a maximum kornyékén késziilt, €s a szuperndva akkorra mar a hideg fotoszfé-
rikus fazisaba lépett, ezzel a lassan fejlddo I-es tipusi SLSN-k mintapélddnyaihoz, az SN 2007bi-hez, illetve az

SN 2015bn-hez hasonulvan. 250 nappal a csicsfényesség utdn a H Balmer emisszids vonalai jelentek meg a spekt-
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rumban: el6szor a Ha (+322 napnal), majd a Hg, végiil a He I A\5876 A-6s vonal is lathatévd valt. A 2017-ben
azonositott, az iPTF13ehe-hez a késdéi fazis H-emisszidjdban hasonlé SLSN-kndl szintén megfigyelhet6 volt, hogy
a maximum koriil felvett szinkép er6teljesen kiilonbozik a forrd fotoszférikus fazis tipikus spektrumaitdl. Ez arra
utal, hogy a késdi szakaszban H-t mutaté objektumok taldn a korai fazisban mutatott viselkedésiikben is eltérnek
egy atlagos I-es tipusti SLSN-t6l. A H-t tartalmaz6 I-es tipusd SLSN-krdl és kornyezetiikrdl készitett mérések a
felrobbané csillagtél egy ~ 10'¢ cm-re taldlhat6, hidrogénben gazdag csillagkoriili anyag 1étét feltételezik. Yan et
al. (2015) becslései alapjan ez a H-gazdag anyag a megfigyelt I-es tipusi SLSN-knak nagyjabdl a 15%-anal jelen

van.

A Il-es tipusti SLSN-k, mint ahogy kordbban is emlitettem, spektroszképiai tulajdonsdgaikat tekintve a
IIn, valamint normal II-es altipusra kiilonithetéek el. A két csoport kozotti kiilonbséget az 1.6. dbra szemlélteti a
II-es tipusd SLSN 2008es +19 (Brown et al., 2014), illetve a IIn tipusi SLSN 2006gy +28 napos (Hicken et al.,
2017) szinképének megjelenitésével. A szinképek adatait az Open Supernova Catalog®-bél toltsttem le.

Jol latszik, hogy a SLSN 2006gy esetén jelen 1évS keskeny, emisszids H-vonal a normal Il-es tipust gazdagitd
SN 2008es spektrumdban nincs jelen.

Smith et al. (2008) és Smith et al. (2010) a IIn tipus két képvisel§jének, az SN 2006gy-nek, valamint az
SN 2006tf-nek a spektrumat tanulmanyozta. A mérések alapjan az objektumok kezdetben kék kontinuumot mutat-
tak, amelyre néhany emisszids vonal rakddott. Az ezt kovetd fejlédési szakaszban komplexebbé valt a kontinuum
alakja az emisszi6s vonalprofilok megvaltozasanak koszonhetden, végiil a kés6i fazisban (néhany szaz nappal a
robbands utdn) lapos kontinuum, és er6teljes Ha emisszid jelenléte volt a jellemz6 (14sd: 1.6. dbra). Mivel azon-
ban eddig csak néhany ilyen objektumot ismeriink, a szinkép pedig minden esetben egyedi, a IIn csoport egységes
leirdsa egy joval nagyobb elemszdmu minta vizsgélatét kivanja.

A normal, keskeny vonalak nélkiili II-es tipusi SLSN csoportrél szintén elmondhatd, hogy csak néhany kép-
visel§jét ismerjiik eddig (Gezari et al., 2009; Miller et al., 2009; Benetti et al., 2014; Inserra et al., 2018; Bhi-
rombhakdi et al., 2019), am ezek rendkiviil hasonlé spektralis fejlédést mutatnak. Esetiikben a kezdeti szakaszt
kék kontinuum jellemzi, amelyen nincsenek, vagy csak gyengén vannak jelen spektrumvonalak (1.6. dbra). Ezt
a maximumot kovetd ~20. nap utdn egy jelentdsen hiil6 szakasz koveti, ami megmutatkozik a kontinuum me-
redekségének valtozdsdban, illetve néhany erdsebb vonal megjelenésében. Ezek koziil a legjelentSsebb a széles
Ha profil, ami egyre inkabb erdsodik a fejlodés els6 néhany honapjaban. A normal Il-es tipusi SLSN-k altaldban
gyors fejlédést mutatnak, ami miatt a kovetésiik igen nehézkes, 4m a néhdny megfigyelt eset segitségével megal-
lapithat6, hogy 200 nappal a cstucsfényesség utdn kizdrélag Ho emisszid van jelen a szinképiikben (Benetti et al.,
2014; Inserra et al., 2018; Bhirombhakdi et al., 2018).

Az UV hullamhossztartomanybeli spektroszkopia jelentSsége szintén nem elhanyagolhat6 a SLSN-
k esetén, hiszen kisugdrzott luminozitdsuknak akdr az 50%-a 2500 A ald eshet (pl. Gaial6apd; Yan et al. 2017a).
Az I-es tipusd SLSN-k 1000 és 3000 A kozotti hullimhosszairél j6 néhédny szinkép késziilt a Hubble-tirteleszkp
segitségével.

Yan et al. (2018) néhany I-es tipusi SLSN forré fotoszférikus fazisbeli UV-spektrumdnak dsszevetésébdl arra a
kovetkeztetésre jutott, hogy ezek a szinképek nagyjabol homogének, az optikai spektrumokkal ellentétben. Smith
et al. (2018) nagy voroseltolédasi objektumok spektrumait vizsgélta, amelyek bar 14that6 tartomdnyban késziiltek,

nyugalmi hullimhosszuk az UV tartomdnynak felel meg. Ezek segitségével bizonyitotta, hogy a spektrumok

3https:/ /sne.space
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nagyjabol homogének, maximumuk pedig ~3000 A-ra tehetd, azonban nem mutatnak semmilyen Gsszefiiggést a
maximumban mért fényességgel.

A II-es tipusi SLSN-k esetén csak egyetlen objektumrdl, az LSQ15abl-r6l késziilt UV tartomanybeli spektrum.
Ez az I-es tipusd SLSN-knél gyengébb abszorpciés vonalakat, valamint Lya emissziét mutatott, amely utébbi

alapjén az objektum a IIn csoporba sorolhatd.

Polarimetriai mérések

Polarimetriai mérésekkel betekintést nyerhetiink egy SLSN csillagel6djének, illetve sziil6kornyezetének geo-
metridjaba: segitségével feltdrhatjuk a robbands szimmetrikus vagy aszimmetrikus mivoltat.

Eddig csak elszortan késziiltek ilyesféle megfigyelések az I-es tipusi SLSN-krél (Leloudas et al., 2015; Brown
et al., 2016; Inserra et al., 2016; Leloudas et al., 2017; Bose et al., 2018; Lee, 2019), II-es tipustakrdl pedig
még egyéltalan nem. A polarizacié vizsgélata ugyanis csak nagyon fényes, igy nagyon kozeli objektumok esetén
lehetséges, ami az eddig felfedezett SLSN-k koziil csak néhanyra jellemzd.

Az egyik legkozelebbi, illetve legfényesebb gazdagalaxisban felrobbant I-es tipusi SLSN az SN 2017egm,
ami éppen ezért taldn a legtobb polarimetriai mérés célpontjava valt. Maga a sziilgalaxis csillagtomeg és fémes-
ség tekintetében hasonlit a tobbi I-es tipusi SLSN-éra (14sd: 1.5.7. fejezet), viszont ~ 0.5%-os polarizéltsagot
az SN 2017egm kornyezetét vizsgalta polarimetria segitségével, hogy feltérképezze a robbands 3 dimenzids szer-
kezetét, azonban a gazdagalaxisra jellemzd, alacsony polarizaltsigon kiviil nem sikeriilt a SLSN kornyezetében
nagyobb mértékii polarizaciét kimérni. Saito et al. (2020) ugyancsak megprébdlkozott hasonlé mérésekkel a Su-
baru oridstavesd segitségével, s a sziilégalaxisbeli polarizaciora torténd korrigdlds utan megallapitotta, hogy az
SN 2017egm felrobbandsa utdni korai szakaszban a polarizacié szoge jelentSs kiillonbséget mutat a maximum utn
mérttdl: a maximum eltt ~ 0.2% -os polarizaciét mértek, ami alapjan az akkori fotoszféra nagyjabol gomb-
szimmetrikus, majd ez az érték ~ 0.8%-osra ndvekedett a fejlodés késdbbi szakaszdra. Ez arra utal, hogy az
objektumnak van egy belsd, kevésbé szimmetrikus régidja is, ami nagyjabol 1.2-es tengelyaranyt (Saito et al.,
2020).

Az SN 2015bn vizsgalata soran az SN 2017egm-éhez hasonlé eredmény adddott: ez az objektum a maximum
el6tt szintén kisebb polarizdciét mutatott, mint a csicsfényesség utdn (Inserra et al., 2016; Leloudas et al., 2017),
ami alapjan valészintileg ellipszoid alakt a magja (Inserra et al., 2016), ami egy gombszimmetrikus héjba agya-
z6dik be (Bose et al., 2018). Erdekes megfigyelés, hogy amikor a polariz4ci6 hirtelen megnovekszik a maximum
utdn, a spektrumban is gyors valtozds kovetkezik be (Leloudas et al., 2017). Ez alapjan arra kovetkeztethetiink,
hogy a SLSN gombszimmetrikus C/O héjaba dgyazott bels6 mag tGjonnan keletkezett, nehezebb elemeket tartal-

maz.

Rontgen- és radiémérések

Rontgenhullaimhossz-tartomédnyban is késziiltek mérések kozeli I-es tipusi SLSN-k kornyezetérdl jorészt a
Swift, a Chandra, vagy az XMM-Newton teleszk6p haszndlatdval (Ofek et al., 2013; Levan et al., 2013; Margutti
et al., 2018), 4m magdat az objektumot az esetek nagy részében nem sikeriilt detektdlni. Ofek et al. (2013) a
kozeli, z ~ 0.2-es voroseltolédasi SLSN-kra L, < 0.5 - 10*2 erg s~!-o0s, mig a kevésbé j6l mintavételezett,
tavolabbiakra L, < 2 - 10%? erg s~!-os rontgenkorlatot mért. Az itt vizsgalt mintat késbb Levan et al. (2013);
Inserra et al. (2017) és Margutti et al. (2018) a maximum el&tti szakaszt6l kezdve egészen az elhalvanyulasig (akar

1000 nappal a maximum utdnig) gyakran mintavételezett I-es tipusi SLSN-kkal b&vitette ki, s hasonld korldtokat
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tapasztalt. Margutti et al. (2018) a PTF12dam szupernéva kornyezetét a Chandra tirteleszk6ppal a maximum el6tti
szakaszban megfigyelve az imént emlitett korlatnal jéval kisebb rontgenluminozitast detektalt (L, < 2 - 10%0 erg
s~1), amit a SLSN heves csillagképzdést mutaté gazdagalaxisanak tulajdonitott.

Az eddigi mintdbdl kivételt képez a = = 1.189-es voroseltoléddson mért SCPO6F6 (SLSN-I), ami a nap-
jainkig ismert SN-k koziil a legnagyobb réntgenluminozitdssal bir. Esetében Levan et al. (2013) L, ~ 10%° erg
s~1-ot mért az XMM teleszkép 0.2-2 ke V-os sziirjében az objektum felfedezése utdn nagyjabél 100 nappal. Ilyen
magas rontgenfluxus detektaldsara a Swift trtadvesd is képes lett volna az altala vizsgdlt tobb tucatnyi kisebb vo-
roseltolédast SLSN esetén, mégis csak nem-detektalasok sorat vonultatta fel. Ez megerdsiti azt a tényt, miszerint
az SCPO6F6 egy kiilonleges SLSN. Nem zdrhat6 ki ugyanakkor az sem, hogy az I-es tipusti SLSN-k csak nagyon
rovid ideig sugdroznak rontgentartomanyban, és az SCPO6F6 detektalasa pusztan a szerencsének koszonhetd, s6t
az sem biztos, hogy a SLSN kornyezetében mért rontgensugarzas valdjdban az objektumtdl szarmazik.

A SLSN-k robbandsi mechanizmusdnak mélyebb megértéséhez igen hasznosnak bizonyulna tobb, az SCPO6F6-
hoz hasonl6an erds rontgenluminozitassal biré SLSN kimérése.

A radiétartomanyban (5 GHz) az I-es tipust SLSN-krdl készitett mérések a rontgenhullimhosszakhoz ha-
sonléan nem-detektdldssal zarultak. Bose et al. (2018) mérte ki a legszorosabb radidkorlatot a kézeli SN 2017egm
helyén, melynek értéke a maximalis fényesség kornyékén Liggn, < 5.4 - 1026 erg s™' Hz ™! -nek adédott. Ez-
altal kizdrhatéva valt, hogy az I-es tipusi SLSN-k fiitéséért a GRB-kéhez hasonlé mechanizmus (relativisztikus
plazmanyaldbokbdl szarmazé szinkrotronsugarzas) felel.

Mindezek alapjan valdszindsithet6 az is, hogy a szuperfényes szupernévak radiéluminozitdsa hasonlé a normél
Ib/c SN-kéhoz.

1.5.5. Robbanasi forgatéokonyvek

Magnetarfékez6dés

A szuperfényes szupernévak rendkiviil nagy luminozitdsdnak magyardzatira sziiletett legkordbbi felvetés a
gyorsan forgd, magnesezett neutroncsillag (magnetar) fékezédése (Maeda et al., 2007).

Ilyen, nagy sebességgel forgé objektum kialakulhat a magkollapszus sordn keletkez6 neutroncsillagbdl, hiszen
az 6sszeomlds soran a csillag magjanak impulzusmomentuma megmarad, mig a mag mérete tobb nagysagrenddel
lecsokken. Ekkor a neutroncsillag magneses tere kdlcsonhatdsba 1éphet az azt koriilvevd anyaggal, amelynek ko-
vetkeztében a 16késhullam felbukkandsaban szerepet jatszo, jet-szer(i anyagkifivasok is 1étrejohetnek (pl. Raynaud
etal., 2020). A legegyszer(ibb kozelités szerint az a neutroncsillagok altal kibocsatott magneses dip6lsugarzast el-
nyeli a koriilotte 1évo anyag. Ekkor, minthogy a sugarzas termalizal6dik, a csillag 1égkorének belsejében kialakul
egy forrd, a kornyezeténél nagyobb nyomdst buborék. Ennek jelenléte hatdssal lehet mind a szinkép, mind a
fényesség idobeli valtozasara. Az emlitett dipdlsugarzas teljesitménye aranyos a magneses térerdsség (B) négyze-
tével, illetve megdllapithatd, hogy az id6ben csokkend tendencidt mutat a neutroncsillag egyre lassulé forgdsdnak
koszonhetSen. Szintén kimutathatd, hogy a forgd, magnesezett neutroncsillag kibocsdtott energidja 1014 — 101°
G er6sségii méagneses tér esetén alakit ki egy szuperfényes szupernévahoz sziikségesen nagy luminozitist. Ismert
tény, hogy a legtdbb neutroncsillag csupan ~ 10? — 10" G-os mégneses teret mutat, s a keletkez8 neutroncsil-
lagoknak csupdn a tizede haladja meg ezt a hatiart (Popov & Prokhorov, 2006). Definicié szerint azt a forgd
neutroncsillagot tekintjiik magnetdrnak, amely 10'2 G-nal nagyobb magneses térer&sséggel bir.

A magnetir-modell szamszer(sitett leirdsakor alapfeltevésnek tekintjiik, hogy a magkollapszus sordn kialakul6
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forgd neutroncsillag magneses fékez6désen megy keresztiil, amelynek sordn a felszabadulé 6sszenergia egy része
termalizdlédik a SN-burokban, a mdsik része pedig kisugdrzédik. Ekkor az id6egységenként termel8dott teljes

energia a Kasen (2010) 4ltal leirt fékezési formulanak megfelel6en alakul:

E, -1

Lyp=—2 "2
m T 1+ t/7p

(1.49)
Itt £, a magnetér kezdeti forgdsi energidjét, 7, a fékezés karakterisztikus idejét, [ pedig a magneses tér szerkezetét
jellemzi. Dipélusnak tekintett magneses tér esetén | = 2, amit behelyettesitve az 1.49. egyenletbe a formula
tovabb egyszertisithetd. Ezt a termodinamika els6 fotételébe behelyettesitve, valamint az 1.2.3. fejezetben leirtak
alapjén, a diffuzids kozelitést felhaszndlva, a magnetar forgatokonyv szerint robbané SN fényességvdltozasara egy,

az 1.27. egyenlethez hasonl6 formulat kapunk eredményiil (Chatzopoulos et al., 2012):
2
2F, —(L£) +2y [ _2 ms 1
L(t) = e <Td> " / e ” T <Th + z) 5 dz. (1.50)
To 0 Td (14 yz)

Itt x = t/7q, és y = 74/7p, a T,-val és 74-vel jelolt idGskalak definicigjat pedig az 1.2.3. fejezet 1.20., és 1.21.
egyenlete foglalja magdban. Ezek ismeretében becslést tehetiink a csicsluminozitasra is Kasen (2010) alapjan:

E
Lpeake ~ —272 [m <1+Td) S— ] . (1.51)

7] Tp Td+ Tp

Tekintve, hogy az E, kezdeti rotdcios energia értéke ~ 10°! erg, illetve a 7p f€kezbdési idGskala nagysdgrendileg
106 s-o0s, a maximalis fényesség akdr a 104 — 10%° erg s~ ! értéket is elérheti, ilyen médon pedig szerepet jatszhat
a SLSN-k extrém fényességviltozasinak kialakitdsdban (Kasen, 2010; Woosley, 2010; Chatzopoulos et al., 2012).

Ekkor, ha figyelembe vessziik a dipSluskozelitést, kiszamithatd az My, tomegli magnetar kezdeti forgési peri-
ddusa Metzger et al. (2015) formuldjabdl:

Py =

P 2.5 - 1090erg ( My, )3/4 (152

10ms E, 14M,

Ennek ismeretében a magnetar magneses indukciéja is kiszamithaté a kovetkez6képp:

B 174s [ My \*/*
Biy = ——— ~ Py | —2 . 1.53
ST TCRA N VR (1.4M@> (1.53)

Ezutdn fontos meggy6z&dniink arrdl, hogy az itt leirt paraméterértékek nem mondanak-e ellent a fizika torvénye-

inek. Ezt a magnetdr-modellnél a médgnesezett neutroncsillag forgési periédusdnak kiszdmitdsaval tehetjilk meg
olyan médon, hogy az 1.52. egyenletben megkapott periddus értékét osszevetjitk azzal a periddusidével, amit a
magnetdr szétesésére szamoltunk. Az utébbi esetben alapul vessziik, hogy a magnetdr akkor esik szét, amikor

centrifugalis ereje egyenldvé vilik a gravitaciéjaval. Egy Rjs sugard magnetar esetén ez a periddusids a

47T2R§’\/1

P =
My G

(1.54)

képlettel hatdrozhaté meg. Ez a formula egy tipikusnak tekinthetd, Rps ~ 10 km sugart és Mps ~ 2 M, tomegf
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neutroncsillag esetén P ~ (.22 ms-os periédust ad. Az a modell tehit, ami ennél kisebb peri6dusidét josol a
vizsgalt magnetdr esetén, nem tekinthet6 fizikai szempontbdl konzisztensnek.

A szuperfényes szupernévak esetén Maeda et al. (2007), Woosley (2010) és Kasen (2010) is el64llt a magnetar-
modellel, illetve annak tovédbbfejlesztett valtozataival, végiil pedig Inserra et al. (2013) alkotta meg a mdig legnép-
szer(ibb verzidjat. Ez a mért fénygorbék modellezése utdn a robbands 3 fizikai paraméterére ad becslést: a ledobott
tomegre (M.;), a magnetdr kezdeti magneses térer8sségére (1), illetve kezdeti forgdsi periddusdra (F). Inserra
et al. (2013) modelljének szamos tovabbfejlesztett valtozatat alkalmaztak I-es tipusi SLSN-k fénygorbéjének mo-
dellezésére (pl. Chatzopoulos et al., 2012, 2013a; Liu et al., 2017; Nicholl et al., 2017a; De Cia et al., 2018):, s

ezaltal jellemzdben az aldbbi értékek adédtak (Nicholl et al., 2017a):
e B~ 101G
e P=2ms
o Mg~ 5Mp.

De Cia et al. (2018) szerint a lassan fejl6dé I-es tipusi SLSN-k nagyobb ledobott tomeget, valamivel magasabb
magneses térerdsséget, és hasonld kezdeti forgasi periédust mutatnak, mint a gyorsan fejléddek. Jelenleg néhany
kivételtdl eltekintve (1asd pl. De Cia et al., 2018) az 6sszes I-es tipusi SLSN maximum kornyéki fénygorbé;jét
megfelelden leirjdk a magnetar-modellek.

Mindez nem csak fotometriai, hanem spektroszképiai szempontbdl is igaz: Dessart et al. (2012) és Mazzali et
al. (2016) I-es tipusi SLSN-k fotoszférikus fazisbeli spektrumait szintetizdlta, amelynek sordn a mért spektrumok-
hoz jdl illeszked6 modellspektrumokat alakitott ki. Jerkstrand et al. (2017) hasonl6 illeszkedést mutaté, viszont
nebuldris fazisbeli spektrumokat hozott 1étre lassan fejlédé I-es tipusi SLSN-k esetén. Ez alapjdn megéallapithat-
juk, hogy a magnetar fékez6désén alapuld elméleti modell az eddig felfedezett I-es tipusi SLSN-knak mind a
fénygorbéjét, mind a spektrumat megfelel6en magyarizza.

Blanchard et al. (2020) 62 SLSN fénygorbéjét illesztette a magnetar-modell haszndlatdval, és megallapitotta,
hogy a SLSN-k 4tlagosan 3.6 — 400, tomeget dobnak le. Ezenkiviil korrelaciét vélt felfedezni a sziiléesillag
kezdeti tomege €s a magnetar kezdeti forgdsi periddusa kozott. Az Osszefiiggés megléte egyre bizonyosabb (pl.
Lin et al., 2020), fizikai okai azonban jelenleg vita targyat képezik.

A magnetar-modell, bar sok esetben képes megfelelden illeszteni a SLSN-fénygorbék és szinképek megfigyelt
jellemzdit, alkalmazhat6saga napjainkig szamos kihivast tartogat. Példaul bizonyos I-es tipusi SLSN-k korai sza-
kaszdban mutatott fénygorbe-moduldcidit (14sd: 1.5.4. fejezet), valamint az ezekhez sziikséges > 10°2 erg energi-
at a neutroncsillag kialakuldsaval jar6 modellek nem magyarazzak megfelelen a standard modellekkel szemben,
amelyek a 16késhulldm adiabatikus hilését veszik alapul. Kasen (2010) ezutdn egy "magnetar-16késhullam" elne-
vezésli kombindlt modellt javasolt, ami a fénygorbe maximum el6tti modulacidit is képes illeszteni, ugyanakkor
jol illeszkedik a kés6bbi fénygorbére és a spektrumokra is.

A magnetar forgatékonyvre épiild modellek tovabbi problémdja, hogy a SLSN-k fénygorbéjének korai sza-
kaszéra jol illeszkedd paramétereket tartalmazé modellek tilbecslik a fényesség értékét a késébbi szakaszokban
(Chen et al., 2015; Vreewijk et al., 2017). Ezt az ellentmonddast enyhitendd, feltételezhetS, hogy a szuperndva
légkore az id6ben egyre inkdbb atlatszova valik, és igy kisugdrozza a lassulé magnetdr dltal kibocsatott energia
egy részét. Ez magyarazatot adhat arra, hogy a korai fazisban jol illeszkedé magnetar-modellek miért nem adnak

megfeleld becslést a késdbbi id6szakokra.
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Minthogy a gyorsan forgd, magnesezett neutroncsillag modellje sima, monoton csokkend fénygorbét josol
a maximadlis fényesség utdn, a kés6i szakaszban megjelend pipokat (14sd: 1.5.4. fejezet) szintén nem egyszerd
megmagyarazni vele. Metzger & Bower (2014) feltételezése alapjan a felbukkand ionizacids frontok kialakithat-
nak a kés6i szakaszban fénygorbe-modulécidkat, Nicholl et al. (2017a) szerint pedig az oxigén rekombindcidja is
okozhat hasonlét. Inserra et al. (2017) azonban mind a kett6t valészintitlennek taldlta a lassan fejl6dé I-es tipusd
SLSN-k esetén. A késdi szakaszban a SLSN-k nagy valdszintiséggel kolcsonhatast mutatnak a kortilottik elhe-

s

lyezkedd csillagkoriili anyaggal. (Az erre taldlt bizonyitékokat a késébbiekben ismertetem.) Ilyen médon tehat
megallapithatd, hogy a késéi fénygorbét nem lehet megfelelden leirni kizardlag a magnetar-modellel, igy erre a
szakaszra az ugynevezett hibrid modelleket (példaul a magnetar forgatékonyv és a csillagkoriili anyaggal torténd
kolcsonhatds kombinécidjat) javasoljak.

Végiil, de nem utolsésorban a magnetiar-modellek esetén felmeriil a "hidnyz6 tomeg" problémdja. A nagy-
szamu I-es tipusi SLSN-ra a nebuldris fazisbeli spektrumok modellezésébdl kapott > 150 -es ledobott tomeg
(Jerkstrand et al., 2017) ugyanis tobb mint 4-szeresen meghaladja a Nicholl et al. (2017a) magnetar-modellt hasz-
ndl6 fénygorbe-modellezésébdl kapott atlagosan ~ 3.8M-es értéket. Nicholl et al. (2018) azonban vitatta az

0sszehasonlitas értelmét.

Akkrécioé fekete lyuk felszinére

Mind az I-es, mind a II-es tipusi SLSN-k kialakuldsidra magyardzatot adhat az a forgatékonyv (Dexter & Kas-
en, 2013), miszerint egy nagy tomegi csillag anyagat akkretdlja az annak magkollapszusa soran létrejott fekete
Iyuk. Ekkor ugyanis a mag 6sszeomldsakor kialakulé kompakt objektumra nem csak a kezdeti, néhdny mésod-
percig tart6 id6szakra jellemzd szabadesési id6skalan torténd behullds van jelen, hanem a ledob6dé anyag kisebb
sebességli hdnyada csak a kovetkezd néhdny napban akkretdlodik a kozponti fekete lyukra, valamint annak kor-
nyezetébe. Ez a folyamat jelentds energiafelszabaduldssal jar: a befelé hullé anyag felforrésodva erdteljes részecs-
keszelet, elektromdgneses sugdrzast, s6t bizonyos esetekben akér jethez hasonlé anyagkiftivast is eredményezhet.
Amennyiben kialakul a jet, a szupernéva-robbandst nagy val6szintiséggel hosszan tarté6 gammasugar-kitorések is
kovetik (ultra-long gamma-ray burst, ULGRB).

A részecskeszélnek a kidobddé anyagban torténd termalizaldsa altal szintén megfigyelhetd elektroméagneses
sugérzds keletkezik, az akkretdl6d6 anyag kibocsatott energidja pedig jelent6sen befolydsolhatja az objektum fé-
nyességét, ami ennek kovetkeztében elérheti a szuperfényes szuperndvakra jellemzo értéket. Ez esetben a SLSN
kialakuldsdnak val6szinlisége akkor a legnagyobb, amikor az 0sszeomldskor keletkezett kozponti objektumrdl
visszapattané anyag egy kiilsébb, H- és He-gazdag héj hatarfeliiletér6l ismét részben visszaverddik, amellyel
még tobb anyag visszahulldsit kezdeményezi. Az akkrécids rita értéke ilyenkor meghaladhatja az Eddington-
luminozitadshoz tartozé maximalis akkrécids ratat: ekkor tehdt jellegzetes, szuper-Eddington akkrécié torténik,
melynek sordn az éppen befelé hull6 anyagfelht robbanasszerti hevességgel fijja ki a sugarnyomas. Ez megtor-
ténhet akdr az ugynevezett félresikeriilt SN-k (failed SN-k) esetén is, amikor az objektum kiilsé héja nem hullik
be a kozponti fekete lyukba, vagy annak akkréciés korongjara, és az igy kialakulé nagy nyomasu és homérséklet(i
gaz szétveti az anyagburkot egy normalisndl halvanyabb SN-t létrehozvan.

Az itt lefrt, fekete lyuk-akkrécidn alapulé modell sok szempontbdl hasonlit a kordbban emlitett magnetar for-
gatékonyvhoz, hiszen ez esetben szintén egy kozponti objektum jelenléte tdplalja a robbandst. Azzal ellentétben
azonban a fekete lyukra torténd akkrécié esetén jelenleg még nincs a mért fénygorbe pontos fizikai leirdsara alkal-
mas elmélet, azt a becslést leszamitva, miszerint a kés6i szakaszban a halvanyodasi iitem az id6 -5/3. hatvanyanak

megfelel6en alakul.
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Napjainkig Dexter & Kasen (2013) munkdjan kiviil csak néhdny esetben hasonlitottdk 6ssze SLSN-k mért jel-
lemzdit a fekete lyukra torténd akkréciés modellek joslataival, ezeknek a modelleknek azonban szdmos pozitivuma
akadt. Altaldnossdgban véve az a tény, miszerint az akkréci6 idében nem feltétleniil 4llandé, logikus magyarazatot
ad a fénygorbe korai vagy késdi szakaszan megfigyelt modulacidk jelenlétére. Kasen et al. (2016) szerint a fekete
Iyukra val6 akkrécié esetében a 16késhullam felbukkandsakor kialakulhat egy fler-szerti felfényesedés, ami szintén
felel6s lehet a korai puipok kialakulasaért.

A vékony akkréciés koronggal koriilvett fekete lyukakra jellemz6 tomeg-energia konverziét alapul véve kije-
lenthetd, hogy ezek a modellek szamotteven nagyobb energiafelszabadulast tesznek lehetové, mint azok, ame-
lyekben a robbands f6 motorja egy neutroncsillag (akdr magnetdr). Eppen ezért a nagy luminozitdssal biré esemé-

nyek, igy a SLSN-k leirdsara is igen kecsegtetd lehet az akkréciés modell.

Parinstabilitas és radioaktivitas

A normadl Ia, illetve Ib/c SN-k elterjedt sziilécsillag-forgatékonyve a robbanas sordn tjonnan kialakult elemek
(leginkabb 99Ni) radioaktiv bomldsabdl szarmazé fokozatos energiakibocsitdson alapszik. Az eddigi tapasztalatok
szerint barmilyen robbanasrdl is legyen sz6, a 5Ni a legtobbszor jelen van benne. A radioaktiv bomldson alapulé
forgatékonyvnek 1étezik egy elméleti valtozata, amelyet kifejezetten nagy tomegii csillagok esetére terjesztettek
ki. Ez az dgynevezett périnstabilitdsos szupernéva-robbands (PISN).

Ez a modellszamitasok alapjin extrém nagy (140-160 M) kezdeti tomeg( csillagok esetén hasznélhat6, ami-
kor is a csillag magja még az oxigén fiziéjanak kezdete elStt eléri azt a kritikus hdmérsékletet, amikor az elektron-
pozitron parkeltés miatt fellépd nyomdscsokkenés a mag stirlisodésének gyors novekedését eredményezi. A tomo-
rodés a hémérséklet rohamos emelkedését vonja maga utdn, aminek kovetkeztében kezdetét veszi az oxigénfiizio.
Ez tovabbi hdmérséklet-emelkedést, illetve egyre nagyobb fizids ratit von maga utdn, mivel azonban az anyag el-
fajult allapotban van, amelynek kovetkeztében a nyomds nem novekedhet tovabb, az anyag robbandsszer fliziéba
kezd, ami szétveti a csillagot (Gal-Yam, 2009; Kasen et al., 2011). A PISN -k esetében tehit nagy mennyiség,
akar 50 My -nyi oxigén ég el pillanatok alatt, s igy egy tipikus Ia SN-ndl akar nagysagrendekkel tobb energia
szabadulhat fel, SLSN-t eredményezve (Chatzopoulos et al., 2013b, 2015, 2019).

A PISN modell elénye, hogy megfigyelésekkel is ellendrizhetd, igy igazolhaté alapfeltevései vannak. A for-
gatékonyv szerint PISN csak nagyon nagy kezdeti tomegfi, igy kiilonlegesen fényes csillagokban alakulhat ki,
amelyeket kis voroseltoléddson szerencsés esetben elkiilonithetiink a gazdagalaxisuktSl. Igy ha a robbands elstt
késziilt mérés az adott galaxisrdl, a kés6bbiekben vizsgdlhatéva vdlik a SN csilladelddje, és annak kodrnyezete.
Szintén alapfeltétele a PISN robbandsnak az, hogy a csillag ardnylag kis fémességii legyen, igaz, ez dltaldban mar
ahhoz is kovetelmény, hogy 1étrejohessen a megfeleléen nagy kezdeti tomeg. Egy normal vagy nagy fémtartal-
mu csillag esetén ugyanis a légkorben 1év6 fémek nagy opacitdsa elnyeli a fotonokat, amelynek kovetkeztében a
sugarnyomds olyan er8ssé valik, hogy a csillag lefijja magarol a kiilsé rétegeit. A fémben szegény csillagoknak
viszont kisebb az opacitdsa, ami miatt nem olyan jelents a tomegvesztés, mint nagyobb fémesség esetén, s igy
kialakulhat a PISN-hez sziikséges nagy kezdeti tomeg az oxigénmag dllapotaban. Megjegyzendd, hogy a pulzacids
PISN (PPISN) létrejottéhez elég egy kezdetben ~ 70 — 80M;, tomegt, fémszegény csillag.

A kezdeti tomeg ellendrzését neheziti, hogy a robbands utin mar nem készithetd spektrum a sziilécsillagrol,
viszont el6tte nem tudhatjuk, hogy melyik objektum fogja SLSN-ként végezni az életét. Emlitésre érdemes az a
tény is, hogy a PISN utdn nem marad hétra fekete lyuk vagy neutroncsillag, igy a robbands utdni maradvanyt sem
lehetséges vizsgalni.

Mint ahogy mar kordbban is megemlitettem, a nagy mennyiségii °Ni kialakuldsa szintén a PISN-k specifikus
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jellemzdje. Ennek tomege spektroszkopiai dton becsiilhetd, akar a nikkel, akar a bomldsabdl 1étrejovd Co, vagy
Fe optikai mélységének meghatdrozdsa utdn. Mivel a sziil6csillag kis fémessége szintén az alapfeltevések egyike,
a PISN-k a nagyon tavoli (tehat nagyon korai) Univerzumban johettek 1étre nagyobb szdmban, s emiatt megfi-
gyelésiik igencsak nehézkes (Whalen et al., 2013, 2014; Regés et al., 2020). Az 1.5.6. és az 1.5.7. fejezetben
irok részletesebben a SLSN-k sziiletési koriilményeirdl, illetve kornyezetérdl, ahol emlitést teszek arrdl is, hogy a
SLSN-k altalanos jellemzdje, hogy fémszegény kornyezetben robbannak fel, még azokban az esetekben is, amikor
kozelebbi galaxisokbdl szarmaznak.

Feltéve, hogy a PISN-k esetén a radioaktiv bomlas tekinthetd a f6 energiaforrasnak, a szupernéva maximumban
mért luminozitdsa és teljes kisugdrzott energidja (amelyekkel j6 kozelitéssel egyenesen ardnyos a kezdeti ®°Ni-
tomeg) Osszefiiggést mutat a ledobott tomeggel, illetve az opacitdssal.

Ezek alapjan az elvardsok szerint a fényesebb cstcsluminozitdshoz hosszabb felfényesedési idd, illetve diffu-
zi6s id6skdla tarsul. Tlyen médon az energiatermelési rata kiszamithat6 a ®*°Co —55Fe bomlds jol ismert ~ 0.01
mag d~!-os id6skaldjabol. Ekkor a depozicids fiiggvény is szamolhaté a megfelel transzportegyenletek hasznéla-
taval, ha feltételezziik, hogy az energiaszallitasért a y-sugarak, illetve a pozitronok felelnek. Ez a tény a radioaktiv
bomldson alapulé modelleket konnyen tesztelhetdvé és igy megbizhatéva teszi.

A teljes kisugarzott energiat tehat Branch & Wheeler (2017) szerint az alabbi formulaval irhatjuk fel:

Lr = [(6.57-10%3¢7/88 1 1.32. ¢ /13D, (1.55)
+4.64 - 10% (¢T3 _ o788 D (1.56)
+7.52-10% (e7H/ 13 _ o788YD L DI My ergs . (1.57)

Itt D, jeloli a y-sugarakra, D pedig a pozitronokra vonatkozé depozicios fiiggvényt. Ezek a fiiggvények a
kovetkez alakot 6ltik:
Dy =1-e™"" & D =1-—¢M" (1.58)

Az exponencidlis tag kitev§jében szerepld mennyiségek a y-sugarak, illetve a pozitronok optikai mélységét jelolik,
az A-val jelolt kifejezések alakja pedig A, = (3kyMe;)/(4mv,,), és AL = (3ky M)/ (4mv?,,). Az opacitds
1

a y-sugarak esetén r~ ~ 0.03 cm?g™!, a pozitronokra pedig ;. ~ 7 cm?g~! (Colgate et al., 1980).

A PISN a radioaktiv fGitési SN-k specidlis esete, amelyben egy nagyon nagy tomegfi csillag felrobbandsa hozza
létre a nagy mennyiségii °Ni-t (Heger, & Woosley, 2002), s ezen modellek esetén a ledobott tomeg ~100 M), a
felfényesedési id6 pedig > 100 naposnak adédik (Kasen et al., 2011).

Az I-es tipusi SLSN-k esetén a radioaktivitast alapul vevé modellek kezdetben két csoport elkiilonitését kez-
deményezték: a lassan fejl6dé eseményeknél (pl. SN 2007bi; Gal-Yam, 2009) a PISN modellek j6 illeszkedést
mutattak a mérési adatokhoz, mig a gyorsabban fejlédéeknél kevésbé bizonyultak hatdsosnak (Quimby et al.,
2011). Ez a tény sarkallta arra Gal-Yam (2012)-ot, hogy az I-es tipusi SLSN-kat két csoportra ossza: a radio-
aktiv modellekkel leirhaté SLSN-R, illetve a mds modellekkel jobban magyardzhaté normdl SLSN-I altipusra.
Kés6bb azonban kideriilt, hogy nem minden lasst fejlédést mutaté I-es tipusti SLSN tarsithaté a PISN model-
lekkel (Nicholl et al., 2013), s6t, spektroszkopiailag mind a fotoszférikus (Dessart et al., 2012), mind a nebularis
fazis (Jerkstrand et al., 2017) modellezése sordn ellentmondésba {itk6ztek. Mindezek mellett a SLSN-kutatdk je-
lenlegi allaspontja szerint lehetséges, hogy a lassan és a gyorsan fejl6dé SLSN-k valéjaban nem alkotnak kiilon

alosztalyokat, hanem folytonos az dtmenet kozottiik.
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A nagy °°Ni-mennyiséget képezé PISN modellek tehét leginkdbb azokra az I-es tipusti SLSN-kra miikodnek
megfeleléen, amelyeknél a felrobband csillag magja ~100M  nagysdgrendii (Gal-Yam, 2009; Kasen et al., 2011).
Ha feltételezziik, hogy a kezdeti tomegfiiggvény egészen az extrém nagy tomegi csillagokig monoton, még a
jelenleg ismert, kevés szuperfényes PISN azonositdsa is valdszinlivé teszi nagy szdmu, a SLSN-kndl halvdnyabb,
igy sokkal kevesebb ®°Ni-lel, 4mde csak egy kicsit alacsonyabb kezdeti tomeggel biré PISN 1étezését (Heger,
& Woosley, 2002). Kozyreva et al. (2018) talalt is egy ezzel konzisztens jeloltet, s a jovébeli tranzienskeresd
égboltfelmérések sordn a remények szerint tucatjaval taldlunk majd hasonl6akat.

Jelenlegi ismereteink alapjan ugy tlinik, hogy a radioaktiv (féleg a PISN) modellek csak nagyon kevés I-es
tipusti SLSN megfigyelt jellemzoit irjdk le megfelelGen, s ezek az objektumok kiilonlegesen lassu felfényesedési,
illetve elhalvanyulasi id6t mutatnak (pl. PS1-14bj; Lunnan et al. 2016, és PTF10nmn; Kozyreva et al. 2017; De
Ciaet al. 2018). Mig a Dessart et al. (2012) PISN modelljei eddig egyetlen SLSN mérési adataira sem illeszkedtek
megfeleléen, a Kozyreva et al. (2017) 4ltal kialakitottak néhdny esetben hasonlitottak a mért fénygorbékre, illetve
spektrumokra. Eppen ezért a PISN forgatékonyv életképessége a SLSN-k fizikdjanak élénken vitatott elméleti

kérdésévé valt.

Kolcsonhatas a csillagkoriili anyaggal

Egy felrobbané SN ledob6dé burkédnak a csillagkoriili anyaggal (CSM) torténd kolcsonhatdsa hatdsos mddja
lehet a kinetikus energia sugarzdssa torténd dtalakitdsdnak, amelyben a kialakul6 er6s 16késhulldmok nagy szerepet
jatszanak. A csillagot koriilvevs anyag 1étrejohet stir@i csillagszelek, kettdscsillag tagjainak kolcsonhatdsa vagy
Osszeolvaddsa, esetleg LBV csillagok kitoréseinek kovetkeztében (Smith, 2014). Bizonyos PISN-k esetében akar
az is el6fordulhat, hogy a végleges robbanas elott a sziilécsillag tobb tomegvesztési fazison megy keresztiil, ilyen
moédon egy kiterjedt csillagkoriili anyagfelhdt hozva 1étre, amibe kés6bb belerobban a SN.

A CSM-kolcsonhatas gyakran felel6s a normal IIn tipusid SN-k megfigyelt jellemz&inek kialakitdsdban, vala-
mint jelen lehet az Ibn-ekben, elvétve az Ic-kben, vagy az Ia SN-k ritka, fényes alcsoportja, az Ia-CSM esetében
(lasd: 1.2. fejezet). A kolcsonhatas kovetkezményeként a SN-k spektruméban erés emisszids vonalak jelennek
meg, ez pedig gyakran megfigyelhet6 a Il-es tipusi SLSN-k esetén is (pl. Bhirombhakdi et al., 2019). Megjegy-
zendd azonban, hogy az I-es tipusi SLSN-knél sem zarhat6 ki teljesen az interakcids modellek 1étjogosultsaga,
azon esetekben viszont a felrobband csillagot koriilvevd anyag nem tartalmaz H-t, {gy a spektrumban sincsenek
jelen oly er6s emissziés vonalak, mint a II-es tipus esetében (Chatzopoulos et al., 2013b; Ben-Ami et al., 2014).
Mir tobb bizonyitékot is taldltak arra, hogy bizonyos I-es tipusi SLSN-k a kés6i fazisukban kolcsonhatnak a csil-
lagkoriili anyaggal: Yan et al. (2017a) I-es tipusi SLSN-k kés6i spektrumainak vizsgélatdbol megéllapitotta, hogy
néhany SLSN-I esetében megjelennek, és egyre ersebbé vilnak a H vonalai az id6 elérehaladtaval, Lunnan et al.
(2018) pedig egy H-szegény, mas elemekbdl all6 CSM jelenlétét feltételezi egyes SLSN-kndl. Szintén Lunnan et
al. (2018) tallt bizonyitékot arra, hogy az I-es tipusid iPTF16eh robbandséért a pulzaciés PISN mechanizmus lehet
a felels.

Néhany lassan fejlédé I-es tipusi SLSN-ndl a fénygorbe késoi szakaszan megfigyelhetd moduldcidk nagy
val6szintiséggel szintén a csillagkoriili anyaggal torténd kodlcsonhatds szamlajara frhatéak (Inserra et al., 2017).

Chatzopoulos et al. (2012) fél-analitikus fénygdrbemodelleket hozott 1étre a CSM-kolcsonhatds szimuldldséra,
ami szdmos SLSN mért fénygorbéjével jo illeszkedést mutat. Bar ez egy egyszer( és sok szabadsagi fokkal bird
modell (minthogy mind a SN, mind a CSM fizikai tulajdonségaitdl fiigg), a magnetdr-modellekhez hasonléan jol
hasznalhat6 (pl. Nicholl et al., 2016a; Vreewijk et al., 2017).

A CSM-forgatékonyv egyik hidnyossaga a SLSN-k esetén, hogy nem minden megfigyelt esetet sikeriilt tisztan
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ennek a modellnek a haszndlataval leirni. Nicholl & Smartt (2016) szerint meglepd lenne az I-es tipusi SLSN-k
korai fénygorbéjén megfigyelhet6 modulécidkat a csillagkoriili anyaggal torténé kolcsonhatds kdvetkezményének
feltételezni, minthogy a 16késhulldm felbukkandsa a CSM kiilonb6z6 helyszinein torténik meg. Vreewijk et al.
(2017) vizsgdlatai arra utalnak, hogy a korai pupok valdjadban sokkal valtozatosabb megjelenést mutatnak, mint
azt eleinte sejteni lehetett. Anderson et al. (2018) szintén erre a kdvetkeztetésre jutott az SN 2018bsz fénygorbéje
kapcsan, a DES-bdl szarmazé SLSN-k vizsgdlata sordn. Ezen ismeretek birtokdban kijelenthetd tehat, hogy a

CSM-modellek néhiny, de nem minden esetben haszndlhatdak a korai fénygorbe-moduldciék modellezésére.

Hibrid modellek

A hibrid modellek két vagy tobb elbb emlitett modell kombindldsdbol tevédnek Ossze. Ezek hasznélata bi-

zonyos esetekben elkeriilhetetlen, példdul amikor egy magnetart kialakité SN nagy mennyiségti **Ni-t hoz létre,
majd pedig a késbi szakaszban a CSM-kolcsonhatds jegyeit hordozza magan. A hibrid modellekre jellemzd, hogy
az esetek nagy részében van egy f6 modell, ami a SLSN legtobb jellemzdjét megfeleléen magyarazza, illetve egy
masodlagos modell, ami azokat a kiilonleges jellemzd&ket hivatott leirni, amelyeket a {6 modell nem tudott. Chat-
zopoulos et al. (2013b) vezette be, és alkalmazta els6ként SLSN-k esetén a CSM-kolcsonhatésos, illetve a hibrid
fiitésti modelleket. Kés6bb Inserra et al. (2017) szintén haszndlta egy nagy elemszamu, lassan fejl6dd I-es tipusu
SLSN-kbdl 4116 minta esetén, ahol kozponti energiaforrds mellett mdsodlagos modellként volt jelen a CSM-modell
a korai fénygorbe-moduldciok megmagyardzdsa végett. Chen et al. (2017b) és Li et al. (2020) szintén mésodla-
gos modellként tekintett a CSM-kolcsonhatésra, az altaluk vizsgalt SLSN-k csticsfényességének, illetve maximum
utdni masodlagos csticsainak pontos lefrdséra.

A benniik 1év6 paraméterek rugalmassaga miatt a hibrid modelleket sokan kevésbé megbizhaténak gondoljak,
dm az egyre ndvekvé mennyiségli mérési adat birtokdban megmutatkozik, hogy vannak olyan esetek, ahol a mért

jellemzdket nem tudja megfeleléen modellezni egyetlen forgatékonyv alkalmazasa.

1.5.6. Sziil6objektumok

Tomeg

A SLSN-csillagel6dok a feltételezések szerint szinte minden esetben nagy tomegi csillagok. Erre lehetséges
magyarazatot szolgaltat az a tény, miszerint a legtobbjiik erSs csillagkeletkezést mutaté gazdagalaxisban robban.
(A gazdagalaxisok jellemz6it az 1.5.7. fejezetben ismertetem.) Szintén a robbandsi kdrnyezet vizsgélataval allapit-
haté meg, hogy az I-es tipusi SLSN-k nagyrészt alacsony, a Napénal joval kisebb fémességgel birnak (~ 0.52)).

Erdekes kérdés a SLSN-kkal kapcsolatban, hogy vajon a normal SN-khoz hasonlitva mekkora kezdeti tomeg-
gel birnak. A 8-17 Mg tomegti normdl Il-es tipusi SN-khoz (Smartt, 2015) hasonld, vagy ennél egy jéval ma-
gasabb érték a jellemz6? Az I-es és a Il-es tipusi SLSN-k hasonld, vagy kiilénboz6 kezdeti tomegii objektumok
robbandsaboél szarmaznak?

Jelenleg szamos erds utalds létezik arra nézve, hogy egyes lassan fejl6dd I-es tipusi SLSN-k extrém nagy
tomegti csillagoktdl szarmaznak. A leglassabban fejl6d6é SLSN-k fénygorbéjét Gal-Yam (2009) szerint azonban
mégsem lehet megfelelden leirni az ismerten nagy tomegii sziilcsillagot feltételezd PISN modellekkel. Késdbbi
elemzések alapjan, mas modellek hasznélatdval viszont mind a fénygorbéjiik (Nicholl et al., 2015a; Lunnan et al.,
2016), mind a nebuldris fazisbeli spektrumuk (Jerkstrand et al., 2017) vizsgélatdbol M > 20M, adédik ledobott
tomegnek, a kezdeti tomeg pedig meghaladja a 40 M -et.

A PISN forgatékonyv szintén nem elhanyagolhaté a legnagyobb tomegii sziilGcsillagok esetében: példaul
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Lunnan et al. (2018) szerint az I-es tipusd iPTF16eh spektruméban azonositott vonalak némelyike arra utal, hogy
a tdguld csillaglégkor anyaga visszapattant egy CSM héjrél. Ez a jelenség megfelel6en magyardzhaté a pulzicids
PISN forgatokonyvvel, s ennek megfelelGen jo illeszkedést mutatott ez a modell a mért jellemzdkre, a sziilécsillag
kezdeti tomegére pedig > 100M, adddott.

A IIn tipusé SLSN-k néhany nagyon hosszan lecseng6 fénygorbével és hatalmas integralt luminozitdssal biré
képviselGje esetén szintén elvarhaté a nagy tomegi sziilobjektum, amit egy szintén nagy tomegt, csillagkoriili
anyagbdl all6 héj vesz koriil. Ez alapjan a sziil6csillag hasonl6 lehet az LBV-khez (Smith et al., 2010), amelyekre
jellemzd, hogy a végsd robbanas elbtt kitdréseket produkalnak, amelynek sordn tomegvesztési fazisokon mennek
keresztiil (lasd: 1.2.1. fejezet). A kitorések hatdsara kialakulhat egy IIn tipusi SLSN is (Ofek et al., 2014).

Leloudas et al. (2015) és Schulze et al. (2018) kapcsolatot taldlt az I-es tipusi SLSN-k, és az extrém emisszids
vonalas galaxisok (extreme emission line galaxy, EELG) kozott. Ezek olyan, nagy csillagkeletkezési aktivitast
mutato, dltaldban torpe galaxisok, amelyekben az [O III], illetve az [N II] tiltott emisszids vonalai a megszokottnél
joval er6sebbek. Az emlitett vonalak jelenléte a csillagkeletkezésrdl ad szamot, hiszen a tiltott vonalak éltaldban
nagyon ritka kozegben jonnek 1étre, ami a csillagkozi anyagra jellemz8. Ilyen mdédon minél tobb a csillagkozi
anyag, anndl hevesebb a csillagkeletkezés. A tapasztalatok szerint az emlitett emisszids vonalak er6ssége korre-
laciot mutat az adott évre vonatkoztatott, Gjonnan keletkezd csillagtomeggel, s éppen ezért egy galaxis csillag-
keletkezési aktivitdsa becsiilhetd a segitségiikkel. Minél jelentdsebb a csillagkeletkezési aktivitds, anndl nagyobb
valészintiséggel alakulnak ki olyan, nagy tomegi csillagok, amelyek késobb egy SLSN csillagelédjei lehetnek.

Leloudas et al. (2015) alapjan tehat a sziil6csillagok nagyon fiatalok, igy nagy (M > 60M) a kezdeti to-
megiik, s6t a lassabban fejl6dé SLSN-k esetén (pl. PTF12dam Thone et al., 2015) ez akdr a M ~ 120Mq-et is

elérheti.

Fémesség

Erdemes megemlékezni a sziil§csillagok tomege mellett azok fémességérdl is. Az 1.5.7. fejezetben részletesen
leirt gazdagalaxis-vizsgalatokbol fény deriilt arra a tényre, miszerint az I-es tipusti SLSN-k sziil6csillagai dtlagosan
joval fémszegényebbek, mint a hasonld vordseltolddasu csillagok. Ahhoz, hogy az I-es tipusé SLSN-k sziil6csil-
lagai fémszegényebbé véljanak a kornyezetiiknél, fontos, hogy a robbands el6tt gyengébb mértéki tomegvesztési
fizisokon menjenek keresztiil (Langer, 2012). Igy tehat ezek a csillagok nagyobb és gyorsabban forgé maggal
rendelkeznek, mig a tobbi paraméteriik a kdrnyezetiikben 1€v§ tobbi csillagéhoz hasonlé. Amennyiben egy csillag
magja gyorsan forog, fejlédésének késdbbi szakaszan valdszind, hogy magnetdrrd vagy anyagot akkretdlo fekete
Iyukka alakul. Kushnir (2015) korrelaciét talélt a sziil6esillag luminozitasa, igy kezdeti tomege, illetve a robbands
soran kialakulé *Ni mennyisége kozott. Feltételezvén, hogy a korreldci6 az egészen nagy nikkeltomegekre is
kiterjed, egyértelmiien kovetkeztethetiink arra, hogy az alacsony fémességti sziil6csillagok felrobbandsabdl kelet-
kezett SLSN-k megfigyelt jellemzdit jol leirjak a radioaktiv nikkelbomlast alapul vevé modellek, a lassan fejlodo
I-es tipusd SLSN-kra pedig kiilondsen jol alkalmazhatéak a PISN modellek (Langer et al., 2007; Langer, 2012;
Kozyreva et al., 2017).

Lehetséges kapcsolat a gamma-kitorésekkel (GRB), és gyors radio kitorésekkel (FRB)

A megfigyelések szerint mind az I-es tipusi SLSN-k, mind az ULGRB-k csillagformdlé torpegalaxisokbdl
szdrmaznak. Ez felveti a kérdést, hogy létezhet-e valamilyen kapcsolat e két tipusi kozmikus robbands kozott.
Az eddigi tapasztalatok alapjan az I-es tipusi SLSN-k és az ultra-hosszi GRB-k gazdagalaxisa sok mindenben
hasonlit, azonban jelentds eltérések is megfigyelhetdek kozottiik.
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Greiner et al. (2015) lehetséges Osszefiiggést taldlt egy, az I-es tipusti SLSN-khoz hasonlithaté SN, illetve egy
ULGRB koz6tt, noha a kutatds kovetkeztetései némileg kodosek. A vizsgélt GRB a ritkdnak szamité ULGRB-k
kozé tartozott (Levan et al., 2014), a SN pedig valamennyivel halvanyabb volt egy tipikus I-es tipusi SLSN-nil,
s6t, a spektruma szintén kiritt az atlagos SLSN-k koziil a jelentés UV-tobblet hidnya miatt.

Eddigi ismereteink alapjan tehat a legtobb GRB nem hozhat6 kapcsolatba az I-es tipusi SLSN-kkal, hiszen a
legtobb SN, amit GRB-vel osszefiiggének tituldltak, jéval halvanyabb egy tipikus szuperfényes szupernévanal.

Szintén érdekes kérdés, hogy egyes SLSN-k, és egyéb, radidtartomdnyban megfigyelhetd jelenségek kozott
létezhet-e kapcsolat. A PTF10hgi nevii SLSN helyén Law et al. (2019) és Eftekhari et al. (2019) gyors radiokito-
résre (fast radio burst, FRB) utal¢ jeleket figyelt meg. Hilmarsson et al. (2020) ezt meger&sitendd a PFT10hgi-vel
egylitt 10 SLSN-t vizsgdlt az effelsbergi 100m-es rddidteleszképpal, hogy bizonyitékot keressen arra a feltétele-
zésre, miszerint a SLSN-k lehetséges sziil6objektumai lehetnek az FRB-knek. Szerinte ugyanis gyors radidkitorés
létrejohet egy fiatal magnetar és az azt koriilvevs szuperndva kolcsonhatdsa édltal. Ez akar ismétlédé FRB-ket is
eredményezhet, amelyek csendes és aktiv id6szakok sorozatdn mennek keresztiil. Pilia et al. (2020) szintén FRB-k
megfigyelésével probélta bizonyitani a SLSN-kkal vett lehetséges kapcsolatot. Bochenek et al. (2020) felfedezése
egy ismétl6dd FRB és egy ismert tejitrendszerbeli magnetér térbeli poziciéjanak egybeesésérdl tovabb erdsitette
a feltételezett SLSN-FRB kapcsolat hipotézisét. Mivel azonban a napjainkig megfigyelt esetbdl csak a mas szem-
pontbdl is killonlegesnek szdmité PTF10hgi (14sd: 1.5.3. fejezet) pozicidjdban azonositottak dllandé radidforrast,

a SLSN-k és az FRB-k kozotti kapcsolat mibenléte tovabbi vizsgalatokat igényel.

1.5.7. A SLSN-k gazdagalaxisai

A SLSN-k sziil6galaxisainak elsd tematikus vizsgalata Neill et al. (2011) nevéhez ftiz6dik, aki 17 olyan gala-
xist vizsgalt UV hulldmhosszakon, valamint r sz{ir6ben, amelyben I-es vagy II-es tipusi SLSN tortént. Kutatdsa
szerint a szuperfényes szupernovak leginkabb a kék, csillagformalé galaxisokat kedvelik, melyek kis tomeggel,
de magas specifikus csillagkeletkezési rataval birnak, mig a nagyobb tomeg( és fémességii galaxisokban elvétve
fordulnak csak el&.

Kés6bb joval tobb I-es tipusi SLSN gazdagalaxisabdl 4116 mintdkat vetettek részletes, az IR-t6] egészen az
UV hullamhosszakig kiterjed6 fotometriai, valamint spektroszképiai vizsgélat ala (Lunnan et al., 2014; Leloudas
etal., 2015; Angus et al., 2016; Perley et al., 2016; Schulze et al., 2018; Arabsalmani et al., 2019; Hatsukade et al.,
2020). Ennek sordn a SLSN-k sziilSgalaxisainak 4tlagos tomegére M < 10° M, a specifikus csillagkeletkezési
ritdjara ~ 2 Gy ™!, fémességére pedig Z < 0.5Z; adédott néhdny kivételtsl eltekintve. Lunnan et al. (2015)
és Angus et al. (2016) alapjan megéllapithatd, hogy az eddig felfedezett SLSN-k legtobbje kompakt, irreguléris
torpegalaxisokban robbant fel.

Lunnan et al. (2014) kapcsolatot vélt felfedezni az I-es tipusi SLSN-k, és az ultra-hosszi GRB-k gazdagala-
xisai kozott, de ezt az allitast késdbbi tanulmédnyok sora cifolta meg (Leloudas et al., 2015; Angus et al., 2016;
Schulze et al., 2018).

Az eddigi eredmények Osszevetésébdl tehat megéllapithatd, hogy az I-es tipusi SLSN-k dltaldban kompakt,
torpe irreguléris galaxisokban fordulnak eld, amelyben gyakran kiilonlegesen er6s emisszids vonalak (EELG-k)
figyelhetok meg EWorrr > 100 A-6s ekvivalens szélességgel (Leloudas et al., 2015) és 0.5 Z;, alatti fémességgel
(Perley et al., 2016; Chen et al., 2017b; Schulze et al., 2018). Ugyanez nem érvényes a II-es tipusi SLSN-k sziil6-
galaxisaira (Leloudas et al., 2015), azok esetében ugyanis magasabb fémességii sziilokornyezetet is megfigyeltek

(Schulze et al., 2018), ami ugyanakkor eltér a normal, magkollapszusos SN-csoportok robbandsi helyszineitl, pél-
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daul abban, hogy a IlI-es tipusti SLSN-k nagy része a rendkiviil kis luminozitisd gazdagalaxisokat kedveli (Angus
et al., 2016).

Az I-es tipusi SLSN-k er6s UV luminozitdsa kiilonlegesen j6 lehet6séget kindl a gazdagalaxisban vagy az
annak kornyezetében megtaldlhatd csillagkdzi anyag vizsgélatdra is. A foldfelszinrdl végzett méréseknél csak a
z = 0.5-nél messzebb taldlhaté SLSN-k esetén vizsgalhaté az UV hulldimhossztartomdny, a megfigyel6hoz érve a
spektrum kritikus szakasza ugyanis voroseltolddést szenvedve dtcstszik az optikai tartomdnyba. Ezt kihaszndlva
vizsgélta Berger et al. (2012) a Pan-STARRS Aéltal felfedezett, nagy vordseltolodédsu I-es tipusd SLSN-kat, illetve
sziil6galaxisukat, Vreewijk et al. (2014) pedig az iPTF13ajg elnevezésti, szintén nagy voroseltolddasi SLSN ab-
szorpcids vonalait elemezte. A Mg II abszorpcids vonalak erdsségébdl azt is kimutatta, hogy az I-es tipusd SLSN-k
gazdagalaxisa ilyen szempontbdl is elkiiloniil az ULGRB-két6l, ugyanis utébbi esetén a magnézium vonalai jéval

gyengébben jelennek meg, mint a megfigyelt SLSN-knal.

1.5.8. SLSN-ratak

Elséként Quimby et al. (2013b) szdmolta ki a SLSN-k térfogati ratdjat a TSS projekt soran, alacsony vo-
roseltolédason (= ~ 0.15) felfedezett objektumok esetén. Az I-es tipusi SLSN-kra 35f§g Gpc—3yr~! adédott
H = 71km s~ 'Mpc~!-et feltételezve. A TSS addigra harom Il-es tipusti SLSN-t fedezett fel osszesen, melyek
koziil kettd a IIn, egy pedig a normal Il-es tipust gazdagitotta. Az Osszes, addig felfedezett SLSN eseményt te-
kintve Quimby et al. (2013b) 151t§§1 Gpc3yr~! eredményre jutott. Itt megjegyzendd, hogy bar a TSS kicsiny
mintdjadban a harom II-es tipusui SLSN koziil egy nem mutatott keskeny vonalakat, az irodalomban fellelhetd 6sszes
II-es tipusi SLSN-nak mindossze a ~ 10 %-a tartozik e csoportba (Gal-Yam, 2012), igy Quimby et al. (2013b)
szamolasai fenntartdsokkal kezelenddk.

Gal-Yam (2012) eredményei alapjan az I-es tipusi SLSN-k térfogati ratdja alacsony voroseltoléddson joval
alulmulja mind a normadl Ib/c SN-két (25800 Gpc_3yr_1; Liet al. 2011), mind a hosszan tarté GRB-két (380fg%g
Gpc—2yr~!; Guetta & Della Valle 2007). Az a tapasztalati tény, miszerint az I-es tipusti SLSN-k a hosszi lefutdsi
GRB-knél joval ritkdbban fordulnak el6, valamint annak ismerete, hogy ez a kétféle esemény hasonlé tipusi
galaxisokban, illetve nagy tomegi csillagokbdl alakul ki, arra utal, hogy az I-es tipusi SLSN-k elddcsillagai
valészintileg nagyobb kezdeti tomeggel birnak, mint az ULGRB-k sziil6objektumai.

Prajs et al. (2017) magasabb voroseltoléddson (z ~ 1.1) is kiszdmitotta a SLSN-ratat, s 91J_r§g Gpc3yr~!l-es
eredményre jutott. A kapott értéket az alacsony z-nél meghatarozott ratdval kombindlva a kozmikus csillagkelet-
kezési rata fejlodésével konzisztens eredményt kapunk. A szerz6k azt is megéllapitottdk, hogy bér az I-es tipust
SLSN-k a hosszan tart6 GRB-nél, és a normdl Ib/c SN-kndl is ritkdbban fordulnak eld, térfogati ratdjuk nagyjabol
Osszhangban van a GRB-k ritka, ultra-hosszii GRB-nek nevezett alcsoportjanak el6fordulasi gyakorisagéval.

Cooke et al. (2012) két nagyon nagy vordseltolédason mért, igy spektroszképiailag nem megerdsitett SLSN-
jeloltet vizsgdlt: az SN 2213-1745-6t (z = 2.04), valamint az SN 1000+0216-ot (z = 3.9). Ennek sordn

becslést tett a nagyon tavoli SLSN-k el&forduldsi ratdjdra is. Az eredmény ~ 400 Gpe3yr—!

-nak adédott nagyon
nagy hibahatdrokkal. Amennyiben az emlitett események valéban I-es tipusi SLSN-k, a Cooke et al. (2012)
altal szamolt rata messze feliilmilja az elvartat. Szintén magasabb értéket ad Prajs et al. (2017) becslésénél,
aki a kozmikus csillagkeletkezési rataval torténd normalds utdn egy ennél kisebb SLSN-ratit kapott a nagyon
nagy voroseltolédasokra. Ez arra utal, hogy a korai Univerzumban tobb nagyobb tomegt, igy potencidlis SLSN-

sziil6csillagnak szamit6 objektum létezhetett, mint azt kordbban gondoltuk.
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1.5.9. A SLSN-k lehetséges kozmologiai hasznalata

Quimby et al. (2013b) a sajat méréseibdl, illetve irodalombdl szarmaztatott adatok alapjan arra a kovetkezte-
tésre jutott, hogy az I-es tipusi SLSN-k maximalis fényessége minden esetben az atlagértékhez (M = -—21.7
mag) kozelinek adédik, s ilyen mddon taldn hasznos lehet a kozmoldgiai tdvolsagmérések standardizalhaté gyer-
tydjaként.

Inserra & Smartt (2014) egy nagyobb elemszamu minta vizsgdlatdval kimutatta a maximumban mért fényes-
ség, illetve a fénygorbealak, valamint szin korreldciéjat, ami altal a SLSN-kr6l bebizonyosodott, hogy a jovében
talan még az la tipusi SN-kndl is jobban hasznalhatjuk majd éket a kozmoldgiai tavolsdgmérésekre. De Cia et al.
(2018) az el6z6hoz hasonl vizsgalatot végzett, de nem jutott ennél pontosabb eredményre. Inserra et al. (2018)
ezenkivill a fotometriai paraméterek kozotti osszefiiggések alapjan a lassan, illetve gyorsan fejl6dd I-es tipusu
SLSN-csoport valdszinti 1étezését is kimutatta, ami szintén hasznos lehet, ha a jovSben kozmoldgiai tdvolsdgmé-
résre szeretnénk hasznélni a szuperfényes szupernévakat.

Inserra et al. (2020) felrajzolta a SLSN-k elsé Hubble-diagramjat, valamint javaslatott tett a standardizdldsukra
a AMjg (lasd: 1.5.4. fejezet) halvanyodasi iitemet felhasznalvan. ElGrevetitette azt is, hogy ha a jovében még
nagyobb SLSN-minta 4ll majd rendelkezésre, segitségiikkel lehetdségiink lesz talan minden eddiginél pontosabban
becsiilni a kozmoldgiai tdvolsagokat.

Regds & Vinkd (2019) a z > 2 voroseltolodasti SLSN-k detektalhatosdagat vizsgalta a kozeljovdben (remél-
hetbleg) felbocsétasra keriild James Webb-trtavesével (JWST). Mivel a nagyon nagy tomegil sziilécsillagokbdl
1étrejové SLSN-k térbeli gyakorisdganak kovetnie kell a kozmikus csillagkeltési ratat (cosmic star formation rate,
SFR), az esetleges detektdldsok szamabdl kdvetkeztetni lehetne az SFR menetére z > 2 f616tt. Eredményeik szerint
azonban a SLSN-k térbeli siirisége annyira alacsony, hogy a JWST-vel tervezett 3 éves tranzienskeresd program
ideje alatt nem varhat6 1-2-nél tobb SLSN detektalasa.

1.5.10. Nyitott kérdések és kitekintés

A szuperfényes szupernévak kutatdsa napjainkban még gyerekcip6ben jar, hiszen az elsé tttoré publikaciok
6ta alig 10 év telt el. Eppen ezért a kiilonlegesen fényes felrobbané csillagok mért jellemzdinek, illetve fizikai
tulajdonsdgainak pontosabb leirdsdhoz és mélyebb megértéséhez még rengeteg munka és idd sziikségeltetik.

A legfontosabb, napjainkig nyitott kérdés a SLSN-k hatalmas maximadlis fényességének kialakitdsdra képes
energiaforrds mibenléte. Vajon az 0sszes I-es tipusi SLSN hasonlé mechanizmussal robban fel, vagy esetleg ez
alapjan tobb alcsoportra oszthat6? A Il-es tipusti SLSN-k e tekintetben az I-esekhez hasonldéak? A robbandshoz
sziikséges energidt mindenképpen a kdzponti objektumnak kell biztositani, és ha igen, megfelel6 magyarazat a
magnetar impulzusmomentum-vesztése, vagy a kompakt objektum felszinére, illetve kornyezetébe torténd akkré-
ci6? MiikodSképes a valosagban is a PISN, illetve a PPISN modell? Mindezen kérdésekre jelenleg nincs elfogadott
valasz, igy ezek jovobeli feltarasa megfeleld alapjat adja a SLSN-k kutatasanak.

Szintén hidnyosak az ismereteink a II-es tipusi SLSN-kkal kapcsolatban, hiszen hidrogénben szegény test-
véreikkel ellentétben réluk joval kevesebb mérési adat sziiletett a felfedezésiik 6ta. B&vebb megismerésiikkel a
jovdben pontosabb képet kaphatndnk a SLSN-k csillagel6deirdl és sziilgalaxisairdl is.

Szintén fontos szerepet jatszhatnak majd a kiillonboz6 tranzienskeresd projektek, tigy mint az All-Sky Au-
tomated Survey for Supernovae (ASAS-SN), az Asteroid Terrestrial-impact Last Alert System (ATLAS), a Pan-
STARRS, illetve a Zwicky Transient Facility (ZTF), melyek egyiittesen majdnem az egész égboltot lefedik mind a

7 2

foldfelszinrdl, mind az Grb6l. Ezdltal a kés6bbiekben tobb, akdr napi gyakorisdggal mintavételezett, hosszu lefuté-
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1.5. Szuperfényes szupernovak

st SLSN vizsgalata valik majd lehetségessé az eddig felfedezett, és igen részletesen vizsgélt Gaial6apd (Nicholl et
al., 2017a; Yan et al., 2017a; Kangas et al., 2017), SN 2017egm (Bose et al., 2018), illetve SN 2018bsz (Anderson
et al., 2018) mellett. Ahogy egyre tobb és tobb kozeli SLSN-t fedeziink majd fel, egyre tdgabb lehetdségek nyilnak
a kiillonboz6 miiszerekkel €s mddszerekkel, akar rontgen-, vagy mas hullimhosszon torténé SLSN-vizsgalatokra.
A SLSN-k, nagy UV-luminozitdsukbél kifolyélag igéretessé valhatnak a nagy vordseltoloddsd Univerzum
vizsgélatanak szempontjabol is. Cooke et al. (2012) Gttor6 munkassiga utan tobben is megprébalkoztak a nagy
voroseltolédast SLSN-k lehetséges vizsgdlataval, példaul az Large Synoptic Survey Telescope (LSST) hasznala-
taval, valamint jovobeli irmissziok, pl. Euclid (Inserra et al., 2018), vagy Wide Field Infrared Survey Telescope
(WFIRST; Smith et al. 2018) tervezésével. Wang et al. (2017) megmutatta, hogy a JWST is hasznosnak bizonyul-
hat az akar z > 10-es voroseltolodasi SLSN-k felfedezésében és NIR hullimhosszakon torténd vizsgdlataban. Ez
alapjdn talan megbizonyosodhatnédnk afel6l, hogy a SLSN-k a korai Univerzum legfényesebb objektumai lehettek,
amelyek luminozitdsa még a kialakuléban 1év$ galaxisok fényét is tilszarnyalta. A nagy voroseltolodasu SLSN-
kutatds a jovoben nemcsak a nagy tomegii valtozdcsillagok, kozmoldgiai tdvolsdgmérések, vagy SN-robbandsi
forgat6konyvek vizsgalatanak szempontjabdl igérkezhet fontosnak, hanem a korai Univerzum, az elsé csillagok,

illetve az ionizal6 sugdrzas elsé forrdsainak b6vebb megismerése végett is.
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2. fejezet

Alkalmazott vizsgalati modszerek

2.1. Tavolsagmérés

Ebben a fejezetben azokat a tdvolsdgmérési eljarasokat mutatom be, amelyeket munkdm sordn én is alkalmaz-
tam vizsgalt szupernovaim esetében. Els6ként a vastag hidrogénburokkal koriilvett objektumok esetén hasznalatos
tdgulo fotoszféra modszert ismertetem, majd a standard gyertya médszert, végiil pedig az Ia tipusd szupernévékkal

zZ 2

torténd tavolsagmérés mikéntjét (1.2.2. fejezet).

2.1.1. Tavolsagmeérés kollapszar szupernévakkal

Tagulo6 fotoszféra modszer

A fotoszféra tagulasan alapuld, Kirshner & Kwan (1974) éltal megalkotott médszer (expanding photosphere
method, EPM) el6szeretettel hasznalhato I1-P tipusi szupern6vak esetén, hiszen ezeket vastag hidrogénburok veszi
koriil.

Fotoszféranak nevezziik egy objektum atmoszférdjanak azt a részét, ameddig a kiviilrél nézett burok atlatszo.
A II-P alosztélyba tartozé SN-k esetén a fotoszféra helyzetét a kovetkez6 tényezdk befolydsoljak: a burok kiilsd
rétegeinek tdgulasa, és egy kiviilrdl befelé haladé rekombinaciés hullam. Utébbi jelenségnek koszonhetd, hogy
a burok kiils6 részének anyaga, ami kezdetben jorészt 4tldtszatlan, ionizalt hidrogént tartalmaz, 4tlatszova valik,
ezaltal betekintést engedve az atmoszféra egyre mélyebb rétegeire. A fent emlitett két hatds kovetkezményeként
a plat6fazis sordn a fotoszféra szerepét id6r6l idére mas réteg tolti be, amelynek értelemszeriien ilyenkor a sugara
is véltozik: egyre lassulé novekedést mutat a platéfazis elsé 30-50 napjdban, majd a rekombindciés hullam egyre
mélyebbre haladtival csokkenni kezd. Eppen ezért a tagul6 fotoszféra médszert az elébb emlitett idGszakban
hasznaljuk.

Maga a mdédszer a fotoszféra latsz6 és valédi méretének 6sszehasonlitidsan alapszik. Ahhoz, hogy ezeket meg
tudjuk hatarozni, fontos feltenniink, hogy a fotoszféra sugarzasa Planck-fiiggvénnyel kozelithetd, illetve a ledobo-

dott, gdmbszimmetrikus burok homolég médon tdgul. Ekkor felirhaté a fotoszféra sugaranak idébeli valtozasa
Ron(t) = Ro + vpn(t) - (t —to) = vpn(t)(t —to) (2.1)

alakban, ahol t a homol6g tagulds kezdetének idSpontja, vy, (t) a fotoszféra taguldsi sebessége a ¢t idGpontban,

Ry pedig a robbané objektum sugara a tdgulds kezdetekor (vagyis tg-ban). Az Ry érték jellemzben 4-5 nap utdn
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R-hez képest elhanyagolhatéan kicsivé valik. A latsz6 szogméret kiszamithat6 a

Rph(t)

°=—7

(2.2)

formulabdl, ahol D a szupernéva megfigyel6t6l mért tavolsagat jeloli. Ekkor a 2.1 és 2.2 egyenlet segitségével a

fotoszféra pillanatnyi helyzete a kovetkez&képpen kaphaté meg:

e
t=D -— +to. (2.3)

Uph
Ha ezutan abrazoljuk az id6t a latszé szogméret és a tagulasi sebesség hanyadosdnak fiiggvényében, majd az
igy kapott pontokra illesztiink egy egyenest, annak meredeksége megadja a SN D tdvolsigit, a tengelymetszet
pedig a robbands ¢ty id6pontjat. Az SN tdvolsdganak kiszdmoldsdhoz tehat a latszé méret €s a tagulasi sebesség

meghatdrozasa sziikséges.

1. A latsz6 szé6gméret meghatarozasa

A t4guld fotoszféra mddszer alkalmazaséhoz fontos az az alapfeltétel, miszerint a fotoszféra kozelit6leg feketetest-
sugarzast bocsat ki. Ez a sugdrzds azonban nem magaban a fotoszférdban, hanem egy Rierm sugdrral jelolt ter-
malizacios mélységben alakul ki. A fotoszféra mélysége és a termalizacios mélység kozott elhelyezkedd rétegben
a hidrogén jelentds része ionizdlt dllapotban van, aminek megfelel6en a fotonok szabad elektronokon torténd
Thompson-szérédsa lesz a domindns. Ennek a szdrdsi hatdskeresztmetszete a hullimhossztdl fiiggetlen, igy az a
fentebb megemlitett rétegben a feketetest-sugarzds abszolut értéke, tehat a fluxus nagysdga véltozik. Ekkor a SN
egy adott A hullimhosszon mérhetd fluxusa megadhatd

2
no= (T) @) (2.0

formdban, ahol D a szupernéva megfigyel6tdl tavolsaga, B)(7') a Planck-fiiggvény, £(T') pedig az a korrekcids
tényez0, amellyel kikiiszoboljiik a sugarzas Planck-gorbétdl valo eltérését. (Ezt a fliggvényt példaul Dessart &
Hillier (2005) hatdrozta meg modellszamitds utjan.) Ekkor a 2.1. és a 2.4. egyenletbdl adddik az alabbi 6sszefiig-
gés:

I\ D ©

t =ty + 27 B\(T) : o () = o () -D + tp. (2.5)

Amennyiben nem az adott hullimhosszon mért fluxus segitségével, hanem a tobbszin-fotometridbdl kiszamolt

bolometrikus fluxusbdl ( fi,o1) szeretnénk meghatarozni a latszé szogméretet, ezt megtehetjitk a kovetkezd mdodon

(Vinko et al., 2004):
fbol
Obol = 4/ 20T’ (2.6)

ahol ¢ a Stefan—Boltzmann-dllandé. En ezt az utébbi médszer vélasztottam, ugyanis a bolometrikus fluxusok

mdr a rendelkezésemre dlltak. A képletben szerepld T hémérsékleteket a mért id6pontokhoz tartozé spektralis

energiaeloszlas diagramokra (SED) illesztett Planck-gorbe paramétereként kaptam meg.

2. A fotoszféra tagulasi sebességének mérése
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Egy SN fotoszférajanak taguldsi sebességét meghatarozhatjuk a felvett optikai spektrumban lathaté P Cygni
vonalprofilok (ldsd: 1.4. fejezet) abszorpciés minimuménak Doppler-eltoléddsdnak megmérésével (Kasen et al.,
2002). A sebesség kiszamitasdhoz optikailag vékony kozeg (7 < 1) sziikségeltetik, hiszen a szérds ekkor a
fotoszféra kornyezetében zajlik.

A SN 2017eaw-r6l késziilt optikai spektrumokat a témavezetém bocsatotta rendelkezésemre. Ezek a spektru-
mok a texasi McDonald Obszervatérium 10 m-es Hobby-Eberly tdvesovével, valamint a Las Cumbres Observatory

(LCO) 2 m-es robottavcsoveivel késziiltek.

Standard gyertya mdédszer

A II-es tipusti SN-k esetén eldszeretettel hasznalt tdvolsdgmérési eljards a standard gyertya médszer (Standar-
dized Candle Method, SCM). Ezen empirikus formula szerint egy II-P tipusd szupernévanak a robbands utdn 50
nappal mért fotoszférikus sebessége és ugyanazon idépontban mért fényessége a kovetkezd osszefiiggésnek tesz
eleget (Hamuy & Pinto, 2002):

My — Ag + aglog(vs0/5000) = 5log(HoD) — bs. (2.7)

Itt m,, jeloli az x = V szlir6vel mért fényességet 50 nappal a robbands utdn, vsg az ugyanekkor mérhet6 fotoszfé-
rikus sebességet km s~L-ban, A, az intersztelldris extinkciét, Hy a Hubble-dllandét, D a tdvolsdgot, a = 6.564 és
b = 1.478 pedig a Hamuy (2005) altal az x = V sziir6 esetén meghatdrozott kalibraciés konstansokat. Latszik
tehdt, hogy ez a mddszer nem csak a kalibrdcidés konstansok, de az intersztelldris extinkcié bizonytalansigara is
érzékeny. Az utébbi évtizedekben sokszor djra értelmezték €s pontositottdk az SCM mddszerét, azonban ez az
eljaras a sebesség és a fényesség kozotti tapasztalati 6sszefiiggés fizikai hatterének ismeretlensége és a kalibra-
cid sziikségessége miatt leggyakrabban csak mds tdvolsdgmérési mddszerekkel kapott eredmények ellenSrzésére

hasznalatos.

2.1.2. Tavolsagmeérés Ia tipusi szupernovakkal

Az altalam vizsgélt Ia tipust szuperndvdk tdvolsagat a Conley et al. (2011) altal a "tdvolsdgmeghatdroz6"
(distance calculator, DC) kategéridba sorolt tobbszin-fotometriai fénygorbe-modellezd kéd, a SNooPy2! (Burns
et al., 2011, 2014) haszndlatdval hatdroztam meg. A SNooPy2-n beliil tobbféle modellel illeszthetjiik vizsgalt
fénygorbéinket, amelyeket EBV-modell, EBV2-modell, illetve Color-modell névvel illettek (Burns et al., 2011).
Ezek koziill munkdm sordn az EBV és az EBV2 modellt alkalmaztam, hiszen ezek esetében az abszolit tdvolsdgot
meghatdrozé tavolsagmodulus illesztési paraméterként adédik. Az EBV-modell a B, V, R és I sziir6s adatokra
illeszti a Prieto et al. (2006) 4ltal elkészitett mintafénygorbéket x? minimalizdlassal, mig az EBV2 a Burns et al.
(2011)-féle uBV griY JH fénygorbéket veszi alapul. A kéd mindkét esetben az Ia tipusi SN-kra felirt Phillips-
reldcion alapszik (Phillips, 1993), amely szerint a maximumban fényesebb SN-k halvanyoddsi iiteme lassabb, mint
a halvanyabbaké. Ennek a szamszerisitésére vezette be Phillips a Am5(B)-vel jelolt halvanyodasi iitemet, ami a

B sz{ir6s maximum idején, illetve a 15 nappal kés6bb mért fényesség kozotti kiillonbséget adja meg magnitiddban.

Thttp://csp.obs.carnegiescience.edu/data/snpy/snpy
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Eszerint a kovetkez6 6sszefiiggés érvényes:

mx (o) = Ty (p,p) + My (p) + po + Kxy +
+Rx - E(B - V)MW + Ry - E(B — V)host- (2.8)

2

Itt X és Y a mért és a modellfénygorbe készitéséhez hasznalt szinszlir6k, ¢ a SN nyugalmi rendszerbeli fa-
zisa, melyet a B szlir6ben mért maximalis fényesség idGpontjatdl szamitunk, ¢, = ¢ - (1 + z) a megfigyels-
hoz rogzitett koordinata-rendszerben mért fazis, mx (p,) az X sztir6ben mért fénygorbe, Ty (¢, p) az illesztett
mintafénygorbe az id§ fiiggvényeként, p az éltalanositott halvanyodasi rata (az EBV modell esetén p = Amys,
mig az EBV2-nél p = spy), My (p) egy p halvanyodasi iitemli SN abszolidt fényessége a maximum idején,
o a vorosodéstdl fiiggetlen tdvolsigmodulus magnitidéban, Rx vy az X, illetve Y sziir6s vorosodési meredek-
ség (esetiinkben Ry = 3.1), E(B — V)uw az intersztellaris extinkcidnak kdszonhetd vorosodés a Tejhtrend-
szerben (MW, Milky Way), E(B — V)pest pedig ugyanez a sziilgalaxisban (host galaxy). ElGbbinek az adott
szupernévihoz tartozé értékeit a NASA/IPAC Infrared Science Archive? weboldalrdl szereztem meg. A
Kxy = Kxy(p,z, E(B — V)uw, E(B — V)post) paraméter a K-korrekciéra vonatkozik. Mivel azonban a
vizsgdlatom targyét képezd szuperndvikat nagyon alacsony voroseltolodds jellemezte (ldsd: 2.1. tibldzat), ez a
tényez6 a mérési bizonytalansagokhoz képest elhanyagolhaté mértékd.

Az imént emlitett Phillips-relaciét felhaszndlé SNooPy2-modellek optimalis illesztésébdl szarmazé kimend

paraméterek az alabbiak:
o E(B — V)post (mag): a gazdagalaxis intersztelldris vorosodése;
o Tihax MID): a B sziir6ben mért maximadlis fényesség id6pontja mddositott Julidn-ddtumban;
e 1o (mag): vorosodésfiiggetlen tdvolsdgmodulus;

e Amis (mag): az EBV modellben halvdnyodasi iitem mint a fénygorbe alakjat jellemz6 paraméter.

e Spy (mag): Az EBV2 modell halvanyodasi iiteme. A kdvetkez8képp szdrmaztathato:
SBV = tBVmax/(30 nap), ahol tgymax @ B — V gérbe maximumadnak id6beli tdvolsdga napokban a B

szirében mért maximum datumatél. Masképpen szin-nyujtas (color-stretch) paraméternek is nevezik.

Zhttps:/ /irsa.ipac.caltech.edu/
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2.2. Fotometria

2.2.1. Mérések és adatfeldolgozas

A 3.1. fejezetben vizsgdlandd, II-P tipusi SN 2017eaw, illetve a 3.2. fejezetben bemutatand6 17 fényes Ia
tipust SN tavesdvel torténd megfigyelését, beleértve a kalibracidos képek készitését, valamint az adatredukalast, a
standard transzformdcidt, illetve a fotometriai elemzést is részben én végeztem el. Ebben a fejezetben ismertetem
a mérések és az adatfeldolgozas menetét.

A vizsgaland6 Ia SN-k kivélasztdsdhoz az alabbi kritériumokat hasznéltuk:

P

o Lathatésag Piszkéstetordl, vagyis —15° feletti deklindcid

e A csucsfényesség idpontja el6tt torténd felfedezés

e Folyamatos észlelés lehetésége, legalabb a maximum utani 40. napig
e Kis voroseltolodas (z < 0.05)

A szupernévékrél a CSFK KTM CSI Piszkéstetéi Obszervatériumdnak 60/90 cm-es Schmidt-tdvesovével készi-
tettiink felvételeket 2016 és 2018 kozott, a standard Johnson—Cousins-féle fotometriai rendszer B, V', R, valamint
I szirdinek hasznélatdval. E tdvcs6 objektive egy gombfeliiletiire csiszolt, 90 cm-es atmérdji tiikor, melynek a
szférikus aberraciobol ad6dé hibdit egy 60 cm-es korrekcids lencse kiiszoboli ki. Mivel a kép a tubuson beliil
az elsddleges (primér) fokuszban keletkezik, az ilyen tipusu teleszkdpok vizudlis megfigyelésekre nem alkalma-
sak. A képeket egy folyadékhitésti, 9x9 pm?-es pixelméreti, 4096 x 4096 pixeles FLI CCD-kamera rogzitette,
ami esetiinkben koriilbeliil 1 fvmasodperc/pixel képskalat eredményezett. Igy tehdt a csillagok 2.5-3 pixelnyi
félérték-szélességlinek adédnak. Ez a felbontds lehetévé tette nagy jel/zaj viszonyd, homogén mérési sorozatok
1étrehozasat, illetve a PSF fotometria alkalmazasat.

Magukat a méréseket a Schmidt-tdvcs6hoz megirt, ccdsh?® elnevezésii vezérldprogram hasznalatival végeztem
el. Els6ként lehiitottem a kamerat (nydron éltalaban -35, télen pedig -40 °C-osra), majd elkészitettem a harom-
féle kalibraciés képet (bias, dark, flatfield). A bias képek 0 expozicids ideji felvételek, amik megmutatjak az
ugynevezett alapszintet, vagyis azt, hogy a CCD-kamera egyes pixelei alatt 1év6 elektrontdrol6k héany elektront
tartalmaznak. A dark-ok a kamera hiitésével ugyan csokkenthet, de el nem hanyagolhaté sotétzajra korrigalnak,
amelyek a CCD-kamera pixeleiben taldlhat6 részecskék h6mozgésa sordn kilépd elektronok szdmat adjdk meg.
Erdemes ezekbdl minden éjjel tobbet is csindlni, kiilonos figyelmet forditva arra, hogy a kamera hdmérséklete és
az expozicids id6 is megegyezzen az éppen vizsgalt SN-éval. A flatfield képek a detektoron talalhaté szennye-
z6désekbdl, valamint a CCD pixeleinek eltérs érzékenységébol fakadd hibdkat kiiszobolik ki, elkészitésiitk modja

sz 2

pedig a kamera homogén fényforrdssal (flaternyd/skyflat/domeflat) torténd megvildgitdsa utdni kiolvasds. Flateket
nem musz4dj minden nap, elég egy-két hetente késziteni. Mindezek végeztével a 4 sztir6ben (B, V, R, I) 3-3 képet
készitettem az adott szupernévardl olyan médon, hogy az expoziciés id6 megvilasztisakor figyelembe vettem a
SN latsz6 fényességét: a halvanyabb objektumokat hosszabb, a fényesebbeket pedig rovidebb ideig expondltam,
a CCD-kamera pixeleinek tilcsorduldsat elkeriilendd. Mivel a CCD érzékenysége a hullamhossznak is a fiigg-

vénye, a B sziir6s felvételek expoziciés idejét a V', R vagy I szlir6ben haszndlt expozicids id6 kétszeresének

valasztottam. A tavcs0 vezetési pontatlansdga miatt a lehetséges leghosszabb expoziciés id6 5 perc = 300 s. Ekkor

3http://ccdsh.konkoly.hu
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Gaialé6alq

SN 2016asf SN 2016blin

SN 2016coj SN 2016e0a SN 2016ffh

SN 2016gou SN 2016ixb

2.1. Abra. A 2016-ban felfedezett la SN-krol készitett, 1.7 x 1.7 négyzetivmasodperces méretii, északi
tdjolasi képek V sziir6ben.

SN 2016gcl

mar figyelembe kell venni a tdvcsd driftjét (lassa elcstiszdsat) is, 4m a csillagok profilja még korszimmetrikusnak
tekinthet6.

A mérések redukaldsat és fotometriai elemzését a Vinko et al. (2018) 4ltal leirt médon végeztem el. A nyers
adatokat az IRAF* (Image Reduction and Analysis Facility) programcsomaghoz irt sajat pipeline-nal redukaltam,
el6szor elvégezve a bias, a dark és a flatfield korrekcidkat, majd k6zos zéruspontba csisztatva a tavesd sodrodasa
miatt elcsiszott képeket, az egyiket referenciaképként kivalasztva. Ekkor lehetdség nyilt a szlirénkénti medidn
atlagolasra. Ennek elvégeztével a fits-képeken taldlhat6 égi objektumok R.A., Dec. koordinatdinak meghatarozasat
két 1épésben sikeriilt elvégeznem: elséként a SExtractor® (Bertin & Arnouts, 1996) elnevezési, publikus szoftver
segitségével pontforrasokat (csillagokat) azonositottam a képeken, majd a wcstools® csomagon beliili imwcs
program haszndlatdval égi koordindta-rendszerbe transzformaltam a pixelkoordinatdkat.

Mindezek utan lehet6vé vélt a PSF fotometriai elemzés, amit az IRAF-nek a digiphot.daophot csomagja-
ban fellelhetd parancsok hasznélatiaval végeztem el. Pontkiszélesedési fiiggvénynek (point spread function, PSF)
nevezziik egy adott optikai rendszer pontforrasra vonatkoztatott atviteli fiiggvényét, ami a 1égkorben lezajld jelen-
ségek (pl. turbulencia) hatdsara diffrakcidlimitdlt Airy-korong helyett széles, Gauss-profilhoz hasonlé alakot 6lt.
A profil térfogati integraljaval ardnyos a vizsgélt objektum fényessége. A pontkiszélesedési fiiggvény meghata-
rozdsa az egyes fits-képeken l4thatd, 30-50 fényes csillag profiljdnak &dtlagoldsdval torténik, amelyre az IRAF 6
analitikus fliggvény koziil védlasztja ki a legjobb illeszkedést mutatét.

Mint az j6l ismert, a térfogati integrdlds utdn megkapott, instrumentélis fényességek szisztematikusan eltérnek
a standard rendszerbeli fényességektdl, ezért az igy kapott magnitidoértékeket elengedhetetleniil fontos a standard

rendszerbe transzformalni. Ehhez 5-8 Osszehasonlit6 csillagot valasztottam minden objektum esetén, amelyek-

“http://iraf.noao.edu
Shttps://www.astromatic.net/software/sextractor
Chttp://tdc-www.harvard.edu/wcstools/
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SN 2017cts SN 2017drh

SN 2017erp

SN 2017fgc SN 2017fms SN 2017hjy

SN 2017igf SN 2018ch

2.2. dbra. A 2017-ben és 2018-ban felfedezett la SN-krol készitett, 1.7 x 1.7 négyzetivmasodperces
méretii, északi tajolasi képek V sziirében.

z 2

nek standard gp,rp,ip szlirds magnitidéit a PanSTARRS katalégusbdl meritettem, amiket késSbb a Johnson—
Cousins-féle sztirérendszer B, V, R, I szlir6s fényesség értékeivé transzformdltam a Tonry et al. (2012) altal

megalkotott formuldk hasznalataval:

B =gp+0.212+0.556 - (9p — rp) 4+ 0.034 - (gp — 7p)* (2.9)
V1=gp+0.005—0.536- (gp — rp) + 0.011 - (gp — rp)? (2.10)

V2 =rp+0.005+0.462 - (gp — rp) +0.034 - (gp — 7p)* (2.11)
=05 (V1+V?2) (2.12)

R=(gp—rp) —0.137— 0.108 - (gp — rp) — 0.029 - (gp — rp)? (2.13)
I=ip—0.366—0.136 - (gp — rp) — 0.018(gp — 7p)>. (2.14)

Szintén fontos megemliteni, hogy az SN 2016coj, a 2016gcl, a 2016ixb, a 2017drh és a 2017hjy elnevezésii
szupernévak esetén a gazdagalaxisbdl szarmazd, erdsen valtozé hattér miatt elkeriilhetetlenné valt a képlevondsos
fotometria elvégzése. Ehhez az adott SN-rél tobb mint egy évvel a robbandsa utan készitett minta-képeket hasznal-
tam, melyek szintén a fent emlitett Schmidt-tdvcsdvel késziiltek. Ekkor az 6sszehasonlité csillagok fotometridjat
a még levonds el6tt 4ll6 képeken, mig a szuperndvaét a levontakon végeztem el. Kiilonds figyelmet szenteltem
annak, hogy a levont és a levonatlan képek nullponti fluxus értékei megegyezzenek, igy mindkét kép-tipus ese-
tén konzisztens fotometriai eredményeket kaptam. A tobbi la SN és az SN 2017eaw kevésbé szenvedte meg a
gazdagalaxisdbdl szarmazo kontaminacids effektusokat, igy az egyszerti PSF-illesztés is elfogadhat6 eredményre
vezetett.

A kapott magnitddé értékek bizonytalansagait a DAOPHOT segitségével kapott fotometriai- és a standard

"http://archive.stsci.edu/panstarrs/search.php
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. . .

60/90 Schmidt telescope, Piszkegteto, Konkoly Obs, 2017-05-29

2.3. abra. Az SN 2017eaw-rdl készitett szines kép

transzformaciobdl adodé hibak kombinacidjaként kaptam meg. Utdbbi, ami az 6sszehasonlitd csillagok mért és
katalogizalt fényességébdl képezett rezidudljanak bizonytalansdgdbdl adddott, adta a hiba nagy részét a legtobb
esetben. A B sz{ir6 esetén ez az érték 0.071 magnitido, az V' -nél 0.045, az R-nél 0.048, az [-nél pedig 0.053.

A vizsgalt Ia SN-k alapadatait a 2.1. tabldzat tartalmazza, a réluk V' sziir6ben késziilt képekbdl 4116 mozaikot

pedig a 2.1. és a 2.2. dbra szemlélteti. A végsd fotometriai adatokat a Konyves-T6th et al. (2020a) cikkben

publikdltam.

Az SN 2017eaw Schmidt-tavcsével készitett, a ds9 program segitségével szinessé kombindlt képét a 2.3. dbra
mutatja.

2.1. tablazat. A mért la tipusi szupernévak alapadatai.

Név Tipus R.A. Dec. Szildgalaxis z E(B—V)mw  Felfedezési datum
Gaial6alq Ta-morm  18:12:29.36  +31:16:47.32 PSO J181229.441+311647.834  0.023 0.0576 2016-04-21
SN 2016asf Ta-norm  06:50:36.73  +31:06:45.36 KUG 0647+311 0.021 0.1149 2016-03-06
SN 2016bln T[a-91T 13:34:45.49  +13:51:14.30 NGC 5221 0.0235 0.0249 2016-04-04
SN 2016coj Ta-norm  12:08:06.80 +65:10:38.24 NGC 4125 0.005 0.0163 2016-05-28
SN 2016e0a  Ia-91bg  00:21:23.10  +22:26:08.30 NGC 0083 0.021 0.0633 2016-08-02
SN 2016ffh Ta-norm  15:11:49.48  +46:15:03.22 MCG +08-28-006 0.018 0.0239 2016-08-17
SN 2016gcl [a-91T 23:37:56.62  427:16:37.73 AGC 331536 0.028 0.0630 2016-09-08
SN 2016gou  Ia-norm  18:08:06.50 +25:24:31.32 PSSO J180806.461+252431.916 0.016 0.1095 2016-09-22
SN 2017cts Ta-norm  17:03:11.76  +61:27:26.06 CGCG 299-048 0.02 0.0265 2017-04-02
SN 2017erp Ta-norm  15:09:14.81 -11:20:03.20 NGC 5861 0.0062 0.0928 2017-06-13
SN 2017fgc Ta-norm  01:20:14.44  +03:24:09.96 NGC 0474 0.008 0.0294 2017-07-11
SN 2017fms Ia-91bg  21:20:14.60  -04:52:51.30 IC 1371 0.031 0.0568 2017-07-17
SN 2017hjy Ta-norm  02:36:02.56  +43:28:19.51 PSO J023602.146+432817.771 0.007 0.0768 2017-10-14
SN 2017igf  Ia-91bg  11:42:49.85 77:22:12.94 NGC 3901 0.006 0.0456 2017-11-18
SN 2018oh Ta-norm  09:06:39.54  +19:20:17.77 UGC 04780 0.012 0.0382 2018-02-04

a: Piascik, & Steele (2016); b: Cruz et al. (2016); c¢: Miller et al. (2016); d: Zheng et al. (2017); e: Gagliano et al. (2016); f: Tonry
et al. (2016a); g: Brown (2016); h: Tonry et al. (2016b); i: Stanek (2016); j: Brimacombe et al. (2017); k: Valenti et al. (2017); I:
Itagaki (2017); m: Sand et al. (2017); n: Gagliano et al. (2017); o: Tonry et al. (2017); p: Stanek (2017); q: Stanek (2018)

2.2.2. A bolometrikus fénygorbe modellezése

A vizsgilt Ia tipusi SN-k bolometrikus fénygorbéit (melyeknek konstrudldsat a 3.2.2. fejezetben {rom le rész-
letesen) az Arnett-modellen alapuld, fél-analitikus, Minim elnevezésti kod (Chatzopoulos et al., 2013a) segitségé-
vel modelleztem, melynek az illesztethet§ paraméterei a kovetkezdk: a robbands id6pontja és a B sztir6ben mért
maximum ideje kozotti kiilonbség abszolitértéke napokban (%yise), a fénygorbe-iddskéla (1), a gamma-szivargas

id6skaldja (1) €s a kezdeti nikkeltomeg (My;). A Minim-hez hasonld, fél-analitikus kodoknak fontos paramétere
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a térben és id6ben allandénak feltett opacitds (k). Az effektiv optikai opacitds becslésére a Li et al. (2019) éltal az
SN 2018oh-ra alkalmazott technikat hasznaltam, ami a két fénygorbe-idGskdla, a 7. €s a 7, kombindcidjan alapul.

Ezek kifejezhet6ek ugyanis a robbands fizikai paramétereinek segitségével a kovetkezbképpen:

26 M; 3k, Mo

2 €] 2 2 €
- és 12 = 9 2.15
le BcVexp v 47ngp ( )

7

ahol Mg a ledobott tomeg, 5 = 13.8 a siirliségprofilhoz kapcsol6dé konstans, vey, a ledobott anyag tdguldsi
sebessége €s k., = 0.03 cm?g~! a y-sugarak opacitdsa (Arnett, 1982; Clocchiatti & Wheeler, 1997; Valenti et al.,
2008; Chatzopoulos et al., 2012; Wheeler et al., 2015; Li et al., 2019). Minthogy 7. €s 7, mérhet6 mennyiségek,
a 2.15. egyenletrendszer harom ismeretlent tartalmaz: M, Vexp, €s k. Annak érdekében, hogy megbecsiiljiik az
opacitds felsd és alsé korldtjat, Li et al. (2019) mddszerét alkalmazva megszoritdsokat vezettem be Me;-re €s vexp-
re vonatkozdan. El6szor is feltettem, hogy a ledobott tomeg semmiképpen sem haladhatja meg az Ia SN-kra jol
ismert Chandrasekhar-féle hatartomeget (Me; < Mcy). Ezzel a feltétellel becsiilhetjiik az opacités alsé korldtjat,
melyet a tovdbbiakban s~ jeldléssel illetek. A k' -nak nevezett felsd becslést a tdguldsi sebességre tett korlatbdl

szdrmaztattam, miszerint ez az Ia SN-k esetén ez tipikusan vey, > 10000 km s~ ilyetén médon a kovetkezd

adddik a k-k értékeire:
4 2
Y e g gt = Srmde - (2.16)
167TT,YMCh 87“)9’(1377

A szamolas elvégzése utan az optikai opacitast (k) a kapott alsé és fels6 korlatok atlagaval kozelitettem. Ekkor

tehdt x meghatdrozasaval a 2.15. egyenletrendszer ismeretlenjeinek szdma a kezdeti hdromrdl kettdre redukalodik:

4 02 2 2
o 3k, Bt _ 3ryTifBe
Me = T 9.9 €S vexp = o 3 - (217)
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2.4. dbra. Bal oldalt: 0.5 és 2.1 My kézotti ledobott témeggel meghatarozott modellfénygérbék, ame-
lyeknek Osszes tobbi bemend paramétere fix: Ry = 0.01Rg, vVexp = 11000 km sk = 0.1 cm?g™! és
Myi = 0.6Mg. Jobb oldalt: 7. (hdromszogek) és T, (négyszigek) a ledobott tomeg (M;) fiiggvényeként.
A Vexp = 11000 km sl ésk = 0.1 cm?g™" - hoz tartozo értékeket kékkel, a Vexp = 15000 km s tésk=0.1
cm?g™! esetet zolddel, végiil a Vexp = 11000 km s7! és k = 0.2 cm?g™! -ot narancssérga szimbolumokkal
jeléltem.

Az egyenletrendszer megolddsa mellett a kinetikus energia értéke is kiszamithat6 az Arnett-modell alapfelte-
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véseinek ismeretében (Arnett, 1982; Chatzopoulos et al., 2012), az 1. fejezetben leirt 1.24. képlet segitségével.

A fentebb lefrt médon meghatdrozott k~, kT, K, M, Vexp €s Eyin paraméterek értékei vizsgélt Ia tipusu
szuperndvaim esetén megtaldlhatdak a 3.2. tdblazatban.

A 2.4. abra kiilonb6z6 ledobott tomegekhez rendelt modellfénygorbéket, valamint ezeknek a fénygorbe-
id6skalakkal vett kapcsolatat jeleniti meg. Bal oldalt 0.5 és 2.1 M, kozotti ledobott tomeg értékeket dbrazolok
k=0.1cm?g~ ! és Vexp = 11000 km s~1 esetén. Leolvashat6, hogy a nagyobb ledobott tomeghez hosszabb fel-
fényesedési idd, illetve lassabb elhalvanyulas tartozik, ami konzisztens a 2.15. egyenletben leirtakkal. Jobb oldalt
lathaté a ledobott tomeg €s az iddskaldk kozotti korreldcid, ahol 7 -t négyzetek, 1.t pedig haromszogek jelolik, a
kiilonbozd szinek pedig a fizikai paraméterek mas-mds értékeihez tartoznak: kék szinnel jeldltem a veyp, = 11000

km s~! és k = 0.1 cm?g~!-0s megvalasztist, zolddel a Vexp = 15000 km st és k = 0.1 cm?g~!-o0s értékeket,
végiil narancssargval a vexp = 11000 km s™1 és k = 0.2 cm?g~1-hoz tartozéakat. Az elvédrdsoknak megfelelSen
itt is latszik, hogy a hosszabb id&skalakhoz nagyobb ledobott tomegek tartoznak, ami meger0sitést ad arra, hogy a

i €s T, paraméterek kombinacidjabol szamolt ledobott tomegek redlis becslést adnak.
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2.2. tablazat. A vizsgilt SLSN-k alapadatai

SN R.A. Dec. Felfedezés Robbanasi datum tmax Mmax |szUré| z E(B - V)mw
(MJD) (MJD) (mag)

SN 2010kd  12:08%:¢  +49:13%%¢  2010.11.14%? 555007 55552¢ 16.16 [U]*  0.1010%° 0.01977

SN 2019neq 17:549 +47:259 2019.08.109 587017 587317 17.79 [i]" 0.1059* 0.0330f

a: Lennarz et al. (2012); b: Vinko et al. (2010); c: Barbon et al. (2008); d: Kumar et al. (2020); e: Brown et al. (2014); f: Schlafly
& Finkbeiner (2011); g: Nordin et al. (2019); h: jelen dolgozat; i: A gazdagalaxis keskeny Ho emisszios vonalabdl szamitottam.

1 T , : : .
_4d
0.8 | |
2]
= .
3 06 I’SIIIiI N
g +5d isgs Ol
N aRY
© i
T 04 |
n
2+ 1 Fell. A oL ]
O : M g I I ,.w‘\ e ! ‘ L TR W}"‘Wﬁ”’k ,,,,, o {"\”‘kaw‘\‘ HW
N * s 4 o Lt :
. S Fr» l[ o ‘:eﬂw‘;%wﬂke;ff'“w?éﬁlﬁw«hO| A [
! e G gl
0 1 | L | ) i

3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000
Voroseltolddasra korrigélt hulldmhossz (A)

2.5. Abra. Az SN 2019neq maximumtél vett -4, +5 és +29 napos fazisnal mért spektruma a SYN-++
segitségével azonositott spektrumvonalakkal egyiitt. A szinképek modellezésének mikéntjét a 2.3.3. fe-
jezetben, a vonalazonositast, illetve az abbél levonhaté kévetkeztetéseket a 3.3.2. fejezetben fejtem ki
részletesen.

2.3. Spektroszkopia

2.3.1. Mérések és adatfeldolgozas

Doktori munkam soran spektroszkdpiai szempontbdl vizsgdltam két SLSN-t, az SN 2010kd-t, és az SN 2019neq-
t. E16bbirdl, régebbi objektum 1évén, a t€émavezetdm bocsitotta rendelkezésemre a szinképek adatait, utébbi azon-
ban 2019-ben robbant, igy alkalmam nyilt foglalkozni vele a felfedezését kovetd néhdny héten beliil. Eppen ezért
a mérések részletes ismertetése el6tt roviden leirom az SN 2019neq felfedezésének koriilményeit.

Az SN 2019neqg-t (R.A. = 17:54:26.736, Dec. = +47:15:40.56) a Zwicky Transient Facility (ZTF; Bellm et
al. 2019) fedezte fel 2019.08.10-én UT 05:25:45-kor, s a ZTF19abpbopt bels6 elnevezéssel illette. A felfedezés
napjan, UT 04:44:43-kor az objektum még lathatatlan volt a ZTF r sziir6ben (r = 20.30 AB-hatdrmagnitidé
mellett), 4m kicsit késébb, UT 05:25:45-kor a ZTF g sztir6ben g = 19.78 £ 0.24 AB-magnitidénal lathatéva valt.
A robbands el6tti utolsé nem-detektalds a g sziirében 2019.08.08-an, UT 07:29:09 (MJD 58703.31)-kor tortént.
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Az SN 2019neq felfedezését Nordin et al. (2019) jelentette be a Transient Name Server® (TNS)-en, 2019.08.11-én.

A felfedezést kovetd elsd spektroszképiai méréseken, amelyeket a Palomar Obszervatérium 60 hiivelykes tii-
koratmérjti robottavesovére (P60) szerelt kisfelbontasti SED Machine nevii spektrograf készitett 2019.08.11. és
08.22. kozott, vonalak nélkiili, kék kontinuum l4tszott. A Liverpool Telescope SPRAT miiszerével 08.27-én ké-
szitett, 2x900 masodperces spektrumon megfigyelhetévé valtak a gazdagalaxis z = 0.1075-6s voroseltolédashoz
tartozd keskeny emisszids vonalai, amelyek a széles, gyenge abszorpcids vonalakat mutaté kék kontinuumra ra-
kédtak rd. E korai spektrumot a superfit? -tel elemezve arra a kovetkeztetésre jutottunk, hogy az SN 2019neq
egy, a maximum el6tti szakaszban 1€vé, I-es tipusd SLSN.

Munkdm sordn mind az SN 2010kd-rél, mind az SN 2019neq-rél 3 mért spektrumot elemzek, amelyeket
3640 < X < 10000 A hulldmhossztartoményon vettek fel. Az SN 2019neq-rdl készitetteket elektronikus kozle-
mény formdjdban tettitkk k6zz¢é témavezetdmmel és amerikai partnereinkkel (Thomas et al., 2019). A szinképek
a texasi McDonald Obszervatérium 10 méteres Hobby-Eberly Telescope-javal (HET) késziiltek 2019.09.01-én,
09.11-én, illetve 10.6/8-an.

A méréseket készit6 HET tiikkoratmérgje ~11.1x9.8 méteres, amellyel a legnagyobb optikai tavcsovek ko-
7€ tartozik. A neki otthont adé McDonald Obszervatérium 2026 m-es magassidgban taldlhaté a Davis-hegyen,
Texasban.

A teleszkép moédositott azimutalis szerelésii, f6tiikre pedig 91, mozaikszer(ien elrendezett, hatszog alaku tii-
korbdl tevddik ossze. A tdvesd magassaga 55 fokban rogzitve van, alapzata koriil pedig teljesen korbefordithatd
1égparndk segitségével. A vizsgélt objektumok magassdgvéltozdsdnak kovetésére az elsédleges fokuszban elhe-
lyezett, cstiszkara szerelt, mozgathaté kovetd tiikor szolgal. Emellett a primér fokuszban taldlhatéak a fény spekt-
rografhoz torténd elvezetésére kialakitott fényvezet6szal-kotegek, illetve a korrekcids optikai elem is. 2013-ig a
HET 3 féle spektrograf hasznalataval miikodott: a kis (Low Resolution Spectrograph, LRS), a kdzepes (Medium
Resolution Spectrometer, MRS), illetve a nagy felbontasti (High Resolution Spectrograph, HRS) spektrograf-
fal. Kés6bb, 2014-ben az eddigi 4 {vperces latémezdt 22 ivpercesre bdvitették, s emellett felszerelték a Visible
Integral-field Replicable Unit Spectrograph (VIRUS) névvel illetett multiobjektum-spektrografot, valamint a Low
Resolution Spectrograph 2 (LRS2)-t.

Az altalam vizsgdlt SLSN-k koziil az SN 2010kd-r61 az LRS miiszer, az SN 2019neq-rdl pedig az LRS2
készitett szinképeket.

Az LRS spektrografot két, 300 vonal/mm-es rdcsdlland6ju optikai rics (grating) - prizma (prism) egyiittessel
(vagyis grizmdval) szerelték fel, ami képalkotd, hosszi réses (long slit), avagy multiobjektum spektroszkopidra is
alkalmas. Latémezejének atmérgje a 2013 eldtti elrendezéshez hiven 4 ivperc, a benne taldlhaté két bontéelem
érzékenységi tartomdnya pedig 415-1010 nm R~550-es spektralis felbontéssal, illetve 430-730 nm R~1300-n4l.
A szinképeket egy 15um-es pixelméretli, 3072x1024 pixeles CCD-kamera rogziti, ami nagyjabol 0.25 {vmdésod-
perc/pixeles képskalat eredményez. A spektrograf felbontoképességének megfeleld vonalszélesség 700 nm-en kb.
1.27 nm. Ez nagyjdbdl 5.5 pixelre esik a detektoron.

A 2015 utdni méréseket, igy az SN 2019neq-r6l felvetteket is az LRS2 végezte el. Ez egy kétkard
multiobjektum-spektrograf, amely egyszerre tobb csillag spektrumat is ki tudja mérni egy 12 x 6 ivmdsodper-
ces latdbmezdben a beérkez6 fényt optikai szdlakba (fiber) vezetvén. Minthogy az 6sszes optikai szdl 1-1 szinképpé
alakul, a miiszer képes egyszerre akar 280 spektrum elkészitésére. Az LRS2-t a 370 nm — 1 um-es hulldmhossztar-

tomény lefedésére készitették, amely két miiszer kozott oszlik el a kdvetkez6képp: az LSR2-B nevii "kék spekt-

Shttps://wis-tns.weizmann.ac.il/object /2019neq
https://github.com /dahowell /superfit
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rograf" a 370-700 nm-es tartomanyt oleli fel R~1500-as spektrélis felbontassal, az LSR2-R "voros spektrograf™”
pedig a 650-1050 nm kozotti hulldmhosszakat R~1800 mellett. Az SN 2019neq-t az elsd két detektalasi id6-
pontban a kék és a voros kar karonkénti 1800 masodperces integracids idovel mérte, a harmadik mérés pedig két
éjszakat vett igénybe az idGjarasi koriilmények okozta komplikacidk miatt, s az expoziciés id6 2100 masodpercre
nétt a szuperndva jelentds halvanyuldsdnak kovetkeztében.

A HET miikodésének egyik kiilonlegessége az iitemezett (queue-) mdédban val6 észlelés. Eszerint fontossag és
észlelhet6ség szempontjabol sorrendbe teszik a beérkezd igényeket, és a sorban épp legelol all6 objektumrdl készi-
tenek mérést. Az észlelést az erre kiképzett iigyeletes csillagdszok, illetve a tdvcsd operatorai végzik, az igénylSk
pedig a nyers adatokat interneten keresztiil kapjdk meg. A dolgozatomban szerepld szuperndvak spektrumai is igy
késziiltek, ezeket a témavezetéGm bocsatotta rendelkezésemre.

A spektroszképiai mérések redukaldsat az erre kialakitott Panacea'” szoftverrel, illetve az IRAF haszndlatd-
val végeztiik. Az SN 2019neq immdron kiredukdlt HET/LRS2 szinképei a 2.5. 4brdn jelennek meg, korrigédlva
a voroseltolddasra és a csillagkdzi vorosodésre. Adataikat a Weizmann Interactive Supernova Data Repository
(WISeREP!) oldalon tettiik kozzé.

A spektrumredukalas elsd 1épéseként fontos a bias, illetve flatfield korrekci6 elvégzése. Ezeket, illetve az
adatfeldolgozas tovabbi lépéseit is az IRAF program megfeleld parancsainak hasznalata teszi lehet6vé. A bias
korrekcid sordn, a fotometriai adatredukciéhoz hasonléan levonjuk az dsszes felvételbdl a 0 expozicidval késziilt
CCD-képek median atlagat, amit bias atlagképnek is neveziink. Az ezutan elvégzendd flat korrekcidhoz a spekt-
roszképidban haszndlatos flatfield kép eltér a fotometriaitél. Ez esetben a flat kép a homogén fényforras éltal
megvildgitott rés képét jelenti, amelyhez altaldban egy tiszta kontinuumot sugarzo, szinképvonalakt6l mentes ka-
libral6 lampat hasznalnak. Miutan leosztottunk az atlagolt flatfield képpel, fontos a spektrum CCD chipen elfoglalt
helyének meghatdrozasa, illetve ennek kalibracidja és kifotometralasa.

A szinkép kinyeréséhez elészor is sziikséges az adott spektralis rend helyzetének meghatarozasa,
amelynek érdekében a diszperzids tengelyre 90°-os szogben elmetssziik a spektrumot, majd arra egy Gauss-gorbét
illesztiink. Ebbdl az intenzitdsnak a diszperzids tengelyre merdleges irdnyban torténd integraldsaval megkaphatjuk
az adott hulldimhosszértékhez tartoz6 fluxust. Ezutan az eljarast a diszperzids tengely mas-mds pozicidiban djra
elvégezve feltérképezziik a spektum menetét a litdmezdben. Ezzel az eljdrdssal korrigdlhatjuk a CCD-kamera
lehetséges térbeli bedllitdsi pontatlansagait, valamint a spektralis rend gorbiiletét.

Ezeket a miiveleteket a hullamhossz-kalibracié koveti, amelynek sordn meghatirozzuk, hogy milyen hul-
lamhosszértékeket vesz fel a szinkép a CCD adott pixeleinél. Ehhez egy olyan spektralatlasz haszndlata sziikséges,
amely tartalmazza az adott spektralldimpdk spektrumdban megtaldlhaté vonalakhoz tartozé hulldmhosszakat. Miu-
tan a kalibrdl¢ spektrallampardl elkészitett szinkép emisszids vonalait azonositjuk egy spektrélatlasz segitségével,
a kapott pixel-hulldmhossz adatsorra egy harmadfokd polinomot illesztve meghatdrozhatéva valik a berendezés
diszperzids gorbéje. Végiil a pixelkoordindtdkat hullimhossz-koordindtdkk4 konvertaljuk a diszperziés gorbe fel-
haszndldsdval az Osszes tobbi szinképen is.

Szintén elengedhetetlen az ezutdn kovetkezd fluxuskalibracid, hiszen a hullimhosszt6l, helyt6l és id6t6l is
fliggd 1€gkori extinkcié minden pillanatban valtozé értéke gyengiti a beérkezd fluxust, amelyet még a tdvesdvon
torténd 4thaladds, valamint a detektor is megvaltoztat. A detektorok érzékenysége ugyanis hulldmhosszfiiggd, s
ezenkivill minden spektrografnak van egy egyedi, ra jellemzd spektralis atvitele. Ezeknek a hatdsoknak megfele-
16en tehdt a mért fluxus felirhat6 az F(\) = S(A\)G(A) formdban, ahol S(\) az objektum valédi spektrumét, mig

DOhttps://github. com/grzeimann/Panacea/
"https://wiserep.weizmann.ac.il/
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G(\) az érzékenységi gorbét jelenti. Utbbi meghatdrozhaté egy olyan standard csillag segitségével, amelynek
valddi spektruma ismert. Az abbdl szarmaztatott G(\)-ra polinomot illesztve korrigalhatjuk vele a mért szinképe-
ket.

Ekkor azonban még mindig nem alkalmas a modellezésre a feldolgozott spektrum: a hulldmhossztengelyt
voroseltolédasra, a fluxusokat pedig a hullimhosszfiiggd intersztellaris extinkcidra is sziikséges korrigdlni.
A voroseltolodasra (z) torténd korrekciod sordn a hullimhossz korrigélt értékeit a kovetkez6 Osszefliggés

hasznalataval szamitottam ki:

A
142

Vizsgélt szupernévaim ezen szdmoldshoz sziikséges adatait a 2.2. tdbldzat tartalmazza.

(2.18)

korr —

Ezenkiviil az adatfeldolgozds részét képezi a maximum idépontjanak (¢,,.x) a meghatarozasa is, ami
esetén pedig a Lasair weboldalrél'? (Smith et al., 2019) letsltott, publikus ZTF fénygorbéjét gaussi folyamatokkal
interpoldltuk. A maximum meghatdrozdsdhoz a ZTF g szlir6s fénygorbét vettiik alapul, mivel a kis vordseltoléddsu
SLSN-2019neq SED-je a mérések szerint nagyobb fluxust mutatott a g, mint az r szlirében. Eredményként ¢, =
58731 (MJD) adddott az SN 2019neq esetén.

Ezt kovetéen elengedhetetlen a maximum ideje (tax) €s a mérés idépontja kozott eltelt idének a mozgd
koordinata-rendszerbdl a nyugalmi rendszerbe torténd konvertaldsa, vagyis az Univerzum tdguldsabol adédd, nem-
relativisztikus idédilataciéra torténé korrekcid elvégzése. Ekkor a korrigalt értékeket a

tmax — tmé
(tmax - tmért)korr = ﬁ (219)

Osszefiiggést alkalmazva szamoltam ki. A vizsgalt SLSN-k mozgé rendszerbeli és korrigalt fazisai leolvashatéak
a C Fuggelék C1. tdbldzatabol.

A késbbi szamitasokhoz szintén sziikséges robbanasi datum becsléséhez az SN 2019neq esetén a ZTF
g sziirs fénygorbe elsd két hétben felvett adataira egy L ~ t? alaki polinomot illesztettiink, s eredményiil £y ~
58700.7 (MJD) adédott, £2 napos hibahatarral.

Az SN 2019neq, illetve dsszehasonlité objektuma, az SN 2010kd alapadatai a 2.2. tdbldzatban vannak feltiin-
tetve, s a két objektum spektroszkdpiai fejlédésének részletes 6sszehasonlitasat a 3.3.1. fejezet tartalmazza.

A fent emlitett 1€pések elvégzése utan spektrumaim készen alltak a modellezésre, amelynek sordn lehetségessé

vélt a vizsgalt szuperfényes szupernévak kémiai Osszetételének meghatarozdsa (lasd: 3.3.2. fejezet).

2.3.2. Spektrumok az Open Supernova Catalog-bdl

A 3.4. fejezetben elemzendd, I-es tipusu szuperfényes szupernévakbol all6 mintit az Open Supernova Catalog-
ban (OSC'3; Guillochon et al. 2017) szerepls, 2020 elétt felfedezett, legalabb 10 fotometriai adatponttal és leg-
alabb egy spektrummal rendelkez6 SLSN-kbdl allitottam Ossze. Az ilyen médon taldlt 98 objektumbdl 18-at
rogton kizdrtam a tovdbbi vizsgdlatbdl, mivel a hidrogénben gazdag SLSN-csoporthoz tartoztak. Mint ahogy a
3.4. fejezetben részletesen leirom majd, a f6 célom a mintdba tartozé6 SLSN-k ledobott tomegeinek kiszamitésa,
amelyhez elengedhetetlen a maximum kozelében, vagy az elStte mért fotoszférikus sebesség (vpn) ismerete. Mi-

vel ezt spektrummodellezés dtjan hatdroztam meg, azt a 39 SLSN-t, amelyekrdl nem volt a csticsfényesség ideje

2https://lasair.roe.ac.uk/object/ZTF19abpbopt/
Bhttps://sne.space/
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2.3. tablazat. A mintiabdl eltavolitott SLSN-k

A kizaras oka [darabszam| SLSN

SLSNe-II [18] SN2006gy, SN1000+0216, SN2008am, SN2008es, CSS121015:004244+132827,
PTF12mkp, SN2013hx, PS15br, LSQ15abl, SN2016aps, SN2016ezh,
SN2016jhm, SN2016jhn, SN2017bce, SN2017egm, SN2018jkq, SN2019c¢mv,
SN2019meh

Nincs maximum elStti spektrum [39]  SN2213-1745, SDSS-II SN 2538, SDSS-II SN17789, SN2009cb, SN2009jh, PTF10bfz,
PTF10bjp, PS1-10pm, PS1-10ky, PS1-11tt, PS1-10ahf, SN2010hy,
PS1-10awh, PTF10aagc, PS1-10bzj, PS1-11ap, SN2011ke, PS1-11afv,
PTF1lhrq, SN2011kl, SN2011kf, SN2012il, PTF12mxx, SN2013dg,
SN2013hy, CSS130912:025702-001844, PS15cjz, OGLE15sd, PS16yj,
iPTF16bad, DES16C2nm, AT2016jho, SN2017jan, DES17C3gyp, SN2018bgv,
SN2018gkz, SN2018lfd, SN2019meh, SN2019szu

Problémas spektrum [13] SN 2019szu, SCP-06F6, OGLE15qz, DES15E2mlf, SNLS-06D4eu, SNLS-07D2bv,
SN 2010md, PTF10vqv, SN 2016aj, SN 2010uhf, SN 2007bi, SN 2015L, SN 2017gir

elott felvett szinkép, szintén kizartam az elemzésbdl. Az igy megmaradt 41 objektumbdl tovabbi 13-at el kellett

tdvolitanom az alabbi felsoroldsban megjelolt indokok miatt.

e Az SN 2019szu, az SCP-06F6 és az OGLE15qz nevii SLSN-k szinképe tilsdgosan nagy zajszint(,

ezért nem lehetett spektrumvonalakat azonositani benniik.

e A DES15E2mlf, az SNLS-06D4eu és az SNLS-07D2bv nevii objektumokat csak az UV hulldm-
hosszakon észlelték, 3000 A-ig.

e Az SN 2010md, a PTF10vqv, az SN 2016aj, és az SN 2010uhf szupernévak spektruma nem
tartalmazott sem az I-es tipusi SLSN-knak megfeleltethetd W alaki abszorpci6t 3900 és 4500 A kozott,
sem egyéb jellegzetes SLSN-spektrumvonalat.

e Az SN 2007bi kivalasztott szinképe val6jaban nem a maximum el6tt, hanem utédna késziilt.

e Az SN 2015L-t, a valaha latott legfényesebb "SLSN"-t nagy valdszintiséggel egy arapaly-katasztréfa hozta
létre (lasd pl. Leloudas et al., 2016; Margutti et al., 2017; Coughlin & Armitage, 2018). Ha viszont mégis
csak SLSN-ként tekintiink ra, akkor a megfigyelt jellemzdket megmagyarazhatjuk a csillagkoriili anyaggal
torténd erdteljes kolcsonhatdssal, ekkor azonban az objektum fotoszférdja egyaltalan nem megfigyelhetd,

marpedig a fotoszférikus sebesség meghatarozdsihoz annak ismerete alapkovetelmény.

e Az SN 2017gir, bar az Open Supernova Catalog-ban az I-es besorolds illette, spektralis szempontbdl
inkdbb egy IIn tipusi SLSN-ra hasonlit.

A 2.3. tablazatban azok a SLSN-k vannak feltiintetve, amelyek a fentebb felsorolt indokok valamelyike miatt
nem keriiltek bele az elemzésre szdnt mintaba.

A 2.4. tablazat a vizsgalt 28 SLSN alapadatait tiinteti fel, melyeket az Open Supernova Catalog-bdl gyfijtottem
ki. A robbanas idépontjat (y) a Modular Open Source Fitter for Transients (MOSFiT; Nicholl et al. 2017c) nevfi
kéddal torténd fénygorbeillesztés eredményeként nyertem ki szintén az Open Supernova Catalog-bol.

A bemutatott SLSN-k elemzése el6tt spektrumukat norméltam a 6000 A-nél mért fluxussal, majd korrigdltam

Oket a tejutrendszerbeli extinkcidra, illetve a voroseltolédasra.
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2.4. tablazat. Az elemzett SLSN-k alapadatai

SLSN to tmax Mnax R.A. Dec. z E(B-V) Referencia

MJD MJD mag J2000 J2000 mag
SN2005ap 53415 53440 18.16  13:01:14.8 427:43:31.4  0.2832 0.0072 1,2,3,4,5
SN20060z 54033 54068 19.80  22:08:53.6  400:53:50.4  0.3760 0.0403 2,5,6,7,8
SN2010gx 55246 55277 17.62 11:25:46.7 -08:49:41.4 0.2299 0.0333 1, 2,9, 10, 11, 12
SN2010kd 55499 55552  16.16  12:08:01.1  449:13:31.1 0.1010 0.0197 1, 2, 10, 13
SN2011kg 55907 55938  18.39  01:39:45.5  429:55:27.0  0.1924 0.0371 2,9, 10, 11, 14, 15, 16
SN2015bn 57000 57101  15.69  11:33:41.6  400:43:32.2  0.1136 0.0221 2,17, 18
SN2016ard 57424 57454  18.39  14:10:44.6  -10:09:35.4 0.2025 0.0433 2,19, 20
SN2016eay 57509 57530  15.20  12:02:51.7  4+44:15:27.4  0.1013 0.0132 2, 21, 22
SN2016els 57578 57605  18.31  20:30:13.9  -10:57:01.8 0.2170 0.0467 2, 10, 23
SN2017faf 57908 57941 16.78 17:34:40.0  426:18:22.0 0.0290 0.0482 2,24, 25
SN2018bsz 58197 58275  13.99  16:09:39.1  -32:03:45.7  0.02667 0.2071 2, 26, 27, 28
SN2018ibb 58336 58466  17.66  04:38:57.0  -20:39:44.0 0.1600 0.0284 2,29
SN2018hti 58383 58486  16.46  03:40:53.8 +11:46:37.3  0.0630 0.4129 2, 30, 31
SN2019neq 58700 58731 17.79  17:54:26.7  +47:15:40.6  0.1075 0.0285 32,33, 34
DES14X3taz 57021 57093  20.54  02:28:04.5  -04:05:12.7 0.6080 0.0220 2, 35, 36
iPTF13ajg 56348 56430 19.26  16:39:04.0  +37:01:38.4  0.7400 0.0121 2, 11, 37
iPTF13ehe 56565 56676 19.6 06:53:21.5  +67:07:56.0 0.3434 0.0434 2,11, 38
LSQ12dIf 56098 56150 18.46 01:50:29.8 -21:48:45.4 0.2550 0.0110 2, 39, 40, 41, 42
LSQ14an 56639 56660 18.60  12:53:47.8  -29:31:27.2 0.1630 0.0711 2,43, 44, 45
LSQ14mo 56659 56693 18.42 10:22:41.5 -16:55:14.4 0.2530 0.0646 2,10, 46, 47
LSQ14bdq 56735 56798 19.16  10:01:41.6  -12:22:13.4 0.3450 0.0559 2, 48, 49
PS1-14bj 56597 56808 < 21.19  10:02:08.4 403:39:19.0 0.5215 0.0205 2, 50, 51, 52
PTF09atu 54999 55062 19.91  16:30:24.6  +23:38:25.0  0.5015 0.0409 2,9, 11, 16, 53, 54, 55
PTF09cnd 55017 55085  17.08  16:12:08.9 +51:29:16.1 0.2584 0.0207 9, 10, 11, 16, 39, 55
PTF10nmn 55267 55385  18.52  15:50:02.8  -07:24:42.5 0.1237 0.1337 2,9, 11, 16, 53
PTF12dam 56021 56091 15.66 14:24:46.2  446:13:48.3 0.1074 0.0107 2,9, 10, 11, 16, 56, 57
PTF12gty 56082 56139  19.45 16:01:15.2  +421:23:17.4  0.1768 0.0600 2,11, 16, 53
S$SS120810 56122 56159  17.38  23:18:01.8  -56:09:25.6 0.1560 0.0158 2, 40, 41, 58, 59

1: Lennarz et al. (2012); 2: Schlafly & Finkbeiner (2011); 3: Puckett et al
6: Leloudas et al. (2012); 7: Bassett et al. (2006); 8: Green (2006); 9: Perley et al. (2016); 10: Brown et al. (2014); 11: Yaron
& Gal-Yam (2012); 12: Pastorello et al. (2010b); 13: Kumar et al. (2020); 14: Ofek et al. (2013); 15: Quimby et al. (2013a); 16:
Quimby et al. (2018); 17: Nicholl et al. (2016a); 18: Le Guillou et al. (2015); 19: Chornock et al. (2016); 20: Blanchard et al.
(2018a); 21: Nicholl et al. (2017a); 22: Kangas et al. (2016); 23: Fraser et al. (2016); 24: Pastorello et al. (2017); 25: Kilpatrick
(2017); 26: Blanchard et al. (2018b); 27: Anderson et al. (2018); 28: Hiramatsu et al. (2018); 29: Pursiainen et al. (2018); 30:
Burke et al. (2018); 31: Tonry et al. (2018); 32: Nordin et al. (2019); 33: Perley (2019b); 34: Koényves-T6th et al. (2020b); 35:
Smith et al. (2016); 36: Castander et al. (2015); 37: Vreewijk et al. (2014); 38: Yan et al. (2015); 39: Shivvers et al. (2019); 40:
Smartt (2015); 41: Nicholl et al. (2014); 42: Smartt et al. (2012); 43: Inserra et al. (2017); 44: Leget et al. (2014); 45: Smartt et
al. (2015b); 46: Leloudas et al. (2014); 47: Chen et al. (2017c); 48: Nicholl et al. (2015b); 49: Benitez et al. (2014); 50: Lunnan et
al. (2016); 51: Lunnan et al. (2018); 52: Nicholl et al. (2016b); 53: Neill et al. (2011); 54: De Cia et al. (2018); 55: Chandra et al.
(2009); 56: Levan et al. (2013); 57: Quimby et al. (2012b); 58: Wright et al. (2012); 59: Drake et al. (2009)
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2.3. Spektroszkopia

2.3.3. Spektrummodellezés

A vizsgélt SN-k modellezését a FORTRAN programozasi nyelvben megalkotott, parametrizalt SN spektrummo-
dellezd, SYNOW elnevezésii kod (Fisher, 1999; Hatano et al., 1999) tovdbbfejlesztett, C++ nyelven megirt valtoza-
tanak, a SYN++ -nak a hasznalataval végeztem el (Thomas et al., 2011). Ez a program nem a bonyolult NLTE
atmoszféramodellek szdmitasaval alakitja ki a modellspektrumot, hanem a Sobolev-kozelités (1asd: 1.4. fejezet) j6-
val egyszer(ibb alapfeltevéseit felhaszndlva lehetSséget biztosit minden egyes kémiai elem vonalainak kiilon-kiilon
torténd modellezésére. A kdd futtatdsa sordn egyidejiileg allithatunk be tobb paramétert, illetve véltoztathatjuk is
azokat. A kovetkezd felsoroldsban ismertetem ezeket a paramétereket, s bemutatom, hogy véltoztatdsuk milyen

hatést tesz a P Cygni vonalprofilokra.

Globalis paraméterek: hatdsukat az egész modellezendd spektrumra kifejtik.

e ag: Megszorozza a modellspektrum értékeit egy konstanssal, igy értelemszertien nem vélaszthatjuk nulldnak
vagy negativ szdmnak. Véltoztatdsdnak kovetkezményeit a 2.6. dbra mutatja, amelyen jol latszik, hogy az

ao novelésével megndnek a skdlazott fluxus értékei is.

e a;: A spektrum értékeit megszorozza egy konstans €s a hulldimhossz szorzatdval, amelynek eredményekép-
pen megvaltoztatja a kontinuum meredekségét. Akkor sziikséges 0-tdl kiilonbozé értéket adni neki, amikor
a spektrum er&teljesen eltér a feketetest-kontinuumot meghatarozé Planck-gorbétdl, vagy hibdsan fluxus-

kalibréaltak. Esetemben nem volt sziikséges a megvaltoztatdsa.
e as: A modellspektrumot megszorozza egy konstans és a hullimhossz négyzetének szorzatdval.

e vpp: A fotoszféra tdguldsi sebessége 1000 km s~ !-ban megadva. Ertékének csokkenésével né a vonalerds-

ség, s az abszorpciés minimum a 2.6. dbrdn lathaté mdodon a hosszabb hulldmhosszak felé tolddik el.
® Uouter: A SN-atmoszféra tetejének megfelelS sebesség.

e T,n: A SN-burok hdmérséklete a fotoszférdnal 1000 K-ben megadva. EbbSl szimolja ki a program a konti-
nuumot kirajzolé Planck-gorbét. Minél nagyobbnak adjuk meg, a maximum anndl révidebb hullimhosszak

irdnydba tolédik el. A paraméter megvaltoztatdsanak szemléltetése a 2.6. dbran figyelhetd meg.

Lokalis paraméterek: Azt, hogy milyen ionok vonalai keriiljenek a modellspektrumba, a kéd hasznaldja va-

laszthatja meg, minden vonal esetén kiilon-kiilon megadva az arra jellemz6 paraméterek értékeit, amelyeket a

kovetkezbekben ismertetek.

e ions: A modellspektrumban szereplS elem rendszama (1 vagy 2 szamjegy) és ionizacids foka (2 szdmjegy).
Ilyen médon példaul a H-vonal neve 100, a He I-€ 200, a He II-é 201, az O III-é 802 stb. Egy adott elem
jelenlétét a yes, illetve no kapcsolok megfeleld bedllitdsaval lehet szabalyozni.

e log 7: Egy adott ion optikai mélységének logaritmusa. A Sobolev-kozelités szerint egy vonal optikai mély-

sége a kovetkezbképpen adhaté meg:

2
;= <7T€ >f)\tnl (1— gl”“). (2.20)
meC Gu
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2.3. Spektroszkopia

Itt n,, €s n; jeloli az adott ion koncentracidjat az atmenet felsé (upper) és alsé (lower) szintjén, g,,, illetve
g; a statisztikus sdlyokat (amelyek az egyes energiaszintek degenerdltsiagi fokat mutatjadk meg), f az osz-
cillatorer6sséget (a kvantumatmenet valészintiségével ardnyos mennyiséget), ¢ a robbands 6ta eltelt id6t, e
az elektron toltését, m, a tomegét, c pedig a fénysebességet. A modellezéskor a kivdlasztott atomnak vagy
ionnak egy referenciavonaldhoz tartozé optikai mélységet kell megadni, ami a legtobbszor a leger&sebb
vonalat jelenti. A kdd ezutdn a tobbi vonal er6sségét szamitja ki a gerjesztési h6mérséklet ismeretében a

Boltzmann-formuldba valé behelyettesitéssel, termodinamikai egyensilyt feltételezve:

n; gi _Ei—Eo)
— —e

kTexc (221)

no go

Itt n; az i-edik energiaszint betoltottsége (a 0 index az alapéllapotra utal), F; az i-edik szint energidja, k a

Boltzmann-alland6, Tey. pedig a gerjesztési hdmérséklet.

A 2.6. dbrén léatszik, hogy az optikai mélység (illetve annak logaritmusdnak) ndvelésével egy adott vonal

erdsebb lesz, abszorpciés minimuma pedig a rovidebb hullimhosszak felé tolodik.

s

Umin €S Umax: AZ atmoszféra also, illetve felso rétegének hatarsebessége. A vy €rt€ke a vy, -tal egyenld,
vagy anndl nagyobb lehet. Amennyiben nagyobbnak valasztjuk egy adott ion esetében a fotoszférikus ér-
téknél, feltételezziik, hogy az elem nem a fotoszféra legaljandl keletkezett, hanem a légkornek egy felsSbb
rétegében, hiszen a sebesség megfeleltethetd a sugarnak a SN homolég taguldsabdl kifolydlag. Ilyetén mo-
don megadhatjuk tehit minden elemnek a vonalformalé tartomédnyét. Ennek megfelel6en a vy, paraméter
a vonalformalé tartomany tetejét specifikdlja, értéke pedig nem lehet nagyobb, mint a voyuter-ként megadott

sebesség.

aux vagy o: egy 1000 km s~!-ban megadhat6 skalaparaméter, amely megadja az optikai mélységtsl vald
fliggés meredekségét. A SYN++ a 7 optikai mélység helyfiiggésére egy exponencidlis modellt feltételez:
T = Tref - €xXP|— (v — vyef ) /aux], ahol 7f a referenciavonal optikai mélysége, aux pedig az exponencidlis

fliggvény lecsengési paramétere. Novelésével erdsebb és szélesebb vonalakat kapunk (lasd: 2.6. dbra).

Texc: Az optikai mélységet finomhangold log 7 paraméternél emlitett, illetve a 2.21. egyenletben szerepld
gerjesztési homérséklet. Megvaltoztatdsara bizonyos vonalak érzékenyebbek, mig masok kevésbé. A 2.6.
abran példaként a szilicium Si I, Si II és Si III vonalainak alakja mutatkozik meg a gerjesztési hdmérsékletek

7 2

kiilonbozd értékeinél.
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2.6. Abra. A SYN-++ valtoztathaté paraméterei az alabbi szinkédoldssal: egy adott paraméter esetén a
legnagyobb értéket fekete vonal jeloli, az eggyel kisebbet barna, majd piros, végiil a legkisebbet sarga. A
bal felsé panel az ay paraméter 1 és 4 kézotti megvaltoztatasat mutatja, a jobb felsé a vpy, fotoszférikus
sebesség 5000 és 20 000 km s~ kozotti értékeit. A bal oldalt kozépen 16v6 dbra a Ton értékeit valtoztatja
5000 és 20 000 K kézott, mellette a log T jelenik meg -1-t6l 2-ig. Balra lent az auxr paraméterértékei
lathatéak -1 és 2 kozott, végiil jobbra lent a Tey. gerjesztési hémérséklet megvaltoztatasanak hatésa
latszik a szilicium kiil6nb6z6 ionizaltsagi vonalainak esetén, 5000-t61 20 000 K-ig.
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3. fejezet

Eredmények

3.1. Az SN 2017eaw tavolsagmérése

Kapcsol6odoé publikacié: Szalai, T., Vinké, J., Konyves-Toth, R., et al. 2019, Ap]J, 876, 19.

Az SN 2017eaw elnevezésd, II-P tipusd SN tdvolsdgat a 2.1.1. fejezetben ismertetett tigulo fotoszféra médszer
haszndlatdval szdmoltam ki. Ehhez sziikségem volt el6szor is a tdguldsi sebesség meghatdrozdsira, amelyet a
rendelkezésemre all6 optikai spektrumokbol nyertem ki az optikailag vékonynak tekinthetd Fe 11 AA5017, 5169
vonalainak abszorpciés minimumabdl. A P Cygni vonalak minimumét az IRAF onedspec csomagjdban taldlhaté
splot parancs hasznélataval dllapitottam meg. Minthogy a vasnak ezek a vonalai csak a maximumtdl eltelt 20. nap
kornyékén jelennek meg az SN 2017eaw spektruméban, az elbtte vald id6szakban a He I A5876 vonal abszorpcids

minimumat hasznaltam a sebesség becslésére. Ezt kovetden a Doppler-eltol6das

% - % (3.1)
képletének felhaszndldsdval adodik a v tdguldsi sebesség értéke. Abban az esetben, amikor a v-t a két vasvonalhoz
tartozé minimumbdl szamoltam ki, a hozzajuk tartozé tagulasi sebességeknek az atlagat vettem.

Ezutén a tdvolsdg meghatarozasahoz sziikséges vizsgalatot két 1épésben hajtottam végre egy sajat készitésti C
program segitségével, amely megtaldlhat6 az A Fiiggelékben.

Els6ként a beolvasott fénygorbe-, illetve hdmérsékletadatokat linedrisan interpoldltam a sebességadatokhoz,
ami utdn a 2.6. képlet szerint kiszamitottam a ldtsz6 szogméreteket. Ezekbdl képeztem a /v hanyadosokat
mind a négy (B, V, R és I) sziir6 esetén. A magnitddéértékek fluxussd torténd atalakitdsa utdn az E (B —
V) = 0.304-es értékkel korrigdltam azt az intersztelldris extinckiéra. A 6/v hdnyadosokra egyenest illesztettem
(lasd: 3.1. 4bra), amelynek meredeksége a 2.3. egyenletben leirtak alapjdn meghatarozza a SN t6liink mért
tavolsagat. Mivel a meredekség értékére mind a négy sziird esetén mas-mas értékeket kaptam, ezeknek az atlagat
vettem, ami utdn a tdvolsdgra 7.22 £ 0.41 Mpc-es értéket kaptam. Az illesztett egyenes tengelymetszetébdl a
homolég tagulds kezdetének id6pontjara 2017.05.11. adddott, ami 6sszhangban van az objektum 2017.05.14-1

felfedezési daitumdval. (Nem lett volna konzisztens vele, ha a £y robbandsi ddtumra a felfedezés napjdnal késdbbi
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3.1. Az SN 2017eaw tavolsagmérése

id6pont adédott volna.)

SN 2017eaw EPM
80 T T T T

Robbanastdl eltelt napok

Teta/v

3.1. abra. Az SN 2017eaw linearis interpolaciébdl kapott 0 /v értékei, és az arra illesztett egyenesek.
Az, hogy ~40 napos robbanastol eltelt fazis folott az illesztett egyenesek nem illeszkednek jol a /v
hanyadosokra, természetes, hiszen a tagulé fotoszféra médszer legfeljebb a robbanas utani 30-50. napig
alkalmazhato.

A maésodik 1épésben a Takdts & Vinké (2012) cikkében taldlhaté empirikus sebességképletet alkalmaztam:

—0.21
o) = 1o 2(75/50)

Siobj - (t/50)7

(3.2)

Itt v(0) egy skélafaktort jelol (a robbands utdn 50 nappal mérhetd sebességet), a b egyiitthatok értéke pedig
bo = 0.467, by = 0.327, és by = 0.174. Az egyenletbdl ad6dé gorbét a 3.2. dbran lathatd mdédon az IRAF
segitségével meghatarozott sebességgorbe pontjaira illesztettem. Ehhez sziikség volt természetesen a robbanasi
id6pontra is, amelyet a 2.3. egyenlet alapjdn illesztett egyenes tengelymetszeteként ad6dé ¢y id6ponttal tettem
egyenl6évé. Ezutan a rendelkezésemre all6 mért fénygorbe ismeretében a magnitidokat fluxusértékekké alakitot-
tam, amelyekre minden id6pontban Planck-gorbét illesztve meghatdroztam az adott epochdhoz tartozé fotoszféri-
kus hémérsékletet. Ezt kovetden az empirikus formula segitségével kiszamitottam a homérsékletek id6pontjdban

o

vett sebességértékeket, itt is az el6z6ekben leirt ¢y ddtumot hasznédlva robbandsi id6pontnak. A 14tsz6 szogmérete-
teknek a 2.6. egyenletbdl valé meghatdrozdsa utdn ismét képeztem a 6 /v hanyadost. A kapott értékekre az el6z6
Iépésben leirthoz hasonldan egyenest illesztettem, amit a 3.3. dbrén jelenitettem meg. Ekkor a ¢y paraméterértékét
0-nak vettem. Ilyen mdédon ebbdl a masodik illesztésbdl a tavolsdgokra az el6z&vel hiban beliili egyezést muta-
t6 Uj értéket kaptam: 7.11 £ 0.16 Mpc. Ez utébbi tdvolsdgmeghatarozds valamivel pontosabbnak tekinthet$ az
interpoldciés eljards sordn kapottndl, hiszen ahogy a 3.1. és 3.3. dbrdk is mutatjak, utébbinak jéval gyakoribb a
mintavételezettsége, s a feltiintetett hibahatér is kisebb.

Tavolsdgmérésemet a 2.1.1. fejezetben bemutatott standard gyertya mddszerrel ellendriztem, amelynek soran
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3.1. Az SN 2017eaw tavolsagmérése

Az SN 2017eaw sebességgorbéjére illesztett empirikus formula
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Robbanastdl eltelt napok szama

3.2. dbra. A 3.2. egyenletben leirt empirikus formula illesztése SN 2017eaw sebességgérbéjére

az SN 2017eaw tavolsidgara 7.29 Mpc adddott. Ez az érték konzisztens a C programom segitségével kiszdmolt

tdvolsdgokkal.
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3.2. Ta tipust szupernévik fotometriai analizise
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3.3. abra. Az SN 2017eaw empirikus tagulasi sebesség képletbdl adédé 0 /v gorbéi, és az arra illesztett
egyenesek

3.2. Ia tipust szupernévak fotometriai analizise

Kapcsol6édoé publikacié: Konyves-Toth, R., Vinkd, J., Ordasi, A., et al. 2020, ApJ, 892, 121.

A vizsgdlt Ia SN-krél késziilt mérések és a redukdlds leirdsa részletesen megtaldlhat6 a 2.2.1. fejezetben. Az
alabbiakban bemutatom az elemzett objektumok tdvolsagbecslését a SNooPy2 program segitségével, a bolometri-

kus fénygorbék elkészitését, valamint azoknak a Minim kéddal torténd modellezésébdl szarmazé eredményeket, s

a beldliik levonhat6 kovetkeztetéseket.

3.2.1. Tavolsag- és vorosodésbecslés tobbszin-fotometriai fénygorbe-modellezéssel

Az értekezésem targyat képezd la tipusi SN-k tdvolsagat a 2.1.2. fejezetben ismertetett, SNooPy2 elnevezési
program haszndlatdval hatdroztam meg, emellett megbecsiilve a vorosodésiiket is.

A 2.1.2. fejezetben felsorolt paraméterek mellett megkiséreltem a vorosodési meredekséget jelzé Ry -t is az
illesztend6 mennyiségek k6z€é vonni, 4m a mas vorosodési meredekséggel szamolt fizikai paraméterek igencsak
hasonlénak bizonyultak az alapbedllitdsként jelen 1évdé Ry = 3.1-es meredekséghez tartozé értékekhez, ezzel
megmutatvén, hogy ilyetén fotometriai elemzésem nem alkalmas arra, hogy korlatok kdzé szoritsa ezt a vorosodési
meredekséget. Ez nem meglepd, hiszen a minta nem tartalmazott UV és NIR-adatokat, amelyek jelenléte mellett
ez lehetségessé vilt volna.

Ezenkiviil illesztéseim sordn nem csak az EBV- (lasd: 2.1.2. fejezet), hanem az anndl Gjabb, ennél fogva

78



3.2.

Ta tipust szuperndévak fotometriai analizise

pontosabb EBV2-modellt is hasznéltam. Megjegyzend$ azonban, hogy az EBV2 modell nem a Johnson—Cousins-

” 2

féle BV RI sziirGrendszert veszi alapul, igy elvdrhatd, hogy a gazdagalaxis E(B — V)es vOrosodése és a pg

o~ 2 2,2

tavolsdgmodulus a BV RI sz{ir6s adatokat haszndlé EBV modellét6l némileg eltérd eredményt ad. A két modell
legjobban illeszkedd értékeinek Osszevetése utdn megdllapitottam, hogy az E(B — V) értékek lo-n beliil
egyeznek, mig a tdvolsigmodulusok kozott szisztematikus kiilonbség 1ép fel a kovetkezd médon: pg(EBV) —
po(EBV2) ~ 0.1 mag. Késdbbi fotometriai vizsgalatom sordn az EBV2 modellbSl meghatarozott E(B — V' )pest
és ug értékeket tekintettem mérvadénak. A tdvolsdgmodulusnak szisztematikus hibdjat ~ 0.1-nek becsiiltem, ami

~ 5%-os relativ hibdt eredményez a tavolsdgokban.

3.1. tablazat. A legjobban illeszked SNooPy2 paraméterck Ry = 3.1-es vorésodési meredekséget felté-
telezve

2

SN EB—-V)Mmw E(B—V)host Tmax Ho SBv Amyis X
mag mag MJD mag mag

SN 2011fe 0.0075 0.048 (0.060)  55815.31 (0.06) 29.08 (0.082) 0.940 (0.031) 1.175 (0.008)  1.058
Gaial6alq 0.0576 0.089 (0.061)  57508.11 (0.14)  35.05 (0.084) 1.132 (0.033)  0.939 (0.024) 1.358
SN 2016asf 0.1149 0.076 (0.097)  57464.66 (0.11)  34.69 (0.083) 1.001 (0.031) 1.102 (0.023) 2.722
SN 2016bln 0.0249 0.213 (0.061)  57499.40 (0.34)  34.78 (0.116) 1.058 (0.032)  1.005 (0.024) 3.839
SN 2016c0j 0.0163 0.000 (0.061)  57548.30 (0.34)  32.08 (0.083)  0.788 (0.030) 1.438 (0.020) 1.954
SN 2016eo0a 0.0633 0.242 (0.062)  57615.66 (0.35)  34.24 (0.101) 0.775 (0.032)  1.486 (0.036) 1.867
SN 2016fth 0.0239 0.198 (0.061)  57630.48 (0.36)  34.61 (0.094) 0.926 (0.032) 1.082 (0.018) 2.392
SN 2016gcl 0.0630 0.056 (0.061)  57649.48 (0.36)  35.45 (0.090) 1.155 (0.043)  0.901 (0.031) 2.792
SN 2016gou 0.1095 0.258 (0.060)  57666.40 (0.34)  34.25 (0.104) 0.984 (0.031)  0.925 (0.032)  6.560
SN 2016ixb 0.0520 0.077 (0.061)  57745.11 (0.37)  35.620 (0.087) 0.758 (0.032) 1.657 (0.039) 2.072
SN 2017cts 0.0265 0.158 (0.061)  57856.83 (0.35)  34.56 (0.088) 0.931 (0.030)  1.208 (0.020) 1.394
SN 2017drh 0.1090 1.396 (0.062) 57890.94 (0.36) 32.29 (0.326) 0.838 (0.031)  1.352 (0.065) 2.075
SN 2017erp 0.0928 0.210 (0.061)  57934.40 (0.35)  32.34 (0.097) 1.174 (0.030) 1.129 (0.011) 1.627
SN 2017fgc 0.0294 0.162 (0.061)  57959.77 (0.37)  32.61 (0.092)  1.137 (0.037) 1.086 (0.027) 1.761
SN 2017fms 0.0568 0.022 (0.061)  57960.09 (0.35)  35.52 (0.084) 0.746 (0.033)  1.425 (0.026) 1.875
SN 2017hjy 0.0768 0.211 (0.061)  58056.02 (0.35)  34.05 (0.096) 0.949 (0.031) 1.137 (0.011) 1.519
SN 2017igf 0.0456 0.158 (0.061)  58084.61 (0.36)  32.80 (0.096) 0.608 (0.032) 1.757 (0.006)  3.461
SN 2018oh 0.0382 0.071 (0.061)  58162.96 (0.37)  33.40 (0.083) 1.089 (0.034)  0.989 (0.013) 1.231

A végeredményként kapott, legjobban illeszkedd SNooPy2 paraméterek értékeit a 3.1. tablazatban tiintettem
fel. Az ott megjelend bizonytalansdgok tartalmazzdk a SNooPy2 mintavektoraibdl szdrmaztatott szisztematikus
hibat is. A mért fénygorbék és a hozzdjuk tartozé illesztések megtaldlhatéak a B Fiiggelékben (B1. dbra). Mint
ahogy a 3.1. tdblazat 8. oszlopdban fellelhetd redukalt x? értékek is mutatjak, a modell-fénygorbék jol illeszkednek
a mért adatokhoz, hiszen a redukélt y? az esetek nagy részében 1 és 2 kozotti. Az SN 2016gou nevii SN hibsja
a legnagyobb, esetében y? ~ 6.6, 4m erre magyardzatot szolgéltat a B Fiiggelék B1. 4brdja, amely megmutatja,
hogy az SN 2016gou adataihoz legjobban illeszkedé modell pontosan irja le a maximum kozeli adatokat, igy a
magas y? értéket nagy valészintiséggel a +40 napos fazis utan mért, néhany adatpont sz6rasa okozza.

A 3.1. tablazatbdl az is kitlinik, hogy az SN 2017drh gazdagalaxisbeli vorosodése kimagaslik a minta tobbi
tagja koziil (E(B — V)pest ~ 1.4 mag). Ez az érték megnoveli a kiszamolandé tdvolsdg és egyéb fizikai paramé-
terek bizonytalansdgat, amelynek okdn az SN 2017drh-t kizartam a tovédbbi vizsgdlatokbol. A megmaradt SN-k
koziil 8 esetén alacsony E(B — V)y0st értékek adodtak, melyek nem haladjdk meg a 20-s (~ 0.12 magnitidénak
megfelel6) bizonytalansagot a legtobb esetben, 4m ekkor a 30-s hatdrokat tekintve is alacsonynak szamit a voréso-
désiik. Ez azt sugallja, hogy e 8 SN esetén az F(B — V )pst-ra nem tehetiink pontosabb megszoritdsokat pusztin
a fotometriai bizonytalansdgokra alapozva. Szintén megéllapithatd, hogy a vizsgélt objektumok egyike sem mutat
0.3 magnitidondl nagyobb E(B — V')p.st értéket, igy elmondhatjuk, hogy a minta kis vorosodéstd SN-kbal all.
Ez jelent&sen lecsokkenti az extinkcidval kapcsolatos problémédkat a mérési adatok fizikai mennyiségekké torténd

atalakitasa soran.
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3.4. dbra. A SNooPy2-vel térténd illesztés utan kapott legjobban illeszkedd paraméterek kiilonbsége az
Ry = 1.5 és az Ry = 3.1 vorosodési meredekséget hasznalé modellek esetén. Jél latszik, hogy kizarélag a
tavolsagmodulus mutat trendet az E(B —V )5 értékek fiiggvényében (bal oldalt, lenn), am ez statisztikai
értelemben jelentéktelen. (Ennek kifejtését lasd a szovegben.)

Ezenkiviil teszteltem a vorosodési torvény hatdsét a szamolt fénygodrbe-paraméterekre, hiszen példdul Reindl
et al. (2005); Folatelli et al. (2010) és Amanullah et al. (2015) tanulmanyai megkérddjelezték az Ry = 3.1-
es meredekség haszndlatdnak helyességét, amikor nagyobb szdmu Ia SN-t vizsgaltak. Ezzel ellentétben példa-
ul Scolnic et al. (2014) szerint az Ry = 3.1 meredekség a megfelel6. Minthogy az egyetértés nem teljes az
Ry = 3.1-es meredekség hasznalatdnak a SNooPy2 éltal szdmolt paraméterekre, f6ként a tdvolsagra tett hatdsat
illetéen, djra illesztettem a fénygorbéket a calibration = 3-as opciét vdlasztva, ami az Ry = 3.1-es helyett
az Ry = 1.5-es vOrosodési torvényt veszi alapul. Mivel az dltalam vizsgalt minta kizardlag alacsony vorosodést
SN-kat tartalmaz, az elvardsok szerint nem lesznek szamottevé kiilonbségek az illesztett paraméterek értékeiben.
Ezt igazoltdk a szdmitdsok, hiszen az Ry = 1.5 modellbdl ad6dé eremények 1o-n beliili egyezést mutatnak az
Ry = 3.1-at hasznédlééval. Ez megfigyelhet6 a 3.4. dbran, ahol e két modell legjobban illeszkedd paramétereinek
kiilonbségét abrazoltam a gazdagalaxis vorosodésének a fiiggvényében. Egy kiugré ponttdl eltekintve a kiszamolt
AE(B — V)hosts ATmax és Aspy értékek nem korreldlnak az E (B — V')post paraméterrel. Ezzel ellentétben a

Apg tévolsdgmodulus-beli kiilonbség (1 (1.5) — 10(3.1)) kis mértékd osszefiiggést mutat a vorosodéssel a kovet-

kez&képpen:
Apg = —0.186(+0.062) - E(B — V)pest + 0.008(£0.010). Megjegyzendd azonban, hogy a Ay reziduél

értékek egyike sem haladja meg az 1o-s bizonytalansdgot. Késdbbi vizsgalataim sordn ezért az Ry = 3.1-bdl

szamolt értékeket tekintettem a legjobban illeszkeddnek, 4m az alacsonyabb vorosodési meredekség bolometrikus
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fénygorbére és az abbol kiszdmolt fizikai mennyiségekre tett hatdsat szintén figyelembe vettem (1asd: pl. 3.2.2.,
3.2.4. és 3.2.5. fejezet).

3.2.2. A bolometrikus fénygorbék elkészitése és modellezése

A bolometrikus fénygorbéket a Li et al. (2019) altal, az SN 2018oh-ra alkalmazott médszerrel készitettem el
egy, a témavezetdm altal megirt script hasznalataval. Els6ként korrigdltam a fénygorbéket a tejitrendszer-, vala-
mint gazdagalaxisbeli vorosodésre, majd a mért BV RI magnitidodkat fizikai fluxusséd konvertdltam a Bessell et al.
(1998)-kalibracio segitségével. A kapott fluxusok bizonytalansdgait a magnitidék hibajanak kiszadmitasdhoz hasz-

z 7

nélt eljarassal becsiiltem. Minthogy a vizsgélt SN-kbdl 4116 minta alacsony vorosodésiti objektumokat tartalmaz,
a sz€les savd magnitidok kvéazi-monokromatikus fluxussa torténé atalakitisa sordn kapott értékeket varhatéan
kevéssé befolydsolja a spektrélis energiaeloszlds diagram alakjdnak csillagk6zi vorosodés hatdsdra bekovetkezett
megvéaltozasa.

Ezutan annak érdekében, hogy elkészitsem a pszeudo-bolometrikus fénygdrbéket (Lpyri), a fluxusokat teljes
hulldimhossztartomanyra integraltam a trapézmodszer segitségével.

Mivel a vizsgdlt SN-krdl csak optikai tartomdnyban késziiltek mérések, az ultraibolya (UV) és infravords
(IR) tartomany bolometrikus fluxushoz valé hozzdjarulasanak becsléséhez extrapolaciét hajtottam végre. Az UV
tartomdny figyelembevételének érdekében linedris kozelitést alkalmaztam 2000 A és a B sziir6 kozponti hulldm-
hossza, \g = 4330 A kozott a kovetkezd képlet szerint: 1:?()‘1/ = 0.5fp(Ap — 2000) (Li et al., 2019), ahol fp a
B sziir6hoz tartozo, extinkciora korrigalt fluxus. Ez a becslés kozvetleniil kapcsolédik a B sz{irds fluxushoz, ezért
érvényességének tesztelését a késébbiekben szemléltetem.

Az IR tartomdny figyelembevételéhez a Planck-gorbe nagy hulldmhosszakra érvényes kozelitését, a Rayleigh—
Jeans-kozelitést haszndltam, miszerint a feketetest-sugdrzast leiré gorbe ~ A~* szerint cseng le. Ekkor az I
szlirében mért f; fluxushoz tartoz6é A;y hullimhosszt6l integraltam a végtelenig, ami utdn a kdvetkez6 Osszefiiggést

kaptam a mérésekbdl hidnyzo, IR-fluxus becslésére: k{ff = 1.3f1\1/3. Az 1.3-as szorzéfaktor egy korrekcids

tényezd, ami az irodalomban fellelhetd, kozeli-IR JH K sziir6beli fotometridval rendelkezé objektumok direkt
integrdldsdnak eredményeként adédik. Ha ugyanis egy adott objektumot IR tartomdnyban mérnek, az ott elvég-
zett direkt integralds eredménye nem teljesen egyezik meg a fenti extrapolaciébél ad6dé pszeudo-bolometrikus
fluxussal, hanem attél egy 1.3-as szorzdval eltér.

Végiil a kiszamolt bolometrikus fluxusokat luminozitassa konvertaltam oly médon, hogy a fluxust megszoroz-
tam annak a gdmbnek a feliiletével, amelynek sugara a SN megfigyel6tdl vett tdvolsdga. A tdvolsdgot a SNooPy2-
illesztések soran megkapott tavolsigmodulusbél szarmaztattam (lasd: 3.2.1.fejezet): D(Mpc) = 100-2(#0=25),

Az eljaras haszndlhat6sdgat 3 gyakran mintavételezett SN segitségével ellendriztem, amelyekre vannak széles
tartomanyd, UV és IR hullimhosszakat is lefed6 észlelési adatok: SN 2011fe (Brown et al., 2014; Vinko et al.,
2012; Matheson et al., 2012), SN 2017erp (Brown et al., 2018) és SN 2018oh (Li et al., 2019). Esetiikben ezeknek
a hulldimhossztartomdnyoknak a bolometrikus fluxushoz valé hozzdjaruldsat nem csak extrapoldciéval, hanem
valés adatok integrdldsaval is ki lehet szamitani. A harom felsorolt SN-hoz tartozé UV és IR adatokat az Open
Supernova Catalog' (Guillochon et al., 2017) -rél toltsttem le.

A 3.5. dbra a BV RI-adatokbdl extrapolalt pszeudo-bolometrikus fluxusokat (szines szimbdlumok) hasonlit-
ja 6ssze az UV-tdl a NIR hulldmhosszakig terjed6 adatok direkt integerdldsa sordn kapott eredményekkel (szines

vonalak). Utébbi esetben a Rayleigh—Jeans-szakaszt szintén hozzdadtam a végs6 bolometrikus fluxushoz, am ez

"https://sne.space

81



3.2. Ta tipust szupernévik fotometriai analizise

0.5 Az SN 2011fe bolometrikus fénygoérbéje
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3.5. dbra. Balra fent: a BUV sziirds fluxus és a teljes bolometrikus fluxus ardnya a robbandstol eltelt
fazis fiiggvényében az SN 2018oh (rézsaszin), SN 2011fe (kék) és SN 2017erp (piros) SN-k esetén. A
Swift adatok direkt integraldasabdl szarmazé fluxus-értékeket vonalakkal, a BV RI adatokbdl szamoltakat
szimbolumokkal jelenitettem meg. Balra lent: a bal felsé panel értékei az egész vizsgalt mintara vonat-
koztatva. A szinek kiilénb6z6 la SN-altipusokat jelenitenek meg. Jobbra fent: Az SN 2011fe BV RI
SED-adatokbdl szamolt pszeudo-bolometrikus fénygorbéje (szimbélumok) az UV + lathaté + NIR ada-
tok direkt integralas soran kapott fluxus értékeivel (fekete vonal) egyiitt. Jobbra lent: a vizsgalt SN-k
pszeudo-bolometrikus fénygdorbéi.

2~ 2z 2~z

esetben a K sziirds fluxust (fr) hasznédltam az [ sziirGs helyett, ami miatt az 1.3-as faktor haszndlata sziikségte-
lenné valt.

A bal felsé dbrarészlet az fyyv és fio mennyiségek ardnyat tiinteti fel a robbandst6l szamitott fazis fiiggvé-
nyében, ahol fguy a B-sziird hullimhossza és 2000 A kozotti integralt fluxust, fi,o; pedig a teljes bolometrikus
fluxust jelenti. Mint ahogy fentebb is emlitettem, a teli és iires szimbdlumok az extrapolalt fluxusokat, mig a gor-
bék a Neil Gehrels Swift Obszervatériumbdl szarmazé UV-adatok direkt integralasabol kapott fluxust jelzik. Az
abrardl kivildglik, hogy az extrapoldlt adatok jé egyezést mutatnak a direkt integrdldsbol kapottakkal: a kétféle
fBUVv/ fbol ardny kiilonbsége nem haladja meg az +5%-ot az adatok nagy része esetén, ami kisebb, mint a teljes
bolometrikus fluxushoz tartozé bizonytalansag (lasd lentebb).

A bal als6 panel ugyanezt a fluxusaranyt szemlélteti a vizsgdlt SN-k mindegyikére vonatkozéan, amelybdl
megmutatkozik, hogy nincs jelent6s kiilonbség a lassan, illetve gyorsan fejlodd Ia SN-k maximumkozeli fényes-

ségében az ~ 5 szazalékos relativ hiba ellenére sem. A relativ hibat az adatok sz6rdsabol becsiiltem, s hozzaadtam
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3.2. tablazat. A legjobban illeszkedS5 bolometrikus fénygérbemodellekhez tartozé paraméterek
Ry = 3.1-as vorés6dési meredekség esetén.

SN trise Tlc T~ My KT kT ]\/Iej Vexp Eyin X2
(nap) (nap) (nap) M) (cm?g™ 1) Mg) (kms—1) (10%! erg)

2011fe 16.59 (0.06) 14.87 (0.32) 37.60 (0.67) 0.567 (0.042) 0.166 0.232 1.002 (0.070) 11660 (542) 0.817 (0.407) 0.517
Gaial6alq 19.92 (0.42) 13.78 (0.90) 46.67 (0.72) 0.744 (0.055) 0.115 0.129 1.274 (0.330) 10594 (1421) 0.858 (0.269) 1.755
2016asf 15.08 (2.58) 11.35 (1.14) 39.19 (1.33) 0.597 (0.149) 0.093 0.124 1.051 (0.430) 11459 (2429) 0.828 (0.491) 0.502
2016bln 17.42 (0.34) 14.00 (1.22) 44.51 (1.13) 0.789 (0.097) 0.124 0.146 1.211 (0.430) 10833 (1964) 0.852 (0.363) 0.662
2016coj 14.17 (0.26) 10.57 (0.37) 32.97 (0.86) 0.401 (0.053) 0.095 0.152 0.856 (0.130) 12298 (1070) 0.777 (0.557) 0.487
2016eo0a 14.07 (3.05) 10.55 (1.09) 39.04 (0.94) 0.482 (0.103) 0.080 0.108 1.047 (0.440) 11483 (2439) 0.828 (0.498) 0.617
2016fth 14.03 (1.16) 9.736 (0.52) 40.52 (0.93) 0.573 (0.078) 0.067 0.088 1.035 (0.230) 11298 (1316) 0.836 (0.363) 0.653
2016gcl 17.79 (2.18) 15.85 (1.18) 43.62 (1.18) 0.689 (0.164) 0.162 0.195 1.185 (0.360) 10931 (1728) 0.849 (0.343) 0.280
2016gou 15.03 (0.53) 11.05 (0.79) 45.79 (1.41) 0.678 (0.063) 0.075 0.086 1.250 (0.30) 10696 (1681) 0.856 (0.304) 0.263
2016ixb 15.64 (2.09) 13.12 (2.36) 30.52 (1.35) 0.483 (0.064) 0.159 0.274 0.777 (0.30) 12653 (3050) 0.747 (0.539) 0.177
2017cts 14.23 (1.10) 9.97 (1.26) 42.49 (0.96) 0.539 (0.063) 0.066 0.081 1.151 (0.58) 11062 (2838) 0.845 (0.505) 0.506
2017erp 17.96 (0.09) 17.40 (0.52) 37.60 (1.08) 0.975 (0.083) 0.227 0.317 1.002 (0.13) 11661 (966) 0.817 (0.414) 0.413
2017fge 16.21 (0.24) 12.50 (0.39) 45.40 (0.94) 0.692 (0.047) 0.097 0.112 1.237 (0.16) 10734 (799) 0.855 (0.210) 0.253
2017fms 14.04 (0.50 10.58 (0.58) 34.61 (0.73) 0.360 (0.029) 0.091 0.138 0.909 (0.20) 12066 (1407) 0.794 (0.523) 0.264
2017hjy 16.29 (0.49 12.83 (0.82) 39.48 (0.84) 0.688 (0.057) 0.117 0.156 1.060 (0.270) 11425 (1545) 0.830 (0.406) 0.213

) ( (
2017igf 19.58 (0.93)  15.30 (1.35)  34.55 (1.19)  0.420 (0.051)  0.191  0.291  0.906 (0.320) 12070 (2291)  0.792 (0.572)  0.779
20180h 14.86 (0.86)  11.17 (1.10)  44.65 (0.93)  0.598 (0.059)  0.078  0.092  1.217 (0.480) 10824 (2175)  0.856 (0.394)  0.187

a teljes bolometrikus fluxus bizonytalansdgéhoz.

A jobb felsd dbra a teljes bolometrikus fénygorbéket szemlélteti: a direkt integralasbol kapottakat folytonos
vonallal, a gyakori mintavételezettségli SN 201 1fe extrapolacidval kapott értékeit pedig korokkel jelenitettem meg.
A bedgyazott dbrakon ugyanez lathaté az UV (bal oldal) és az IR (jobb oldal) hullimhosszak esetén. Ismét latszik,
hogy az extrapoldlt és a direkt integrdldsbdl kapott fluxusok j6 egyezést mutatnak.

A jobb als6 panel vizsgalt szuperndvaim luminozitdsdnak id6beli valtozasat mutatja.

A fent lefrtak arra engednek kdvetkeztetni, hogy az extrapol4cié utdn kapott pszeudo-bolometrikus fénygorbék
megbizhat6 becslését adjdk a valédi bolometrikus fluxusértékeknek, és a hidnyzo sziir6k miatti szisztematikus hiba
nem haladja meg az ~ 5 szdzalékot. Ezeket hozz4dadva a tdvolsdgbecslés hibajahoz, a bolometrikus fluxusok teljes
relativ hibdja ~ 10 szdzalék.

Annak érdekében, hogy teszteljem az igy kapott fluxusértékek érzékenységét a vorosddési meredekségre, az

Osszes fénygorbét Ry = 1.5-6t feltételezve Ujraszdmoltam. Az ilyen médon kapott 4j fénygorbék maximumér-
tékei az elvardsokhoz hiven kisebbek, mint az Ry = 3.1 értékkel szamoltak. A L(1.5)/L(3.1) luminozitdsarany
E(B — V)post értéktdl valo fiiggése a kovetkezdnek adédott:
L(1.5)/L(3.1) =1 —1.349(£0.046) - E(B — V )n0st, amelybdl nagyjabdl L(1.5) ~ 0.65 - L(3.1) jon ki a legma-
gasabb (E(B —V )pest ~ 0.26) gazdagalaxisbeli vorosodési SN, a 2016gou esetében. Ez kozvetleniil befolydsolja
a kiszdmitott 5SNi-tomegeket oly médon, hogy a nagyobb vorosodéssel biré SN-kra kisebb érték adédik, mint
kevésbé vorosodott tarsaikéra (1asd: 3.2.4. fejezet).

A vizsgalt Ia SN-k bolometrikus fénygorbéinek modellezését a 2.2.2. fejezetben leirt médszerrel, a Minim
kod segitségével végeztem. A bolometrikus fénygdrbékre torténd illesztésekrdl készitett abrak megtalalhatéak a B
Fiiggelékben (B2. 4bra).

A legjobban illeszkedd trise, Tic, 7y €8 My; paraméterek €rtékeit a 3.2. tabldzat tartalmazza. A nikkeltomeg
bizonytalansdga tartalmazza a SNooPy2 hasznélatdval kiszdmolt tdvolsagok hibdjat is, amelyet négyzetesen adtam
hozzd a Minim futtatdsa utdn kapott hibdhoz.

Szintén ebben a tdbldzatban taldlhatéak a modellezés sordn kiszdmithaté (lasd: 2.2.2. fejezet) K~ és k™,
valamint Mej, vexp €s Eyi, €rtékek. Mindezen legjobban illeszkedd paraméterek az Ry = 3.1-es vorosodési
meredekséghez tartoznak. Az értékek melletti zaréjelekben feltiintetett hibakat az illesztett fénygorbe-idéskalak
és a kozepes optikai opacitds bizonytalansagdbdl szamitottam ki a hibaterjedés képleteinek hasznalatdval. Ut6bbi
mennyiség esetén a o, ~ 0.5(kT — k) formuldt alkalmaztam.

Ugyanezt az eljarast megismételtem a bolometrikus fénygorbéken Ry = 1.5-0s vordsodési torvényt alkalmaz-
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va. Minthogy a vorosodési meredekség megvalasztisa csak a maximalis fényességre van hatdssal, és az id6skaldkra
nem, vdrhatéan csak a Ni-tomegek fognak eltérni a 3.2. tdbl4zatban feltiintetett értékektSl. Szdmoldsaim utdn az
Osszes paraméter esetén ennek megfeleléen 1o-n beliili egyezést tapasztaltam a Ni-tomeget leszamitva, ami szisz-
tematikusan kisebbnek adédott. A két vorosodési torvénnyel szamolt nikkeltomegek ardnya hasonl6 dsszefiiggést
mutat az F(B — V)ps gazdagalaxisbeli vorosodéssel, mint a bolometrikus fluxus kordbban leirt és 3.5. dbréan
bemutatott ardnya. Ez elvdrhatd, hiszen a bolometrikus fénygorbék maximumértéke kozvetleniil kapcsolddik a
nikkeltomeghez.

Megjegyzendd, hogy a spektroszkdpiai mérési adatok hidnya (vagyis a fotoszférikus sebesség pontos értékének
meghatdrozatlansdga) a becsiilt kinetikus energia értékek relative nagy bizonytalansidgdban jelenik meg. Mint
ahogy a 3.2. tdblazat is szemlélteti, egyes objektumok esetén az Fi;, hibdja meghaladja az ~ 50%-ot. Eppen ezért
az ezeket az Fy;, értékeket nem haszndlom a tovabbi szdmoldsok soran a vizsgélt Ia SN-k fizikai paramétereinek
meghatarozasakor.

Munkdm sorédn leginkabb a ledobott tomegek becslésére koncentraltam. A Minim kéddal valé modellezésem
eredményeként kapott ledobott tomegek megbizhatésagat két referenciaobjektum irodalomban fellelhetd adatainak
segitségével teszteltem. Az els6 tesztobjektum az SN 2011fe, amelyekre stirii mintavételezésti UV és IR adatok
vannak. Scalzo et al. (2014) modellezése alapjdn az emlitett szuperndva ledobott tomege Mej = 1.19 £ 0.12 Mg
és kezdeti nikkeltomege My = 0.42£0.08 My, mig sajat szdmitdsaim szerint, Ry, = 3.1-es vorosodési torvény
esetén Mg = 1.00 £ 0.070 Mg és My; = 0.567 &= 0.042 M (ldsd:3.2. tdblazat). Ldthatoan ezek nagyjabol
Osszhangban vannak egymdssal: a két kiillonb6z6 moédszerrel szdmolt ledobott tomeg kdzott 1o-t alig meghaladd
kiilonbség, mig a nikkeltomegek kozott ~ 20-s eltérés figyelhet6 meg. Ez felveti annak lehet6ségét, hogy a
%6 Ni-tomeg tdvolsagfiiggése mellett a Scalzo et al. (2014)-féle és az 4ltalam hasznalt modell kozott is jelentkezik
némi szisztematikus eltérés: mig Scalzo et al. (2014) kizar6lag a késbi fénygorbe-modellezésébdl kovetkeztetett a
nikkeltdmegre a 7, paraméterbdl Jeffery (1999) modszerének haszndlatdval, €n az egész fénygorbére alkalmaztam
az Arnett-modellt. Megjegyzendd, hogy az SN 201 1fe ledobott tomegét masok is meghataroztik, példaul Pereira
et al. (2013) (0.53 £ 0.11 M), Mazzali et al. (2015) (0.47 = 0.07 M) és Zhang et al. (2016) (0.57 M). Ezek
szérdsa My ~ 0.5 £ 0.1 Mg-es nikkeltomeget joésol az SN 201 1fe-nek, amivel mind Scalzo et al. (2014), mind
az én eredményem konzisztens.

A masik kivalasztott referenciaobjektum, az SN 2018oh esetén is egyezést tapasztaltam. Li et al. (2019)
Me; = 1.27+0.15 Mg, és My; = 0.55£0.04 Mg, értéket kapott, ami hasonl6 az dltalam meghatérozott, legjobban
illeszkedd értékekhez (lasd: 3.2. tdbldzat, Mej = 1.22 4 0.48 Mg, és My; = 0.60 &= 0.06 M). Bar Li et al.
(2019) az altalam preferalthoz hasonlé mddszerrel hatdrozta meg a robbands fizikai paramétereit, az SN 2018oh-
rél joval tobb adat allt rendelkezésiikre a kozeli UV-tdl a kozeli IR hulldmhosszakig. Ilyen mdédon, minthogy
ezek a paraméterértékek jo egyezést mutatnak Li et al. (2019) szamitésaival, kijelenthetem, hogy eredményeim
realisztikusak, és nem terheltek silyos szisztematikus hibaval. Az SN 2018oh-ra dltalam szadmolt ledobott tomeg
bizonytalansaga nagyobb (~ 40%), mint Li et al. (2019) modellezése utdn, igy eredményeim a legtobb vizsglt Ia
SN esetén kevésbé szoritjak korlatok koz¢é a ledobott tomeget.

3.2.3. Korai szinfejlédés

A 3.6. 4bran a mintdhoz tartozé Ia SN-k tejutrendszerbeli (1asd: 2.1. tablazat), illetve gazdagalaxisbeli (3.1.
tablazat) extinkcidra korrigélt (B — V') szinindexeit tiintettem fel olyan, az irodalombdl szdrmaz6 Ia szupernévék

adataival egyiitt, amelyekrdl részletes maximum el6tti mérések késziiltek: SN 2017cbv (Hosseinzadeh et al., 2017),
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3.6. abra. A vizsgalt Ia SN-k vérésédésre korrigélt (B — V')o szinindexeinek id6beli valtozasa (szines
szimbélumok). Bal oldalt: szinfejlédés a maximum el6tti idészakban a piszkéstetsi Ia SN-minta, valamint
irodalombél szarmazé, a maximum el6tt sokszor észlelt SN-k esetén (szines vonalak). Jobb oldalt: a min-
taba tartozé SN-k (B — V')g szinfejlédésének (szines szimbélumok), valamint a Hsiao-mintafénygorbébdl
szamolt szinindexnek (z6ld vonal) az egytittes megjelenitése a maximumtol eltelt 90. napig.

SN 2011fe (Vinko et al., 2012), SN 20112cg (Vink¢ et al., 2018), SN 2017fr (Contreras et al., 2018), SN 2009ig
(Marion et al., 2016; Foley et al., 2012), iPTF16abc (Miller et al., 2018), SN 2012ht (Vinké et al., 2018), és
SN 2013dy (Vinké et al., 2018). Ezeknek segitségével vizsgiltam szupernévdim maximum el6tti szinfejlédését.

Mint ahogy azt az 1.2.2. fejezetben is emlitettem, Stritzinger et al. (2018) két, konnyen elkiilonithet6 csoportba
sorolja az Ia tipusi SN-kat a robbandst kovetd, rovid idén beliili (B — V)o szinindexiik fejlédése alapjan: a
gyorsabb (B — V') szinfejlédést mutaté vords és a fényesebb, igy lassabb halvdnyodasi iitemet mutatd, az elsd
néhédny napban konstans (B — V') szinindexet mutaté kék csoportra. E két osztély elkiilonitésének fizikai okai
napjainkig vitatottak, 4m egy konkrét Ia szuperndva, az iPTF16abc esetén Miller et al. (2018) eldallt egy lehetséges
robbandsi modellel. Ez az objektum a kezdeti szakaszban nagyjabdl konstans, kék (B — V') szint mutatott a
maximum el6tt t ~ -10 naptél kezdve. Ez valdszintileg annak kdszonhetd, hogy a sziilécsillagként jelen 1évo
fehér torpérsl ledobodé anyag kiilss rétegeibe sok radioaktiv *°Ni keriilt. Ezt a folyamatot "erds felkeveredésnek"
(strong mixing) nevezik.

Egy ideje ismert, hogy az Ia tipusi SN-k a 16késhulldm felbukkandsat (shock breakout, SB) kovetSen egy
néhdny napon it tarté, sotét id6szakot mutatnak, mielstt a radioaktiv *Ni bomlds4bdl szarmazé energia eljut a
kozponti régidkbdl a csillag felszinéig, és a fotoszférabol megfigyelhetd sugarzasként tdvozik. A sotét szakasz
idStartama a ledob6dé anyag legkiilsé rétegeibe keveredett °Ni mennyiségétdl fiigg. Erds keveredés esetén egy-
altalan nincs, vagy csak nagyon rovid ideig tart6 sotét szakasz van jelen, hiszen a radioaktiv bomldsbdl szarmazé
~-fotonok szinte rogton elnyelddnek, €s a fotoszféra kdrnyezetében alacsonyabb energidju fotonokka termaliza-
16dnak, ahonnan azutdn gyorsan kisugdrzdédnak. Ez a jelenség a robbandst kdvetd néhdny napban nagyobb lu-
minozitast, s ebbdl kifolydlag kékebb szint eredményez. Ha a radioaktiv nikkel csak a legbels6 rétegekben van
jelen, gyenge keveredésrdl beszéliink. Ez esetben a sotét szakasz van, hogy tobb napig is eltart, s ilyenkor kevésbé
jelentds a fényességnovekedés, illetve vorosebb szin jellemzd a korai fazisban. Shappee et al. (2019) szerint a

z 7

Kepler (rtdvesd K2-C16 jelolésti kampdanya alatt kiterjedt fotometriai vizsgalatoknak aldvetett SN 2018oh korai
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luminozitds-tobbletéért a nagy mértékii *Ni-keveredés a felelss, 4m sajnos a (B — V')q szinindex idébeli vdltoza-
sérdl e szlrd nélkiili mérések nem tudtak informéciét adni.

A korai szakaszban megfigyelt kék tobbletfluxust okozhatja a szupernévaburoknak a csillagkoriili anyaggal,
vagy a tarscsillaggal torténd iitkozése is. Ekkor egy erGs, de rohamosan gyengiilé UV-impulzus felel6s a robbanas
utdni napokban mutatott kék tobblet-emissziéért. Ennek megfigyelhetsége azonban kiilonleges geometriai kon-
figuraciot igényel, miszerint a tarscsillag éppen a megfigyels és a tagulé szuperndva kozott helyezkedik el. Ez
azonban pl. Kasen (2010) szerint a megfigyelések < 10%-aban val6sul meg.

Fotometriai adataim birtokdban lehetSségem nyilt megfigyelni a mintdba tartozé SN-k (B — V) szinindexének
iddbeli valtozasat. A 3.6. dbra megmutatja, hogy vizsgalt szupernévaim szinfejlédése (szines szimbélumok) kon-
zisztens az irodalombdl szarmaz6 SN-adatokkal (szines vonalak), valamint a Hsiao-mintafénygorbével is (Hsiao
et al., 2007) j6 egyezést mutat (zold, folytonos vonal). Az emlitett Hsiao-mintafénygorbe szintetikus spektrofoto-
metridbdl szarmaztathaté a Hsiao et al. (2007) éltal tobb szdz Ia tipusti SN-ra elkészitett spektrumsorozatbdl, amik
empirikus lefrdst adnak a voroseltolddasra korrigélt szupernévaspektrumok idébeli fejlédésérdl a robbandst kovetd
100 napban.

Ez esetben tehat a szinindexeket szintetikus fotometria dtjan szamoltam, ki a Bessell B és V sz{ir6fiiggvények
(Bessell, 1990) hasznalataval, a Hsiao et al. (2007) altal megadott mintaspektrumokbdl.

A vizsgélt Ia SN-k korai kék vagy voros tipusba valé besoroldsdhoz a maximumot megel6z6 —20. és —10.
nap kozott késziilt fénygorbeadatok sziikségesek. A ¢ = —10 naptdl a csticsfényesség idépontjaig (tax) terjedd
id6szakban a (B — V') szinek annyira hasonlitanak egymadsra az 6sszes ismert Ia tipusi SN esetén, hogy ekkor
szinte lehetetlen kiilonbséget tenni kozottiik. Eppen ezért is kulcsfontossdgu, hogy olyan adatokkal is rendelkez-
zlink, amelyek ezen id8szak elott késziiltek. A megfigyelt objektumoknal azonban két SN-tél (SN 2016bln és
SN 2017erp) eltekintve nem 4llt a rendelkezésemre megfeleld mennyiségli, a korai szinfejlédés alapjan torténd
csoportositdshoz sziikséges, vagyis —20 és —10 nap kozott készitett mérési adat. Ez megfigyelhet6 a 3.6. dbra bal
oldalan is.

Az SN 2016bln egy 1991T-tipusu Ia SN, ami az 1.2.2. fejezetben részletesen bemutatott Branch-féle oszta-
Iyozas SS (Shallow Silicon) altipusanak feleltethet6 meg (Cenko et al., 2016). Az ilyen tipusi SN-kat Stritzinger
et al. (2018) a korai kék csoportba sorolja megmutatvédn, hogy dltaldban ezek a CN (Core Normal) és az SS tipus
kozott helyezkednek el a Branch-diagramon, a 91T eseményekhez hasonldan. Stritzinger et al. (2018) eredményei
arra utalnak tehat, hogy az SN 2016bln valészintileg a korai kék csoporthoz tartozik. A 3.6. dbran megfigyelhetd,
hogy az SN 2016bln-r6l rendelkezésemre 4116 legkorabbi adatokbdl szamolt szinindexek valdban hasonlitanak az
iPTF16abc, és az SN 2017cbyv, irodalombdl szarmazé SN-k értékeihez, amelyek a korai kék csoport j6l ismert
referenciaobjektumai. Am minthogy az SN 2016bln esetén csak elszértan 4llt rendelkezésemre adat a kritikus
id6szakbol, nem vonhato le bel6le egyértelmi kovetkeztetés a csoportositast illeten.

A madsik objektum, az SN 2017erp korai szakaszban mutatott (B — V'), szinindexének fejlédése a voros cso-
portba tartoz6 SN 201 1fe-éhez hasonlit, igy tehat megallapithat6, hogy az SN 2017erp is oda sorolhaté. Erdekes
megfigyelés, hogy Brown et al. (2018) alapjdn az SN 2017erp a kozeli UV hulldmhossztartoményt tekintve a vo-
r0s csoportba (NUV-red) sorolédik a NUV-kék (NUV-blue) altipusba tartozé SN 2011fe-vel ellentétben. Ez arra
enged kovetkeztetni, hogy a robbandst kovets néhdany napban mutatott, lthat6 tartomdnyban jelen 1év6 (B — V)g
szinindex fejlédése nem fiigg Ossze a kozeli UV tartomanyban megfigyelhetd szinvaltozdssal. Az imént emlitett
eredmény arra utal, hogy a lathaté és az UV tartomdnybeli szinindexek kiilonb6z6 fizikai folyamatra vezethet6-

ek vissza. A NUV-beli eltéréseket Brown et al. (2018) alapjan leginkdbb a sziil6csillag fémessége okozza, ami
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3.3. tablazat. A Dessart et al. (2014) altal elkészitett DDE és PDDE modellekhez tartozé paraméterek
értékei

Modell Ekin MNi Modell Ekin MNi

(107 erg) (M) (10° erg) (Mo
DDCO 1.573 0.869 | PDDEL1 1.398 0.758
DDC6 1.530 0.722 | PDDEL3 1.353 0.685
DDC10 1.520 0.623 | PDDELY 1.336 0.604
DDC15 1.465 0.511 | PDDEL4 1.344 0.529
DDC17 1.459 0.412 | PDDEL9 1.342 0.408
DDC20 1.442 0.300 | PDDEL11 1.236 0.312
DDC22 1.345 0.211 | PDDEL12 1.262 0.268
DDC25 1.185 0.119

Osszefiigg a NUV-beli kontinuum alakjaval, illetve a Ca H&K vonalak ergsségével. Tekintve, hogy az SN 2017erp
és a SN 2011fe korai (B — V') szinindexe hasonld, &m NUV-szineik eltérnek, valdszindsithets, hogy a lathato
tartomanybeli szinindexkiilonbségek, a NUV-belitdl eltér6 mdédon, nem az egyes sziildobjektumok fémességbeli

kiilonbségeire vezethet6ek vissza.

3.2.4. Robbanasi modellekkel valé 0sszehasonlitas

Ebben az alfejezetben a bolometrikus fénygorbe modellezése sordn kapott paramétereket hasonlitom 0ssze
bizonyos robbandsi modellek éltal jésolt értékekkel, kiilonos figyelmet forditva a nikkeltomegre. Az 6sszehason-
litdshoz a Dessart et al. (2014)-féle DDE és PDDE modelleket haszndltam (a robbandsi forgatokonyvek részletes
lefrasat lasd az 1.2.2. fejezetben), melynek paraméterértékeit a 3.3. tablazat mutatja. Megjegyzendd, hogy a tab-
ldzatban meghagytam Dessart et al. (2014) eredeti jeloléseit, miszerint a DDCn modellek a DDE, mig a PDDELn
modellek a PDDE robbandsi mechanizmusra utalnak, n pedig egy adott modell sorszdmat jelzi. A 3.2. tdblazatbol
is leolvashatd, hogy az emlitett modellekbdl szamolt nikkeltomegek ugyanazon tartomdnyra terjednek ki, mint a
fénygorbe-modellezésbdl szamoltak, am a kinetikus energia értékei egy ~ 2-es faktorral eltérnek.

A robbanési modell megvalasztdsatdl erGsen fiigg a megfigyelt (B — V') szinfejldés a korai szakaszban.
A PDDE forgatékonyv esetén egy adott SN a korai szakaszban kékebb szint mutat, s a luminozitas gyorsabban
emelkedik, mint a DDE modellekben. Ezzel ellentétben a DDE modellek a robbands utdni 1-2 napban jellemz&en
vorosebb szint mutatnak ((B—V)g ~ 1 mag), ami folyamatosan egyre kékebbé vélik a maximum felé kozeledvén.
A csidcsfényesség utdn mindkét forgatékonyv esetén nagyjabdl ugyanolyan a (B — V') szinfejlodés.

A vizsgélt SN-k (B — V') szinindexeinek fejlédését tehat dsszevetettem a DDE és PDDE forgatokonyvek
joslataival. A robbandsi modellek vordosddésre korrigalt szinindexeit a Bessell-féle B és V' sziirdket (Bessell,
1990) felhaszndl6 szintetikus fotometria utjan szdmoltuk ki. Mivel a mintaba tartozé la SN-k voroseltolodasa
z < 0.031, a K-korrekciét nem vettem figyelembe, hiszen értéke egyik esetben sem volt 0.06 magnitidé feletti,
ami pedig nagyjabol azonos a (B — V'), szinindexekhez tartoz6 bizonytalansdggal. A mért, valamint a DDE és
PDDE forgatékonyv hasznélatdval kiszamolt (B — V') szinindexek 0sszefiiggését a B Fiiggelék B3. és B4. dbréi
mutatjak.

Az id6ben viltozo, szintetikus B — V' szinindexek kiszdmitdsa utdn a mért (B — V') szingdrbével leginkdbb
egyez6 (vagyis a legkisebb y2-et mutaté) DDE vagy PDDE modellt valasztottam az adott SN esetén legjobban

illeszkeddnek. A modellekhez tartoz6 nikkeltomegek a 3.4. és a 3.5. tablazatban vannak feltiintetve, az el6bbi
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3.4. tablazat. A legjobban illeszkeds robbanasi modellekhez tartozé 96 Ni-tomeg-értékek. A méasodik
oszlopban a bolometrikus fénygérbe modellezésébdl kapott °6 Ni-tomegek jelennek meg Ry = 3.1-es voro-
sédési torvény mellett. Az értékek bizonytalansagat zaréjelekben tiintettem fel.

SN My My My;
(Mo) (Mo) — (Mo)
Gaial6alq 0.744 (0.055)  0.623 0.604
2016asf 0.597 (0.149)  0.623 0.604
2016bln 0.789 (0.097)  0.869 0.758
2016c¢0j 0.401 (0.053) 0.412 0.604
2016eo0a 0.482 (0.103)  0.412 0.604
2016fth 0.573 (0.078)  0.511 0.529
2016gcl 0.689 (0.164)  0.623 0.758
2016gou 0.678 (0.063)  0.623 0.758
2016ixb 0.483 (0.064) 0.511 0.685
2017cts 0.539 (0.063) 0.511 0.685
2017erp 0.975 (0.083) 0.722 0.685
2017fgc 0.692 (0.047) 0.623 0.604
2017fms 0.360 (0.029) 0.511 0.685
2017hjy  0.688 (0.057) 0.623  0.685
2017igf 0.420 (0.051)  0.300 0.408
2018oh 0.598 (0.059)  0.623 0.685

3.5. tablazat. Ugyanaz, mint a 3.4. tablazatban, csak Ry = 1.5-6s vorosodési meredekség esetén.

SN MNIO MNi MNi
(M) (Mo) (M)
Gaial6alg 0.651 (0.055) 0.623 0.604
2016asf 0.492 (0.149) 0.511 0.604
2016bln 0.560 (0.097) 0.869 0.758
2016¢0j 0.397 (0.053) 0.412 0.604
2016eo0a 0.333 (0.103) 0.412 0.604
2016ffth 0.410 (0.078)  0.511 0.604
2016gcl 0.641 (0.164)  0.623 0.758
2016gou 0.450 (0.063)  0.623 0.685
2016ixb 0.417 (0.064) 0.511 0.685
2017cts 0.411 (0.063)  0.511 0.685
2017erp 0.686 (0.083) 0.722 0.685
2017fgc 0.538 (0.047)  0.623 0.604
2017fms 0.338 (0.029) 0.511 0.685
2017hjy 0.489 (0.057)  0.623 0.685
2017igf 0.327 (0.051)  0.300 0.408
20180h 0.489 (0.059) 0.623 0.685
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3.7. abra. A bolometrikus fénygorbe modellezésébdl szamolt nikkeltomegek (vizszintes tengely) Gssze-
hasonlitasa a DDE (bal oldalt) és PDDE (jobb oldalt) robbanéasi modellekhez tartozé értékekkel. Az
Ry = 3.1-es vorosodési meredekséghez tartozé adatokat piros, az Ry = 1.5-6seket pedig kék szimbdlu-
mok jelenitik meg. A folytonos vonal az 1:1 relaciét mutatja mindkét oldal esetén.

esetén Ry = 3.1-es, az utébbindl Ry = 1.5-0s vorosodési meredekséget feltételezve. A 3.7. dbra a bolometrikus
fénygorbe modellezésébdl adodo (lasd: 3.2. tablazat), valamint a legjobban illeszkedd robbandsi modellek altal
josolt Ni-tomegeket veti Ossze.

Megmutatkozik, hogy a DDE robbandsi modellek alapjan josolt Ni-tomegek jo egyezést mutatnak a bolo-
metrikus fénygorbe modellezése sordn kapottakkal, egyetlen objektum, az SN 2017erp kivételével. A fénygorbe-
modellezés sordn kapott Myn; ~ 1 Mg-es érték jéval magasabb a robbandsi modellek éltal josoltndl, ami valdszi-
niileg a nagy vorosodésnek tudhaté be (Brown et al., 2018). Ezenkiviil az is megfigyelhetd, hogy az SN 2017erp
korai szakaszban mutatott (B — V') szinfejlédése meglehetsen hasonlit az SN 2011fe-ére. A PDDE model-
lek becslései kevésbé egyeznek a bolometrikus értékekkel: ezek nagy részében sziik hatdrokon beliil mozgog a
nikkeltomeg (Mn; ~ 0.6 - 0.7 Mg).

1

‘Hsiao‘—mintaf‘énygé‘rbe
N100
0.8 | DDCO —— 4
DDC6 ——
PDDEL1T ——
0.6 | . PDDEL3 —— 4
Osszeolvadé (Merger) ——
2017erp —@—
o 04r 2016bln —Aa—
El\
€ o2}
0 |
-0.2
-0.4

'—20 -18 -16 -14 -12 -10 -8 -6 -4 -2 0
Maximumtdl eltelt napok szama

3.8. abra. Az SN 2017erp (piros kérok) és az SN 2016bln (kék haromszigek) korai szakaszban mutatott,
vorésédésmentes (B — V') szinindexeinek Osszehasonlitdsa. Az dbran néhany Ia SN robbanési modellt
is feltiintettem: DDE, PDDE, N100 és hevesen ésszeolvadé forgatokonyvek (lasd a szévegben). A Hsiao-
mintafénygorbébdl szamitott szinfejlédés vastag, sziirke vonallal jelenik meg.
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A 3.8. dbra a kiilonboz3 robbandsi modellekbdl szamolt (B — V') szinfejlodést veti dssze a maximum elGtti
mérési adatokkal. A legjobb illeszkedést mutaté DDE és PDDE modellek mellett két masik elméleti modell
joslatait is megjelenitettem: az egyik az N100 robbandsi forgatékényv, ami megfeleltethetd egy Chandrashekhar-
tomeg( fehér torpében lejatsz6dé DDE-nek (Seitenzahl et al., 2013), a mésik pedig a Pakmor et al. (2012) éltal
megalkotott hevesen 6sszeolvado (Violent Merger, VM) modell. Az 6sszehasonlitas teljessége végett az empirikus
Hsiao-mintafénygorbe hasznalataval szamolt szinfejlédést is megjelenitettem vastag, sziirke vonallal (Hsiao et al.,
2007).

Leolvashat6, hogy a modellek koziil az N100, a PDDEL és a VM hasonlé maximum elétti (B — V') szin-
fejlédést mutat a legkordbbi (! < —14 nap) mérési adatokhoz, noha a PDDEL modellek valamivel vorosebbek a
mért értékeknél —10 napos fazis utdn. Az SN 2016bln adatait j6l illeszti a Dessart et al. (2014)-féle DDCO nevti
modell, mig a DDC6 modell tdlzottan vords (B — V') szinindexeket jésol, a Hsiao-mintafénygorbébdl szamolt
modell pedig kékebb a kelleténél. Még ha a modellek alapjdn nem is tudjuk megéllapitani, hogy a mintdba tartoz6
Ia SN-k a korai vords vagy a korai kék csoportba tartoznak, két objektum, a maximum eldtt ¢ < —14 nappal
monitorozott SN 2016bln és az SN 2017erp esetén kijelenthetd, hogy szinfejlédésiik hasonlit az itt megmutatott
robbandsi modellekbdl szdmolthoz.

Mindezekbdl arra a konklizidra jutottam, hogy vizsgélt Ia szupernévaim mért vorosodésmentes (B—V')g szin-
fejlodését nagyjabol reprodukdljak a jelenlegi DDE és/vagy VM robbandsi mechanizmusokhoz alkotott modellek.
A Dessart et al. (2014) altal készitett DDE modellekbdl szdmolt (B — V'), szinek konzisztensek a bolometri-
kus fénygorbe-modellezés eredményeként kapottakkal, amennyiben a vorosodési meredekséget Ry = 3.1-nek
valasztjuk. Az Ry = 1.5-0s torvény esetén azonban szisztematikusan nagyobb nikkeltomegek adédnak a model-
lekbdl, mint a bolometrikus adatokbdl. Ezzel ellentétben a PDDE modellek a vorosodési torvény megvalasztasatol
fiiggetleniil tdl nagy Ni-tomeget josolnak azoknak a SN-knak, amelyek a bolometrikus fénygorbe-modellezés sze-
rint My < 0.6 Mg nikkeltomeget adnak (lasd: 3.7. 4bra).

3.2.5. Osszefiiggések keresése a robbanas fizikai paraméterei kézott

Ebben az alfejezetben a bolometrikus fénygorbe modellezése sordn szamolt paraméterek (14sd: 3.2. tablazat)
kozotti lehetséges korrelaciot vizsgdlom, a Scalzo et al. (2014) és Scalzo et al. (2019) éltal kifejlesztett médszerrel.
El8szor az Ry = 3.1-es vorosodési meredekséghez tartoz6 paraméterek kozotti dsszefiiggéseket ismertetem, majd

lefrom, hogy konkliziéim miként valtoznak, ha az Ry = 1.5-6s torvényt alkalmazom.

Eredményeim Osszevetése Scalzo et al. (2014, 2019) szamolasaival

A 3.9. dbra a bolometrikus fénygorbe modellezése utan kiszamolt robbandsi paraméterek kozotti 6sszefiiggése-
ket mutatja, Osszehasonlitva 8ket a Scalzo et al. (2014, 2019) altal taldlt korreldciokkal. Az dbra bal fels6 paneljén
a ledobott tomeg lathaté az Spy halvanyodasi iitem paraméter fiiggvényében. A kiilonféle Ia SN alcsoportokat
eltérd szinekkel jeloltem: a normdl Ia SN-kat zolddel, a 91T-tipusiakat kékkel, a 91bg-ket pedig pirossal.

A szaggatott vonal az M, és Spy kozotti, Scalzo et al. (2019) 4ltal talalt sszefuggést mutatja: Me; = (1.253+
0.021) + (1.036 £ 0.095) - (spv — 1). Latszik, hogy szamoldsaim konzisztensek ezzel az eredménnyel, legalabbis
az spy S 1 esetekre biztosan.

Meért adataimra egyenest illesztve az aldbbi empirikus rel4ciét kaptam:
Mg = (1.102+£0.087) + (0.661 £ 0.455) - (spy — 1), (3.3)
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3.9. abra. Az Spy és M,j(balra fent), az Spy és My (jobbra fent), az Sgy és 7, (balra lent), valamint
az Myi and Me; (jobbra lent) paraméterek kozotti dsszefiiggés. A teli kérok az Ry 3.1-es vorosodési
meredekséggel sziamoltakra, mig a haromszdgek Ry = 1.5-6sre vonatkoznak. A normaél la tipusba tartozé
SN-kat zéld szinnel, az 91T-tipusiiakat kékkel, a 91bg-tipustiiakat pedig pirossal jeloltem. A felsé dabran
lathat6 szaggatott vonalak a Scalzo et al. (2019) altal talalt korrelaciét, mig a folytonos (Ry = 3.1) és
pontozott (Ry = 1.5) vonalak a sajat szamolasaimra térténd illesztést tiintetik fel.

ami szintén megjelenik a 3.9. dbran folytonos vonal formajaban. MegfigyelhetS, hogy az utdbbi illesztés soran
kapott paraméterek egy kisebb meredekségli korrelaciét mutatnak ki az Sy €s Me; paraméterek kozott, am mindez
+10-n beliili egyezést mutat a Scalzo et al. (2019) altal talalt 6sszefiiggéssel. A 3.9. dbran is jol latszik, hogy a
folytonos és a szaggatott vonal is a mérési eredmények hibahatdran beliil fut.

Ennek az 6sszefiiggésnek a jelentéségét a 3.9. dbra bal felsd paneljében megjelenitett adatok kozott a Pearson-
féle korrelacids koefficiensek kiszdmitdsdval teszteltiik. Ez az érték » = 0.751-nek adddott, ami elsd pillantdsra
arra engedett kovetkeztetni, hogy taldn van Osszefiiggés az Sy €s M, paraméterek kozott. Megjegyzendd azon-
ban, hogy ez a becslés figyelmen kiviil hagyta a mérési adatok igencsak jelentds hibahatarait, amelyeknek figye-
lembevételével az Osszefiiggés statisztikailag kevésbé jelentds. A hibahatarok jelentdségének tesztelésére 5000
véletlenszer( pontbdl 4116 mintat hoztunk 1étre az adatokbdl minden adatponthoz egy Gauss-eloszldsu véletlensze-
rli zajt rendelve, ami utdn mind az 5000 esetben megismételtem a Pearson-korreldcids koefficiens kiszamitasat. A
végso korrelacids koefficiens az {gy kapott értékek atlagaként, annak bizonytalansaga pedig a szords képletének
segitségével adodott, s 7’ = 0.301 & 0.200-et eredményezett. Ez joval kisebb, mint az el6z8leg szamolt érték,
amely nem vette figyelembe a mért adatok hibahatdrait. Minthogy a bizonytalansdg értéke vetekszik magénak

az 1’ koefficiensnek az értékével, azt mondhatjuk, hogy az Sgy és M,; paraméterek kozott jelen esetben nem

91



3.2. Ta tipust szupernévik fotometriai analizise

figyelhetd meg korrelacié a ledobott tomegek nagy bizonytalansdga miatt.

A 3.9. dbra jobb fels6 oldalan az My; tomegek jelennek meg az Spy szin-nyijtas paraméter fliggvényében. A
jelolésmoéd ugyanennek az dbranak bal fels6 paneljéhez hasonld. A Scalzo et al. (2019) altal szamolt 6sszefiiggés
e két paraméter kozott a My; = (0.718 £0.027) + (0.903 £0.108) - (spy — 1) formuldval frhat6 le, mig az dltalam
szamoltakbdl

My = (0.643 £0.023) + (0.768 £ 0.122) - (spy — 1) (3.4)

adddik. A mérési pontok hibahatérait az imént leirthoz hasonléan figyelembe véve r' = 0.745 £ 0.083-es Pearson-
koefficiens addédik. (Ha ugyanezt a hibahatarok figyelmen kiviil hagydsaval szamitandnk, akkor r = 0.852-et
kapnank.) Ez az eredmény azt sugallja, hogy az My; nikkeltomeg valéban 6sszefiiggést mutat az Spy halvanyo-
dasi iitemmel, noha az 3.4. egyenlet paraméterei csak margindlisan egyeznek a Scalzo et al. (2019) formuldjdban
fellelhetd értékekkel.

Az 3.4. egyenlet azt is megmutatja, hogy a lassabban halvanyulé (vagyis nagyobb Spy-jli) 91T-tipusi SN-k
nagyobb, mig a kisebb Spy-ji 91bg-tipusu objektumok kisebb Ni-tomegekkel birnak.

A 3.9. dbra bal als6 panelje az Spy és 7, paraméterek Osszefiiggését illusztrdlja. A folytonos vonal ez esetben

is az adatokra torténd illesztést jeleniti meg:
7y = (41.04 £0.85) + (21.79£4.98) - (spv — 1). (3.5)

Itt a Pearson-koefficiens a hibahatdrok figyelembevétele nélkiil r = 0.749, azokkal egyiitt pedig ' = 0.72240.048
értéket ad.

A fenti eredmények azt sugalljak, hogy a nikkeltomegek a ledobott tomegekkel is 0sszefiiggenek valamilyen
modon. Az My; és M,; paraméterek kozotti korreldcié ennek megfeleléen megmutatkozik a 3.9. dbra jobb alsé
részén. Egyetlen kiugré ponttdl eltekintve a két mennyiség lathatéan kapcsolatban van egymassal olyan médon,
hogy a nagyobb nikkeltomeget produkdlé SN-k ledobott tomege is nagyobb. A relaciébdl kiviilallé objektum az
SN 2017erp, amelynek a nikkeltomegét jelentSsen tilbecsiiltem nagy vorosodésébol kifolydlag. Azzal egyiit, hogy
a Pearson-féle korrelacids koefficiens kiszdmitdsakor a fent leirt okbdl kifoly6lag az SN 2017erp-et eltdvolitottam
a mintabol, ' = 0.280 =+ 0.224 értéket kaptam az adatok hibahatdrait is figyelembe véve. Ez jelent&sen kisebb az
elvartndl, s azt mutatja, hogy e két paraméter kozott nincs statisztikailag jelentds Osszefiiggés, még annak ellenére
sem, hogy hibahatdrok nélkiil » = 0.822 lenne az eredmény.

sz 2

Mindazonéltal a 16 SN-hoz tartozé adatpontokra torténd egyenesillesztés az alabbi formulét eredményezte:
Mg = (0.728 £0.586) - Mni + (0.651 £ 0.343). (3.6)

Minthogy a meredekség bizonytalansdga annak értékével osszevethetd (4-0.586, illetve 0.728), ez az eredmény
tokéletes dsszhangot mutat a fentebb meghatarozott, alacsony 7 koefficienssel. Eppen ezért kijelenthetem, hogy
az My; és M, kozotti korreldcié nem zdrhat6 ki, 4m az dltalam vizsgélt adatokbdl nem is mutathaté ki teljes
bizonyossiggal a kiszdmolt paraméterértékek nagy hibahatdranak kovetkeztében.

A 3.9. abrara tekintve kivilaglik, hogy a haromszogek formajaban megjelené Ry = 1.5-es vorosodési tor-
vénnyel szdmolt paraméterek nem mutatnak jelent8s eltérést az Ry = 3.1-es modellhez képest. Az egyetlen
kivétel a jobb felsS panelben lathat6 S5Ni-tomeg, ami kozvetleniil kapcsolddik a vorosodési meredekség segitségé-

vel kiszamolt tavolsdgban ad6dé szisztematikus kiillonbséghez. Ebben az esetben az Spy és My; kozotti korrelacié
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a hibahatarokat is figyelembe véve a kovetkez&képpen alakul:
Myi = (0.506 £0.023) + (0.554 £0.125) - (spy — 1). (3.7)

Az egyenletben latszik tehat, hogy az Ry = 1.5 eset az Ry = 3.1 meredekséghez, illetve a Scalzo et al. (2019)
szamoldsaihoz képest szisztematikusan kisebb nikkeltomeget ad ugyanarra az Spy-értékre.

Hasonl6 médon az M, €s My kozotti Osszefliggés is megvaltozik:
Mg = (0.472 £0.868) - My; + (0.866 £ 0.445). (3.8)

Mint ahogy a fentebbi esetekben is, elmondhatd, hogy a meredekség bizonytalansaga Osszevethetd maganak a
meredekségnek az értékével, igy az My; és Me; kozotti korreldcio, mar ha létezik, statisztikai szempontbdl je-
lentéktelen a vizsgdlt Ia SN-kbdl 4116 minta esetén a szdmolt paraméterek nagy hibdi miatt. Mindazonéltal az a
trend, miszerint a nagyobb ledobott tomeg nagyobb nikkeltomeggel parosul, a 3.9. dbra jobb alsé részén tisztan
megfigyelhetd a statisztikai szamitasokat félretéve. Scalzo et al. (2014) egy hasonl6 dbrat tett kozz€, amelybdl ez

szintén kiolvashatd, noha 6k nem illesztettek analitikus gorbét az adataikra.
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3.10. abra. A legjobb illeszkedést mutaté bolometrikus fénygérbék 7. és 7., paraméterei a Scalzo et al.
(2019) altal szamolt korreldcioval egyiitt dbrazolva. A szinek és szimbolumok a 3.9. abrén fellelhetSekkel
azonos jelentéssel birnak.

Scalzo et al. (2019) vitatja az Arnett-modellnek azon allitdsat, miszerint a 7./ 7y (az 6 nevezéktanukkal €lve
Tm/to ) ardny nagyjabol éllando, legaldbbis az M < Mcy (vagyis 7, ~ 7) SN-Kat tekintve. A 3.10. dbra
a bolometrikus fénygdrbe modellezése utan kapott 7., €s 7. paraméterek Osszefiiggését jeleniti meg a Scalzo et
al. (2019) éltal javasolt korrelacidval egyiitt, amit szaggatott vonallal jeloltem. Lathatd, hogy a bolometrikus
fénygorbe modellezése sordn kiszdmolt paraméterértékek vizsgalt objektumaim esetében nem kovetik a Scalzo et
al. (2019) dltal feldllitott trendet: a ., értékek ehelyett a 71.-ktd] kozel fiiggetlennek mutatkoznak. Ez a felfedezés
valdjaban nem mond ellent Scalzo et al. (2019) szdmitdsainak, amelyek szerint a ledobott tomeget csak a 7,-
bdl becsiilhetjiilk megbizhatéan. Ez azt sugallja, hogy a tobbi robbandsi paraméter meghatdrozasidhoz is jobban
hasznélhat6é a 7., mint a 7. Fontos megjegyezni azonban, hogy a 7, paraméter nehezebben mérhetd, mint a
Tlc, hiszen hénapokkal a maximum ideje utdnig kiterjed8, gyakori mintavételezésli fotometriai méréseket igényel.

Eppen ezért e kett kombindldsa pontosabb eredményeket adhat, illetve optimdlis lehet a kizérélag az egyetlen
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id6skala segitségével kiszamolt fizikai paraméterek szisztematikus hibdinak csokkentésében.

Eredményeim Osszevetése Khatami & Kasen (2019) szamolasaival

Khatami & Kasen (2019) bevezetett egy Osszefiiggést, amely a maximum idejét, és az akkor mért luminozitast
koti ossze. Ezzel egyiitt megalkottdk a formuldt, amely 0sszekoti egymdssal a bolometrikus fényesség maximu-
manak a robbandstdl szamitott idejét (tpeax) €s az Arnett-modellben megjelend difftizids iddskalat (74). Utobbi a
2.15. egyenletben megjelend 7.-hez hasonlé médon definidlhaté. Ekkor a kdvetkezd irhatd fel, centrélis eloszldsu
SONi-t feltételezve:

t ea. 9 S
ek _ 011 In (1 + T) +0.36, (3.9)
Td Td

ahol 74 = (k - Mej/(v - ¢))'/? és 73 = In2/Ani = 8.8 nap a nikkelbomlds felezési ideje.

A 3.9. egyenlet megbizhatdsagéanak tesztelése végett Osszehasonlitottam a vizsgélt szupernévaim bolometri-
kus fénygorbéjébdl szamolt t,ise (ldsd: 3.2. tablazat), és az 3.9. egyenletbdl ad6do tpeqr €rtékeket. A 3.11. dbra
bal oldali panelje a ¢ fiiggvényében dbrazolja a i,is-t, a feltiintetett folytonos vonal pedig az 1:1 reléciot rep-
rezentdlja. Ennek segitségével jol latszik, hogy az illesztésekbdl szamolt .45, paraméterértékek teljes 6sszhangban
vannak a 3.9. egyenlet segitségével meghatarozott felfényesedési idokkel.

Ekkor Khatami & Kasen (2019) alapjan kiszdmithatjuk az Lpeak, maximumbeli luminozitast is:

2e€ i M, '7'2 —
= S [ = (L Bctpeate/ e Pitrenk/ ) (3.10)

Lpeak 62 ¢
K "peak

Itt en; = 3.9 - 10'%rg ¢! s~1 a nikkel bomldsabdl szdrmazé fiités teljesitménye, Sx pedig egy olyan fénygorbe-
paraméter, amelyet Khatami & Kasen (2019) vezetett be, s fiiggetlen az Arnett-modell stiriségprofiljadhoz kotott
B ~ 13.8 értéktdl. Khatami & Kasen (2019) kimutatta, hogy centrilis fiitési mechanizmus esetén (vagyis amikor
a °®Ni a legbelsbb rétegekben van csak jelen), Bx ~ 1, a nikkel kiilsé rétegekbe torténé keveredése pedig a Sx
paraméter megnovekedését eredményezi.

A 3.11. 4bra jobb oldalanak vizszintes tengelyén a 3.2. tdbl4zatban fellelhets, Ry = 3.1-as vorosodési me-
redekség mellett szamolt My; tomeg van feltiintetve, mig a fiiggdleges tengelyen a 3.10. egyenlet segitségével a
mért Lyeax maximumbeli luminozitdsértékekkel szamolt nikkeltomeg jelenik meg B = 1-es megvalasztds ese-
tén. Ez az abra illusztrédlja, hogy a bolometrikus fénygorbe-modellezés soran, valamint a fénygorbe-idgskalakat
felhasznéld, Khatami & Kasen (2019)-féle osszefiiggésbdl szarmaztatott nikkeltomeg 6sszhangban van egymés-
sal. Ez megerdsiti azt a feltételezést, miszerint vizsgélt la szupernévaim Arnett-modellt felhasznal6 illesztései és

szdmitdsai megfelelGen és pontosan adjdk vissza a robbands fizikai paramétereit.
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3.11. abra. Bal oldalt: az Arnett-modellbdl szamolt felfényesedési idé (a 3.2. tablazat tyise értéke) az 3.9.
egyenletbdl szamolt t,ex fiiggvényében. Jobb oldalt: az 3.10. egyenletbdl, illetve az Arnett-modellbdl
szarmaztatott nikkeltomegek Gsszefiiggése. A fekete vonal az 1:1 relaciét jeloli mindkét esetben. A
szinkédoléas a 3.9. dbraéhoz hasonlo.

3.3. Az SLSN 2019neq és az SLSN 2010kd spektroszkopiija

Kapcsol6dé publikacidk:

¢ Konyves-To6th, R., Thomas, B. P, Vinkd, J., et al. 2020, ApJ, 900, 73

e Kumar, A., Pandey, S. B., Konyves-Toth, R., et al. 2020, ApJ, 892, 28

e Konyves-Toth, R., Vinko, J., Thomas, B. P., Wheeler, J. C. 2019, The Astronomer’s Telegram,13083, 1

e Thomas, B. P., Konyves-Toth, R., Vinko, J., et al. 2019, The Astronomer’s Telegram, 13184, 1

Ebben a fejezetben két I-es tipusd szuperfényes szuperndva, az SN 2010kd és az SN 2019neq spektroszkopiai
Osszehasonlitdsat mutatom be, amelynek sordn meghatarozom és 0sszevetem a két objektum kémiai osszetételét

és annak id6beli valtozasat, valamint alsé becslést teszek a ledobott tomegeikre.

3.3.1. Az SN 2019neq osztalyozasa

Ebben az alfejezetben az eddig klasszifikdlatlan SN 2019neq osztdlyozasat mutatom be, amelynek soran 6ssze-
hasonlitom a spektrumait és fénygorbéjét ismert SLSN-osztdlyokba tartozé objektumok mérési adataival.

A 3.12. dbra bal oldaldn az SN 2019neq -4 napos, maximumtdl szamitott nyugalmi fazisnal késziilt spektruméa-
nak az I-es tipusi SLSN 2005ap hasonl6 (-2 napos) fazisa szinképével (Quimby et al., 2007) torténd 6sszehason-
litdsa jelenik meg. Mint ahogy Perley et al. (2019) is észrevette, a hasonldsag e két spektrum kozott szembeotld:

mindkett$ kicsivel a maximum el6tt késziilt, s jelen van benne egy W alaki vonalegyiittes ~ 4300 A-nél. Ezt
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3.12. dbra. Bal oldalt: az SN 2019neq -4 (piros) és az SN 2005ap -2 napos fazisnal késziilt spektruménak
Osszehasonlitdsa. A két szinkép altaldnossagban vett hasonlosaga jol lathaté. Az SN 2019neq esetén
bejeldlt, azonositott vonalak a SYN-+ modellezés eredményeként adodtak (lasd: 3.3.2. fejezet). Jobb
oldalt: Az SN 2019neq (piros), az SN 2005ap (kék), és az SN 2010kd (z6ld) fénygorbéinek dsszehasonlitéasa.
A fénygérbék azonos maximumidSponthoz csisztatva jelennek meg, s megmutatkozik, hogy az SN 2019neq
és az SN 2005ap ténygorbéje gyorsan, mig az SN 2010kd-é lassan fejlédik az el6z6 kett6héz hasonlitva.

a jellegzetes abszorpcidt gyakran haszndljdk a SLSN-k azonositdsdra, illetve normdlis SN-kt6l vald elkiilonité-
sére, hiszen ez a vonalegyiittes az Ic, vagy BL-Ic tipust objektumok esetén sosincs jelen (Liu et al., 2017). Az
SN 2005ap-hoz valé spektralis hasonldsdg erdteljesen sugallja, hogy az SN 2019neq egy, a csicsfényességéhez
kozel jaré I-es tipusi SLSN. Az objektum kémiai dsszetétele (lasd: 3.3.2. fejezet), kiilonos tekintettel a H és He
vonalak hidnydra, tovdbbi bizonyitékot ad arra, hogy az SN 2019neq az SN 2005ap-hez hasonléan az I-es tipust
képviseli.

A 3.12. abra jobb oldali része az SN 2019neq-nak a ZTF r sztir6ben késziilt fénygorbéjét (piros pontok) ha-
sonlitja a gyorsan fejlédé SLSN-2005ap (Quimby et al. 2007; kék haromszogek), illetve a lassan fejlddé SLSN-I,
az SN 2010kd (kék korok) R sziirds fénygorbéjéhez. Mint ahogy azt az SN 2005ap és az SN 2019neq spektralis

/////

dése majdnem kétszer olyan lassd, mint az el6bb emlitetteké. Ez az dbra megerdsiti azt a feltételezést, miszerint
az SN 2019neq az I-es tipusti SLSN-kon beliil fényességvaltozdsat tekintve a gyorsan fejl6dé altipusba tartozik.

Az SN 2019neq tehat fotometriai szempontbdl a gyorsan fejl6dd alcsoportba tartozik. Spektroszképiai klasszi-
fikdldsa végett a 3.13. 4brdn Osszehasonlitottam az objektum +29 napndl felvett spektrumét a fotometriailag és
spektroszkodpiailag is lassu fejlédéstinek osztalyozott, I-es tipusi SLSN 2010kd +85 napos szinképével. A gyorsan
fejlodd SLSN-k elvdrdsaink szerint hamarabb elérik ugyanazt az evolucids fazist, mint a lassan fejlédddek. Ezt ala-
pul véve kerestem meg az SN 2010kd-nak az SN 2019neq +29 napos spektrumahoz legjobban hasonlité szinképét.
Az SN 2010kd esetén +34d, +85d, +96d, +144d és +194d napnél alltak rendelkezésemre spektrumok, amelyek
koziil a +85 napos hasonlitott leginkdbb az SN 2019neq kivalasztott szinképéhez.

A 3.13. 4bran jol l4tszik, hogy a f6 abszorpcids, illetve pszeudo-emisszids csticsok hasonldak a két spektrum
esetén, a maximumtdl szamitott kiilonbozé fazisaik ellenére. Ez megmutatja, hogy az SN 2019neq nagyjabdl a
maximumtdl szidmitott +30. napig elérte azt a fizikai 4llapotot, ahovd az SN 2010kd csak a +85. napra jutott

el. Ez szintén bizonyitékkal szolgdl az SN 2019neq gyors fejlédésére, s megerdsiti, hogy az I-es tipusi SLSN-k
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3.13. abra. Az SN 2010kd (kék) +85 napos, és az SN 2019neq (barna) +29 napos fazisu szinképének
Osszehasonlitasa. A feltiintetett vonalak azonositasa a 3.3.2. fejezetben leirt SYN++ , valamint a Kumar
et al. (2020) altal készitett SYNAPPS modellezésen alapul.

gyorsan fejlédd alcsoportjdba tartozik. Megjegyzendd, hogy az SN 2010kd szinképe tartalmaz néhdny nebuldris
fazisban jellemzd emissziés vonalat is (pl. [O I] AA6300, 6363; [Ca II] AN7291, 7323), amelyek a ledobott anyag
felhiguldsara, illetve az NLTE koriilmények er6sodésére utalnak. Az SN 2019neq és az SN 2010kd kiilonboz6
id6pontokban felvett spektrumaiban megtaldlhat6 vonalak azonositasat a 3.3.2. fejezetben ismertetem.

3.3.2. Spektrummodellezés

Az alabbiakban az SN 2010kd, majd SN 2019neq-rdl felvett szinképek modellezését mutatom be.

SN 2010kd

Az SN 2010kd, lassan fejl6do I-es tipusi SLSN-nak négy, a maximumtél szamitott -27., +11., +129., valamint
+174. napos fazisndl készitett szinképén végeztem el a SYN++ modellezést. A kéd globdlis és lokdlis paramétere-
inek fizikai jelent&ségét részletesen ismertettem a 2.3.3. fejezetben. Az SN 2010kd 4 spektruma koziil a legutolsé
id6pontban sajnos nem volt lehetséges a modellezés elvégzése, hiszen addigra az objektum a nebuldris fazisdba
Iépett, amely szakaszban jellemzden a tiltott emisszids vonalak a domindnsak, nem pedig a SYN++ kéd altal il-
leszthetd P Cygni profilok. A modellezés sordn adddott globélis SYN++ paramétereket a 3.6., a lokalisakat pedig
a C Fiiggelékben taldlhat6 C2. tablazat tartalmazza.

3.6. tablazat. Az SN 2010kd spektrummodelljeinek globélis paraméterei.

MJD  fazis ag Uph Ton
(nap) (nap) (km s71) (103 K)
55522  -27 0.30 15000 15.00
55575 +11 0.32 10 000 10.50
55694 +129 0.07 4 000 6.50
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3.14. abra. Bal oldalt: Az SN 2010kd -27 napos fazisnal késziilt spektruma (fekete) és a hozza leg-
jobban illeszked6 SYN++ modell (piros). Jobb oldalt: a modellezett spektrum (fekete vonal) és annak
komponensei (narancssarga vonalak).

A 3.14. 4bra az els6 epocha modellezett spektrumdt tiinteti fel, amely 27 nappal a maximum el6tt késziilt.
Ebben a szinképben C II, CIV, O 1, O II, valamint Si II vonalakat sikeriilt azonositanom. A fotoszférikus sebesség
értékére a legjobban illeszkedd modell 15000 km s~!-ot jésol, a fotoszférikus hdmérsékletre pedig 15000 K-
t, ami Osszhangban van Mazzali et al. (2016) és Smith et al. (2016) allitdsaval, miszerint a SLSN-k maximum
el6tti szakaszan a kontinuumhoz tartozé hémérséklet 12000-22000 K. Nicholl et al. (2016a) szerint a SLSN-k
maximum el6tti szinképének legerdteljesebb vonalai koz¢€ tartozik a Si I, illetve az O I, amellyel 6sszhangban van
az SN 2010kd -27 napos spektrumdhoz készitett modellem, melyben az Si II vonal hangsulyos szerepet kap. Bér
az O I vonalai is jelen vannak, azokndl jéval erSsebben jelentkeznek a C II vonalak, amelyet Anderson et al. (2018)
és Yan et al. (2017a) a maximum utdn nagyjabol 100 nappal a H-gazdag héjjal torténd kolcsonhatas eléfutaranak
tart.

A mdésodik, +11 napos fazisndl késziilt spektrumot, illetve az arra illesztett modellt a 3.15. 4bra tiinteti fel.
Ehhez az id6ponthoz hdrom SYN-++ modellt készitettem, amelyek megmutatjik, hogy a 6000 és 7000 A kozotti
szakaszt megfeleléen irja le tobbféle, kiillonbozd elemeket tartalmazo alternativ modell. Az dbra piros vonallal
tiinteti fel azt a modellt, amely nem tartalmaz C vagy He vonalakat, zolddel azt, ami szenet tartalmaz, végiil
kékkel, amelyben mind a C, mind a He megtaldlhaté6. Latszik, hogy a piros modell, ami nem tartalmaz sem szenet,
sem héliumot, mutatja a leggyengébb illeszkedést a mért spektrumhoz, igy a szén jelenléte valészintisithets. A
masik két modell hasonloképpen fedi le a mért szinképet, igy nem kizart, hogy mind a C, mind a He jelen van a
robbands soran.

A He felttinése ekkor egzotikus robbandsi forgatékonyvre utalna, amelyben a sziil6csillag tartalmazott egy
He-réteget a robbands el6tt. Ez olyan csillageldd esetén torténhet meg, amelynek nem elegendden nagy a tomege,
vagy He-rétegének lefijasa el6tt robban fel. A C ilyen szempontbdl kevésbé kiilonleges, dm a szinképben val6
jelenlétébdl arra kovetkeztetek, hogy ha tortént is fiizié a SN-robbands sordn, a szén nem égett el benne teljesen.
Ilyen esetben tehat a fizié kevésbé intenziv, mint a normal Ia tipusi SN-k esetén.

A +11 napos fazisndl késziilt spektrum az imént emlitett, lehetséges mddon jelen 1évé He I, valamint C 1
vonalak mellett O I, O II, nagy sebességii O II, Na I D, Mg 11, Si II, nagy sebességii Si II, illetve Fe II vonalakat

tartalmaz, amelyekhez tartozé paraméterértékeket a C Fiiggelék C2. tdbldzatdban jelenitettem meg. Ekkorra a
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fotoszférikus hémérséklet 10500 K-re csokkent, a fotoszférikus sebesség pedig 10000 km s~!-nak adédott. Az
O II és Si Il nagy sebességli vonaldnak jelenléte arra utal, hogy ezek az elemek nem csak a fotoszférandl, hanem

anndl magasabb régidkban is 1étrejohettek.
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3.15. abra. Az SN 2010kd maximum utan 11 nappal késziilt spektruma, az arra legjobban illeszkedd,
alternativ modellekkel: a piros vonal a szenet és héliumot nem tartalmazoé, a zold a szenet, végiil a
kék a szenet és héliumot is tartalmazé SYN-+-+ modellt mutatja. A jobb oldal a 3.14. &bra azonos
oldaldval egyezd szinkédolasii. Az Si Il és az O II elemek neve mellé irt "v" betii az adott vonal nagy
sebességti mivoltara utal. Ahogy azt a C2. tablazat is megjeleniti, ezek esetén a v,,;, paraméterértékét a
fotoszférikus sebességnél nagyobbnak vélasztottam.
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3.16. abra. Az SN 2010kd +129 napos féazisnéal készitett spektruma. Bal oldalt a pirossal jelolt legjobban
illeszkedé modell mellett a szinképben szintén megjelend tiltott vonalakat is feltiintettem. A jobb oldali
dbra a 3.14. dbra szineit hasznélja.

A 3.16. dbra a +129 napos fazisnal késziilt szinképet és annak modellezését jeleniti meg. A legjobban illesz-
ked6 SYN++ modell a fotoszféra taguldsi sebességére 4000 km s~!-ot, a fotoszférikus homérsékletre pedig az
elvarasoknak megfelel6en az eddiginél joval kisebb, 6500 K-es értéket jésol. Ebben az id6pontban az O I, Na I,
Mg 11, Si I, nagy sebességii Si II, illetve Fe II vonalakat azonositottam.

A 3.16. dbrin az is megfigyelhet, hogy a ~6400-7200 A-6s hullimhossztartomanyt nem irja le megfeleléen a
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SYN++ -szal készitett modell. Ez nagy valészintiséggel annak tudhat6 be, hogy a kés6i fazisra igencsak jellemzé
folytonos abszorpcid ebben az esetben is jelen van, s éppen ezért ezt a tartomdnyt nem tudja megfeleléen reprodu-
kalni egy kizar6lag P Cygni profilok illesztésére készitett kod. A folytonos abszorpciét SN-k esetében dltaldban a
fékezési sugarzas kelti, amelynek sordn egy ion elektromos terébe keriilé szabad elektron kolcsonhat egy fotonnal:
ekkor a foton elnyel6dik, s energidjat és impulzusat megkapja az elektron, illetve az ion. Az SN 2010kd +129
napos spektruma esetén az is lehetséges, hogy a vords oldalon alacsonyabb a kontinuum menete, és igy a ~ 7500
A-nél 16v6 vonal val6jaban egy emisszids cstcs.

A maximum utén eltelt 129. napra az SN 2010kd mdr kozel allt a nebuléris fazishoz, amelynek kdvetkeztében
a spektrumban megjelentek a tiltott d&tmenetekhez tartozé emisszids vonalak (Inserra et al., 2013; Nicholl et al.,
2016a). Ezeket vizsgalt objektumom esetén Inserra (2019) 6sszefoglalo cikkének 3. dbrdja alapjan azonositottam.
A 3.16. dbran megmutatkozik a Mg I] M5T1A félig tiltott vonal, valamint az [O I] AAA5577, 6300, 6363A, és [Ca

II] AA7291, 7323A tiltott vonalak.
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3.17. abra. Az SN 2010kd +174 napos féazisnal késziilt spektruma, amely idGszakra az objektum mér
a nebularis fazisba lépett. Eppen ezért ezt a szinképet, illetve a benne jelen 1évé, kékkel jelolt (tiltott)
emisszios vonalakat nem tudtam modellezni a kizarélag P Cygni profilok illesztésére képes SYN-++ kéddal.

Az SN 2010kd utols6, a maximum utdn 174 nappal késziilt, nebuldris fazisbeli szinképét nem tudtam model-
lezni a kizardlag fotoszférikus fazisbeli P Cygni vonalak illesztésére tervezett SYN++ kdddal. Az ezen fazishoz
tartozé spektrumroél késziilt 3.17. abran Inserra (2019) frasanak segitségével tudtam vonalakat azonositani, ame-
lyek szintén 6sszhangban vannak egy lassan fejl6dé SLSN-I nebuléris fazisban jellemzd vonalaival (Inserra et al.,
2017; Nicholl et al., 2019; Jerkstrand et al., 2017): megfigyelheté a Ca H& K vonal 3968 és 3936 A-nél, a Mg I
M5T71A, a [Fe 1] A5250A, az [O 1] AAA5577, 6300, 6363A, a [Ca IT] AA7291, 7323A, az [O 1] A7T775A, valamint
a Ca II triplet (A\AA8498, 8541, 8662A).

A legjobban illeszkedd modellekhez tartoz6 paraméterek ismeretében megmutathaté az SN 2010kd fotoszfé-
spektrumot, az ezekbdl ad6dé fotoszférikus sebesség értékének felhasznaldsa a tobbi mérési idépontban is lehetd-
vé tette a vpy, ért€k becslését. A maximum el6tti szakaszban a ~6300 A-nél taldlhat6 C II vonal, a csticsfényességet

kovetben pedig a ~7600 A-nél talalhaté O II vonal relativ Doppler-eltol6dasdbdl szarmaztattam a 3.18. dbrdn is
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3.18. abra. Az SN 2010kd fotosztérikus sebességének idSbeli lecsengése.

3.7. tablazat. Az SN 2019neq fotoszférikus fazisbeli spektrumaira legjobban illeszkedd SYN++ -
modellek globélis paraméterei.

MJD Fazis ap Uph Tph
(nap) (nap) (kms™1) (103 K)
58727 -4 0.24 21 000 15.0
58737 5) 0.13 21 000 12.0
58763 29 0.14 12 000 6.0

feltiintetett vy, €rt€keket. Itt megmutatkozik, hogy a fotoszféra taguldsi sebessége a SN-kt6l valo elvarasnak meg-
felel6en csokken az idében. Ez a rekombindcié miatt torténik, amelynek koszonhetéen a SLSN egyre beljebb es6

rétegeinek atlatszova véldsa sordn a tdguld SN-1égkor egyre mélyebben taldlhat6 rétegei valnak lathatova.

SN 2019neq

Az SN 2019neq fotoszférikus fazisban késziilt spektrumainak modellezéséhez szintén a SYN++ (Thomas et
al., 2011) kédot hasznaltam.

Mint ahogy azt a 2.5. dbra mutatja, az SN 2019neq fotoszférikus fazisbeli szinképeit forrd, kék kontinuum
domindlja er8s, egymast atfedé P Cygni vonalakkal (noha az NLTE hatdsoknak k&szonhet6 pszeudo-emisszids
vonalak jelenléte sem zérhat6 ki ez esetben).

Mivel a spektrumok nem tartalmaznak olyan, egyénileg megjelend vonalakat, amelyek nem keverednek mésik
elem(ek) vonalaival, a ledobddo anyag kémiai Osszetételének pontos meghatdrozdsidhoz mindenképpen sziikséges
egy spektrummodellezé kéd haszndlata. Annak érdekében, hogy megismerjem az SN 2019neq fotoszférikus h6-
mérsékletének és sebességének iddbeli fejlédését, illetve azonositsam a szinképekben talalhaté P Cygni vonalakat,
mind a harom LRS2 spektrumot modelleztem.

A legjobban illeszkedé modellekhez tartozé globalis SYN++ paraméterek értékeit a 3.7. tdblazatban gytijtot-
tem Ossze, mig a lokdlis paraméterekre kapott eredmények a C Fiiggelék C5. tdbldzataban taldlhatdak.

A -4 napos fazishoz tartozé mért szinkép, illetve az arra legjobban illeszked6 modell a 3.19. dbran jelenik meg.
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3.19. abra. Bal oldalt: az SN 2019neq 2019.09.01-én, -4 napos fazisnal késziilt mért spektruma (fekete
vonal) egytitt abrazolva a hozzé tartozo, legjobban illeszkedd SYN-+ modellel (piros vonal). A fiigg6leges
tengelyen \? - Fy, mint skaldzott fluxus jelenik meg. Jobb oldalt: A modellspektrum (fekete vonal), és
annak komponensei (narancssarga vonalak).

Lathato, hogy a mért spektrum erételjes, keskeny Ha A6562.8, illetve tiltott [O III] AAA4932, 4960, 5008 vonalakat
tartalmaz, amelyek a gazdagalaxisbol szarmaznak. Az SN 2019neq voroseltolodasat a keskeny Ho-profilra torténd
Gauss-profil-illesztéssel hatdroztam meg, ennek eredményeként = = 0.105942 4+ 0.000006 adédott (1asd: 2.2.
tablazat).

A legkorabbi szakaszban a legjobban illeszked6 SYN-++ modell a fotoszférikus h6mérsékletre ~ 15000 K-t
josolt, s a fotoszférikus sebesség értékére is a normdl la, vagy kollapszar SN-k esetén megszokottndl joval nagyobb
érték adodott (21000 km s~1). Egy normdl Ia SN a maximum kornyékén dtlagosan ~ 10000 km s~ !-os fotoszfé-
rikus sebességet mutat (pl. Jha et al., 2019), mig egy kollapszar SN ~ 1 hénappal a cstcsfényesség utdn tipikusan
~ 5000 km s~!-ot (pl. de Jaeger et al., 2019). Az SN 2019neq-hoz tartozé fotoszférikus sebesség hasonlit a ma-
ximum el&tti szakaszban 1év6 la tipusid SN-kra jellemzd erds, nagy sebességii Ca Il vonalakéhoz (pl. Silverman et
al., 2015; Mulligan et al., 2019). Inserra et al. (2018) alapjdn a 21000 km s~ !-es fotoszférikus sebesség nagyjabél
egy kettes szorzéval meghaladja a lassan fejléds I-es tipusi SLSN-k jellemzé sebességeit (~ 9000 km s™1), és a
gyorsan fejlédé SLSN-k felsd korlatjdhoz kozel helyezkedik el. (Inserra et al. (2018) 7. dbrdja szerint a maximum
utdn ~ 10 nappal vpn < 20000 km s~! a jellemzd).

Ahogy azt mér korabban emlitettem, a 4300 és 4500 A kozotti jellegzetes, W alaku abszorpcidt gyakran hasz-
naljak az I-es tipusi SLSN-k azonositdsara. Ez a vonalegyiittes az SN 2019neq esetén gyengébben jelenik meg,
mint a Quimby et al. (2018) 4ltal vizsgalt I-es tipusd SLSN-k, példdul az SN 2005ap esetében. A kiilonbség szdm-
szerlisitésének érdekében kiszamoltam a W alakd vonalegyiittes ekvivalens szélességét (EW) az IRAF program
splot parancsdnak haszndlatdval. Eredményiil az SN 2019neq-ra EW = 32.01 A, az SN 2005ap-re pedig 89.85
A adédott, amibdl latszik tehat, hogy az SN 2019neq W alaki abszorpciGja egy ~ 3-as szorzéval gyengébb az
SN 2005ap-énal.

Az els6, a maximum el6tt 4 nappal mért epochahoz tartozé modell C II, C III, O III, Si III, Si IV, Co III és
Fe II vonalakat tartalmaz (14sd: 3.19. abra), amelyeknek paramétereit a C Fiiggelék C5., C6. és C7. tablazataban
tiintettem fel. Ez a modell a W alaku abszorpciét a C 111, O 111, Si III és Co III kombindcidjaval illeszti, Quimby

et al. (2007)-hez hasonléan. A -4 napos fazisi spektrumhoz egy alternativ modellt is létrehoztam, ahol a 4300 és
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3.20. abra. Bal oldalt: az SN 2019neq -4 napos féazisbeli spektruméra illesztett alternativ modell, ahol a
4300 és 4500A kozétt megjelend W alaki abszorpciot O II vonallal illesztettem az eredetileg hasznélt O
III, C III és Si IV elemek kombinéciéja helyett. Jobb oldalt: az SN 2019neq -4 napos spektruméara (piros
vonal) illesztett két modell Gsszehasonlitasa (narancssarga és barna vonalak). A modelleket fiiggbleges
irdnyban elcstisztattam a jol lathatésag érdekében, illetve a szinképek kontinuumét ellapositottam. Az
elemek azonositasat a SYN++ kod segitségével végeztem.

4500 A kozotti szakasz reprodukaldsahoz az elébb felsoroltak helyett O II vonalakat hasznéltam (lsd: az 3.20.
dbra bal oldali része). A két emlitett modell 6sszehasonlitdsa a 3.20. dbra jobb oldali paneljében jelenik meg, ahol
az SN 2019neq -4 napnadl felvett szinképe (piros vonal) lathaté a két SYN++ modellel egyiitt. Az A, B, C, D és
E bettik Quimby et al. (2018) 13. dbrijaval egyezé mddon jelenitik meg a spektrumvonalakat. A 3.20. dbra jobb
oldaldn latszik, hogy a két egyszeri SYN++ modell egyardnt jol illeszti a mért vonalakat, 4m egyik sem irja le
megfeleléen az SN 2019neq -nél ~ 4700 A kornyékén megjelend pszeudo-emissziot.

Még ha az "O Il modell" elengdnsabban irja is le a mért spektrumvonalakat egyetlen elem hasznalataval, az "O
III modellt" sem zarhatjuk ki az SN 2019neq forré 1égkorét tekintve. Hatano et al. (1999) alapjan egy T' ~ 15000
K-es csillaglégkorben az O II és C II optikai mélysége megegyezik az O III és C IlI-éval, igy tehat lehetséges,
hogy a 4300 és 4500 A kozotti spektrumszakasz kialakitdsaban a kétszeresen ionizalt elemek is kozrejdtszottak.
Ez szintén egyezést mutat a Dessart (2019) 4ltal megalkotott elmélettel, miszerint a legfényesebb és legforrébb,
magnetarfékez6dés 4ltal hajtott SLSN-kban, ahol az NLTE hatdsok a maximum kornyékén elhanyagolhaténak
tekinthet6k, mind az O II/C II, mind az O III/C III kombinéci6 megjelenhet a 14thaté szinképben. Mindkét elempar
megfeleléen modellezi a mért vonalakat, azonban a ledob6dé anyag kémiai Osszetétele a magas fotoszférikus
hémérséklet miatt bizonytalan. Minthogy mindkét modellt ugyanazon elemek (C, O és Si) haszndlatdval alkottam
meg, a kiillonbdz6 ionizacids fok, igy tehat az O II- vagy O III modell megvélasztdsa nincs dramatikus hatdssal a
meghatdrozott kémiai dsszetételre.

Az SN 2019neq masodik spektruma, amely +5 nappal a maximum utdn késziilt, a 3.21. 4bran jelenik meg
az el6z6 epochdhoz hasonldan, a rd legjobban illeszkedd SYN++ modellel egyiitt. A modell szerint a fotoszféri-
kus hémérséklet ekkorra 12000 K-re csokkent, amelynek kovetkeztében megjelent az el6z6 szinképben még nem
l4that6 C I vonal is. A 3.21. dbra bal oldala két lehetséges modellt mutat be, melyekre a fotoszférikus sebesség
kivételével azonosak a globdlis és lokalis paraméterek értékei.

A vy, meghatdrozasat illet6 kétely az 5000 A kornyékén megjelend vonalnak koszonhetd, amit elsd ranézésre

Fe II-nek azonositottam. Ha az abszorpciés minimumot a Fe II A5169 dtmenetnek tulajdonitandnk (14sd: 3.3.1.
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3.21. abra. Az SN 2019neq mért és modellezett spektruma 2019.09.11-én, a maximumtol szamitott -5
napos fazisnal. Bal oldalt: kékkel jeloltem a vy, = 16000 km s~ 1-hoz, pirossal pedig a vph = 21000 km sl
hoz tartozé modellt. A belsé dbran kinagyitva jelenik meg a Fe II A\5169 -nek feltételezett vonal, illetve
kornyezete. Ennek Doppler-eltolédott abszorpciés minimumahoz (fekete, fiiggbleges vonal) a pirossal jelolt
modell altal jésolt minimumbhely kézelebb esik, mint a kékkel jelélt. Jobb oldalt: a modellspektrum és a
benne megtaldlhaté elemek. A szinkédolas egyezik a 3.19. dbréaéval.
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3.22. dbra. A Fe II A\5169 vonalhoz tartozo SYN--+ modellek vy, = 16000 km s~1 esetén. A kiilonbozé
szinek a vonalszélességet finomhangol6 aux (vagy mas néven o) paraméter kiilbnb6zd értékeihez tartoznak,
a szaggatott, fekete vonal pedig a Fe 11 A\5169 abszorpcié vy, = 16000 km s~ ! esetén elszenvedett Doppler-
eltolédott hullamhosszat jeloli. A két modellspektrum vonalainak abszorpciés minimuma a fiiggéleges
vonaltél kiilonboz6 hullamhosszakra esik, amelynek okan arra a feltételezésre jutottam, hogy az 5000 A
kérnyékén megjelend széles, jellegzetes abszorpcié nem a Fe II A5169-nak készonhetd, hanem valéjaban

tobb, gyengébb vonal kombinéaciéjaként adodik.
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fejezet), akkor a hozzd tartozé fotoszférikus sebesség a Doppler-eltolddds képletével szamolva 16000 km s~!-

nak adédna. Epp ezért az elsé modellspektrumnak, amit a 3.21. abran kék vonallal tiintettem fel, vpn = 16000
km s~ !-ot adtam meg.

A masodik modell esetén a mért abszorpcids vonalakhoz vald legjobb illeszkedést tliztem ki f6 célul, s ilyen
mddon vy, ~ 21000 km s~ adédott. Eza 3.21. 4bra bal oldali paneljén piros szinnel jelenik meg. J61 lathat6, hogy
a nagyobb fotoszférikus sebességli modell pontosabban illeszkedik a mért vonalak abszorpciés minimuméhoz, igy
tehat azt tekintettem a legjobb modellnek. A 3.21. dbra jobb oldali része ennek a modellnek a komponenseit tiinteti
fel.

Annak okét, hogy miért nem a lassabb fotoszférikus sebességgel jellemzett modell illeszkedik a legjobban a
mérési adatokhoz, a Fe I ion 5000 A kornyezetében 1év6 vonalainak kiilonb6z6 o (vagy aux) paraméterértékek-
kel torténd modellezésével igyekeztem feltdrni (1dsd: 3.22. dbra). A narancssédrga vonal a vy, = 16000 km s~1-o0s
modell o = 2000 km s~ !-os értékéhez tartozik, a kék pedig o = 300 km s~!-hoz. A szaggatott, fiiggéleges vonal
a Fe II A\5169 abszorpcids vonal felételezett, Doppler-eltolédott hullimhosszit jeldli a vy, = 16000 km s~ l-os
modell esetén. Az dbrdbdl kitlinik, hogy az 5000 A kornyékén megjelend vonal nem tulajdonithat6 egyetlen Fe
II atmenetnek, hanem valdjdban sok gyenge, egymdssal dsszeolvadt vonal kombinéciéja alakitja ki a kiilonleges
alakd abszorpcidt, mint ahogy azt Modjaz et al. (2016) is feltételezte. A 3.22. &dbra kék modelljén megjelend
pupok kiilonboz6 Fe II dtmenetekhez tartoznak, amelyek 6sszemosddnak egymadssal a narancssarga gorbe eseté-
ben, amikor a vonalakat szélesebbnek allitottam be (vagyis a o paramétert nagyobbnak adtam meg). Mindezekkel
egyiitt az is megfigyelhetd, hogy a Fe II A5169 Doppler-eltolddott, feltételezett helyét jelzd fekete, figgdleges vo-
nal helyzete egyik modellspektrum abszorpciés minimuméaval sem egyezik. Ennek kapcsan arra a kovetkeztetésre
jutottam, hogy az 5000 A -nél 16v6 abszorpciét nem hozhatja 1étre egyediil a Fe II A5169. Mindezek utdn tehat
természetes, hogy a kisebb vy, értékkel jellemzett modell nem jol illeszti az SN 2019neq +5 napos spektrumat, s
a teljes spektrum modellezésével pontosabb becslést kaphatunk a fotoszférikus sebességre.

Osszefoglalva tehét a vph = 21000 km s~ 1-ot feltételezd, a teljes spektrumot figyelembe vevé modell jobb
illeszkedést ad a mérési adatokra a feltételezett, Doppler-eltolédott Fe II A5169 vonalat felhasznalo, vy, = 16000

km s~ 1

-osndl, igy az el&bbit fogadtam el a +5 napos spektrumra legjobban illeszked6 modellként.

Megjegyzendd, hogy Modjaz et al. (2016) hasonlé kovetkeztetésre jutott a vonalak Osszeolvaddsa kapcsan,
és egy mesterségesen kiszélesitett, fazisfiiggd normal Ic tipusi SN-khoz tartozé mintaspektrum-sorozatot javasolt
az SLSN 2019neq valddi fotoszférikus sebességének meghatarozdsdhoz. Sajnos azonban ez a megkozelités nem
vezetett célra: bér az I-es tipusi SLSN-k spektruma némileg hasonlit a normél Ic-kéhez, 5000 A kornyékén til
nagy volt a kiilonbség a mintaspektrumok és az SN 2019neq mért szinképe kozott. Egy teljes spektrumra kiter-
jedd, paraméterezett SYN++ modell, még ha idSigényesebb megoldast is jelent, valésdghtibben tudta becsiilni a
fotoszférikus sebesség értékét.

Az SN 2019neq harmadik spektruma +29 napos fazisnal késziilt (1asd: 3.23. dbra). Ezen, a maximum utin
kozel 1 honappal késziilt szinkép alapjan megallapithatd, hogy az SN 2019neq nagyon gyors spektralis fejlodési
iitemet mutat. Ezt a kovetkeztetést az Astronomer’s Telegram? oldalon is kozzétettiik a texasi kollégakkal (Thomas
et al., 2019). A +29 napos fazisnak megfelel6 spektrumhoz tartoz6 fotoszférikus sebesség az el6z6 epochara
jellemz& 21000 km s~1-ré1 12000 km s~ !-ra esett vissza, a fotoszférikus hémérséklet pedig 12000 K-r61 6000
K-re. A csokkend hémérséklettel konzisztensen az eddigi szinképekben jelen 1év6 tobbszordsen ionizalt elemek

helyét atvették az alacsonyabb ionizaltsdgi fokdak: a 3. spektrumban O I, Na I, Mg II, Si II és Fe II vonalakat

http:/ /www.astronomerstelegram.org/
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3.23. abra. Az SN 2019neq 2019.10.07-én, +29 napos fazisnal késziilt spektruma a benne taldlhato
elemek vonalainak azonositasaval. A szinek a 3.19. abrahoz hasonlé jelentéssel birnak.

azonositottam, ahogyan az a 3.23 4brdn, illetve a 3.7. tablazatban is megmutatkozik.

A +5 és +29 napos spektrumhoz tartozd, legjobb illeszkedést mutatd SYN++ modell fotoszférikus sebes-
ségeib6l meghatdrozhat6 a sebesség idébeli véltozasat megmutatd sebességgradiens. Szdmitdsaink szerint v =
Av/At ~ 9000/24 ~ 375 km s~! d~!-nak adédott, aminek alapjan az SN 2019neq az Inserra et al. (2018) min-
t4jan beliili gyorsan fejl6do I-es tipusi SLSN-k koz¢ tartozik, azonban az egyik legnagyobb sebességgradienssel
bir. Itt fontos azt is megjegyezni, hogy Inserra et al. (2018) az itt lefrtt6l kiillonb6zd mddszerrel hatirozta meg a ¥

értékét: 0k Gauss-illesztést alkalmaztak.

3.3.3. A kiilonbo6z6 ionizaltsagi fokokhoz tartozé koncentraciok kiszamitasa

Az SN 2010kd (3.6. és C2. tablazat), illetve az SN 2019neq (lasd 3.7. és C5. tablazat) legjobban illesz-
kedd SYN++ modelleihez tartozé paraméterekbdl Hatano et al. (1999) alapjan lehetség nyilik a spektrumban
azonositott elemek szdm- €s tomegsiirtiségének meghatarozasara.

Ehhez els6ként felhaszndlandé a 2.20. egyenlettel leirt Sobolev-kozelités, illetve a 2.21. Boltzmann-formula.

Ezekbdl az optikai mélységre a kdvetkezd adodik:
= 0.026f\,tan; (1 _ e—x’%) , (3.11)

ahol )\, az adott vonal hullimhosszit jel6li um-ben megadva, t; pedig a robbanastdl eltelt napok szdmait. Az
egyenletet atrendezve megkaphatjuk egy ionnak a ra jellemzé atmenet alsé energiaszintjén vett koncentraciéjat

(szdms(riiségét):

n = ! m— (3.12)
0.026f Ayta (1 e
Ezutin egy adott ion teljes szams{riisége is kiszamithat6 az alternativ Boltzmann-formula segitségével:
Mo 9% (3.13)

ahol N jeloli a kivalasztott ion teljes koncentraciéjat cm—3-brn, z(T') a hdmérséklettdl fiiggd particiés fiiggvényt,
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vagy allapotosszeget, x a gerjesztési potencidlt (vagyis egy adott energiaszint és az alapallapot kozotti energiakii-
16nbséget) eV-ban, T pedig a gerjesztési hdmérsékletet K-ben. Az 1/kT hanyadost felirhatjuk

1 5040 [ 1
S il 3.14
kT T[K] ( eV ) (3:14)
formdban is, igy a 3.13. formula az N teljes szamstirdséget kifejezve a kovetkez6képpen alakul:

mA(T) | (xp0)

N = -e
g

(3.15)
A fenti mennyiségek ismeretében egy adott ion tomegsiirtisége g cm > egységben kiszdmithato a teljes szamsirt-
ség és a tomeg szorzataként, amely tomeget a tomegszamnak az atomi tomegegységgel (amu = 1.66 - 10724 g) vett
szorzatabodl kaphatjuk meg.

Az SN 2010kd és az SN 2019neq harom-harom modellezett id6pontja esetén a 3.12. és a 3.15. képletbdl

kiszdmoltam az n; (alsé szinti-), illetve az N (teljes szdms(riiség) értékét a spektrumokban taldlhaté elemekre. A

szamolashoz sziikséges adatokat (1asd: C3. és C6. tablazat) az alabbi forrdsokbdl meritettem:

e {4: kiszamoltam
e 7, T: sajat modell-file

e g, z2(T), g;: A NIST (National Institute of Standards and Technology) Atomic Spectra Database adatbazi-

sa3

e f, Ay, x: Hatanoetal. (1999). cikkének II. tdbldzata. Megjegyzendd, hogy ott nem az f, hanem a log(g f)

értékek vannak feltiintetve

SN 2010kd

A fent emlitett mennyiségek és Osszefiiggések ismeretében az SN 2010kd-ra kiszdmitott koncentracio- és sti-
riiségértékeket a C Fiiggelék C4. tdblazata jeleniti meg.

A kiszadmolt stirliségértékeket az 4tlathatésdg érdekében olyan médon skdldztam, hogy kikompenzdljam a SN-
burok taguldsibél ad6dé stirliségesokkenést. Igy a p/(t) = p(t) - (to/t)® képlet hasznilatival megkaphat6 a

2

p'(t)-vel jelolt, skdldzott stirtiség. Itt p(¢) az adott epocha idSpontjdban a szinképvonalakbdl kiszamolt stirtiséget,
to pedig az elsd megfigyelt spektrum idSpontjét jelenti. A skéldzott stirliségekre kapott értékeket a 3.24. 4bran
jelenitettem meg a modellek globdlis paramétereként ismert 7, fiiggvényében.

Ez az dbra megmutatja, hogy a fotoszférikus hémérséklet csokkenésével novekszik az ionok stirlisége, ami
SLSN-kban lezajlé rekombinéciés folyamatoknak természetes velejardja. Ez 6sszhangban van a Hatano et al.
(1999) altal talalt 6sszefiiggésekkel, amelyek egy adott elem vagy ion optikai mélységének megvéltozasat szemlél-
tetik a fotoszférikus hdmérséklet fiiggvényében. A 3.24. dbran az optikai mélység helyett a vele ardnyos stirliséget
tiintettem fel. A mintdra jellemzd, a hdmérséklet csokkenésével vald stirliségnovekedés aldl kivételt képez a Si 11
vonal, ami a tobbi elemmel ellentétes viselkedést mutat: a hémérséklet csokkenésével egyre kisebb stirtiségértékek
tartoznak hozzd. Ez a megmagyardzhatatlan viselkedés l1étrejohetett egy eddig feltaratlan fizikai folyamat, vagy

akar téves vonalazonositds eredményeként is.

https:/ /www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
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3.24. abra. Az SN 2010kd skélazott siirtisége a fotoszférikus hémérséklet fiiggvényeként. Megmutatko-
zik, hogy a T}, csokkenésével a Si II kivételével minden modellezett elem stirtisége ndvekszik, ami nagy
val6szintiséggel a rekombinécios folyamatoknak tudhaté be.

SN 2019neq

Az SN 2019neq-ban azonositott elemek szamstirtiségére adédott eredményeimet a C Fiiggelék C7. tablazata-
ban, az azok kiszdmolasdhoz sziikséges adatokat pedig a C6. tdblazatban tiintettem fel. Megjegyzendd, hogy itt
az O II és O III ionokhoz tartozé stirliségre nem végeztem becslést, ugyanis a hozzdjuk tartozé referenciavonalak
tiltott &tmenetekhez tartoznak (1asd: Hatano et al., 1999, 2. tablazata), igy a veliik valé szdmolds nem vezet redlis
szdms(riségbecsléshez. Mivel a SYN++ az egyes atomi szintek betoltottségi szdmét a lokélis termodinamikai
egyensulyt feltételezve szdmolja ki, hatalmas lesz a kiszdmolt szams{irtiségek bizonytalansiga tiltott &tmenethez
tartozoé referenciavonal esetén.

Az SN 2019neq esetén megfigyelhetd, hogy az elsd és a masodik mérési id6ponthoz (a maximumtél szamitott
-4 és +5 napos fazishoz) tartozé ionok, illetve azok szdms(rlisége nagyon hasonld. Ezzel ellentétben a harmadik,

2

+29 napndl felvett spektrum ezektdl teljesen eltérd elemeket tartalmaz, ebb6l adéddan kiillonb6z6 szamstrtiségér-
tékekkel bir. Ez arra utalhat, hogy a ledob6d6 anyag késébbi szinképek alapjan lathatd, beljebb 1€v6 része tobb
nehéz elemet tartalmaz, mint a kiilsé rétegek. Az ennél b&vebb fizikai interpreticiéhoz, illetve az SN 2010kd
esetén bemutatott, a skaldzott siiriség €s a fotoszférikus homérséklet kozotti osszefiiggés megmutatasahoz sziik-
ség lenne az SN 2019neq nebuldris fazisban felvett szinképeire, és azok NLTE modellezésére, dm erre a kés6i

spektrumok hidnydban nem nyilt alkalmam.

3.3.4. Az SN 2019neq és az SN 2010kd spektralis fejlédésének 6sszehasonlitasa

Ebben az alfejezetben a gyors spektrélis fejlédést mutaté SN 2019neq és a lassan fejlédé SN 2010kd szin-
képeinek id6beli valtozasat hasonlitom Gssze. A 3.25. abra kiilonféle spektroszkdpiai mennyiségek evolicidjat
koveti nyomon a két objektum esetén. A bal fels6 dbrarészlet a két SLSN maximum el6tti, és kicsivel maximum

utani spektrumait, és az azokban SYN++ segitségével azonositott vonalakat hasonlitja 6ssze. Itt megfigyelhetd,
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3.25. abra. Az SN 2019neq és az SN 2010kd spektralis fejlédésének Gsszehasonlitasa a maximum kor-
nyékén. Balra fent: A spektrumokban azonositott vonalak zérus fotosztérikus sebességhez tolva. Jobbra
fent: a fotoszférikus sebességek idébeli fejldése. Balra lent: a C II referenciavonaldnak optikai mélysége
az idd fiiggvényében. Jobbra lent: a Fe II referenciavonal optikai mélysége az idd fiiggvényében.

hogy a maximum el6tti szinképek globalis hasonlésdgot mutatnak: az ionizalt szén és oxigén gyenge vonalait
tartalmazzdk, egy forrd, kék kontinuumra rakédva.

A hasonlésag a korai poszt-maximum szakaszon is nyomon kovethetd. A kontinuum meredekségének csok-
kenése mindkét esetben a szuperndva ledobddé anyagédnak hiilését jelzi. Az SN 2010kd és az SN 2019neq kozotti
legjelent&sebb kiilonbség a spektralis fejlodés karakterisztikus idéskaldja: az SN 2019neq +5 napos fazisnal ké-
sziilt spektruma hasonlé meredekségii kontinuumot tartalmaz, mint az SN 2010kd +14 napos szinképe. Ez a tény
ismét megerdsiti azt, hogy az SN 2019neq a gyorsan fejl6dé SLSN-k csoportjat gazdagitja (1asd: 3.13. &bra,
illetve 3.3.1.fejezet).

A 3.3.2. fejezetben leirtak alapjan lehetséges, hogy az SN 2019neq maximum kornyéki szinképeiben megtalal-
hat6 a C II gyenge vonala. Az SN 2010kd spektruma erés C II vonalakat tartalmazott a maximum el&tt 22 nappal,
ezzel hasonulva a lassan fejl6do I-es tipust SLSN-k tobbi képvisel§jéhez (példaul SN 2015bn; Yan et al. 2017b;
Inserra et al. 2017, vagy SN 2018bsz; Blanchard et al. 2018a; Anderson et al. 2018b). Az SN 2019neq spektru-
madban bar gyengén taldlhaté meg csak a C II vonala, a jelenléte arra enged kovetkeztetni, hogy a gyorsan fejl6do
SLSN-k ledobott anyaga szintén tartalmaz szenet, igy ilyen szempontbdl hasonl6 a lassan fejlédd csoporthoz.

A 3.25. ébra jobb felsé része a két objektum fotoszférikus sebességének fejlédését mutatja be az SN 2010kd

esetén a B, az SN 2019neq-nal pedig a ZTF g sz{ir6s maximumtdl eltelt, nyugalmi rendszerbe transzformalt napok
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alatt, igy megéllapithatd, hogy a ledobott anyag nagyjabdl +35 nappal a csticsfényesség utdnig optikailag vastag
maradt. Ezzel ellentétben az SN 2019neq nagyjabol 2-szer akkora vy, €értéket mutat a maximum korny€kén, ami
+30 nappal a maximum utdnra gyorsan lecsokken a SLSN-k esetén az el6z6nél tipikusabb ~ 12000 km s~ !-os
értékre. A gyors sebességcsokkenés lehetséges oka a ledobddd anyag stiriségének meredeken torténd lecsengése.
Ebbdl arra kovetkeztettem, hogy az SN 2019neq az SN 2010kd-tdl kiilonboz6 stirtiségprofild, és valamivel kisebb
a ledobott tomege. Ez az allitds 6sszehangban van a 3.3.5. fejezetben leirand6 becsléseimmel a ledobott tomegre
vonatkozdan, valamint Nicholl et al. (2015a) eredményeivel.

Az SN 2010kd B sz{ir6s maximumahoz tartozo fotoszférikus sebességbdl a fotoszférikus sugarra rp, ~ 6 x
10% ¢m szdmolhaté ki, az SN 2019neq ZTF ¢ sziirs fénygorbéjének maximumidejéhez tartozé sebességbdl pedig
Tph ~ D X 10'% adédik. A hasonl6 rpn-€rték valGszintileg annak tudhat6 be, hogy az SN 2019neq gyorsabb
spektralis fejlodését ellenstlyozza az SN 2010kd-énél jéval magasabb fotoszférikus sebesség.

A 3.25. 4bra alsé részén bal oldalt a C II, jobb oldalt pedig a Fe II vonal optikai mélységének id6beli véltozasa
figyelhet6 meg. A C II optikai mélységének fejlodése hasonlé médon alakul a két vizsgalt SLSN esetén. Mindkét
objektumnadl észrevehetd a C 11 log 7 értékének gyors lecsokkenése a maximumot kovets iddszakban: a +30 napos
fazist elérve az SN 2010kd log 7 értéke nagyjabol —2-re csokken, mig a C II teljesen elttinik az SN 2019neq
esetén. Ez a viselkedés 0sszhangban van az eddig felfedezett SLSN-k viselkedésével, miszerint a szén vonalai
csak a maximum el6tt, illetve annak kornyékén vannak jelen, s gyorsan lecsokkennek a csicsfényességet kovetd
fejlodési szakaszban (pl. Inserra et al., 2018; Quimby et al., 2018).

Ezzel ellentétben a Fe II optikai mélységek a két SLSN esetén kiilonb6zéképpen alakulnak: az SN 2010kd
esetén kozel dllandonak mutatkozik, mikézben az SN 2019neq-ndl gyorsan novekszik. Az optikai mélység emel-
kedésének lehetséges oka a Fe II vonalak megerdsodése a csokkend fotoszférikus hdmérséklet kovetkeztében. Ez
a jelenség a normdl Ia tipusi SN-k maximum uténi szinképében is megfigyelhet6, az tgynevezett "Fe II fizis"
képében (Branch & Wheeler, 2017). Itt megjegyzendd, hogy az SN 2019neq Fe II optikai mélységének becslése

csupdn egy azonositott vonalon alapul, igy lehetséges, hogy némileg tilbecsiiltem.

3.3.5. A ledobott tomegek als6 becslése

A robbands sordn ledobott tomegre oly médon lehetséges becslést tenni, hogy a belsd, atlatszatlan héjak teljes
optikai mélységét 1-nél nagyobbnak feltételezziik: 7,¢ > 1. Ezt a mennyiséget a kovetkezd képlet segitségével
hatdrozhatjuk meg: Tiot ~ K- p-7ph, ahol az rpy, fotoszférikus sugarat a homolog tagulds rpn = vpn-(t—to)/(1+2)

definici6jabol szamithatjuk ki g, a robbands id6pontjanak ismeretében. A siirtiség ekkor a

Thot (3.16)
K - Tph
formdban frhat6 fel. A maximum kornyékén mért ot Arnett (1996) és Branch & Wheeler (2017) alapjan
Teot = 3¢/vsc-ként szdmithatd, ahol v, a homolég médon tdguld fotoszféra skélasebessége. Ezt a mennyiséget
a maximumban mért vy}, fotoszférikus sebességgel kozelitettem. Ezenkiviil feltettem, hogy a belsd, étldtszatlan
rétegekhez tartozd teljes opacitas (k) egyenld a H-ban és He-ban szegény SN-kra jellemzé Thompson-szérashoz

tartoz6 opacitdssal, amelynek értéke x ~ 0.1 cm? g~ 1.

o

Miutén a 3.16. képletbdl kiszamitottam a stiriséget, a teljes ledobott toémeg konstans stirtiségprofilt és a homo-
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3.8. tablazat. A teljes optikai mélységbdl becsiilt ledobott témegek.

SN Robbanéstol eltelt napok 7 (10%cm) 7ot M (M)
SN 2010kd 52.5 6.1 60 48
SN 2019neq 31.0 5.1 43 23
Ta SN-k 18.0 1.6 28 1.4

16g tagulasnak megfelel6 fotoszférikus sugarat feltételezve az aldbbi egyenletbdl szdmithato:

4T 4 41 Ugh (t— t0)2 Ttot

My = X3 .p= X b 7 0 Tiot
R R S PR

(3.17)

Az SN 2019neq és az SN 2010kd esetén ilyen médon meghatarozott sugarat, ledobott tomeget €s optikai mély-
séget a 3.8. tdbldzatban tiintettem fel. Szdmoldsom alapjan megmutatkozik, hogy a lassan fejl6dé SLSN 2010kd-
hez tartozé ledobott tomeg (~ 48 M) tobb mint kétszerese a gyorsan fejl6dé SLSN 2019neq esetén becsiilt
értéknek (~ 23 My). Mivel azonban ezek csak nagysagrendi becslések, nem jelenthetd ki teljes bizonyossag-
gal, hogy a gyorsabban fejl6dé I-es tipusi SLSN-k kisebb ledobott tomeggel birnak, mint a lassabban fejlédéek
(Nicholl et al., 2015a). Az allit4s bebizonyitdsdhoz egy nagy elemszdmui SLSN-minta vizsgdlata lenne sziikséges.

Eredményeim ellendrzése végett a SLSN-khoz kiszamolt optikai mélységet Osszevetettem egy normadl la tipusu
SN maximumhoz tartozd Ty értékével. Az Ia SN-kra jellemz8 v, = 10000 kms™, (t—to) / (1+2z) = 18 nap,
illetve Me; = 1.44M, értékeket alapul véve 7t = 28.42 adddott a teljes optikai mélységre. Ez nagysdgrendileg
hasonlé a 3.8. tdbldzatban kozolt, a SLSN-khoz tartozé értékekkel, ami miatt kijelenthetem, hogy az SN 2010kd
és az SN 2019neq esetén kapott ledobott tomegek megbizhaté nagysigrendi becsléseit adjak a valddi ledobott
tomegnek.

A SLSN-k nebuldris fazisban késziilt szinképeinek modellezésével valésdghti becslést kaphatunk a ledobott
tomegre, ugyanis erre az id6szakra a SN légkore teljesen atlatszova valik, ezzel ralatast engedve az objektum
legbelsd rétegeire. Ekkor Maurer & Mazzali (2010) szerint egy tipikus Ib/c SN-ndl a ledobott tomegnek akdr a
~70%-at alkothatja oxigén. Ezt az SN 2010kd-ra kiszamitva harmadik szerz8s cikkemben (Kumar et al., 2020) ~
20 Mq-es érték adddott mint alsé korlat. Ez 6sszhangban van a bolometrikus fénygdrbe modellezése sordn kisz4-
mitott ledobott tomeggel, igy megbizhaté alsé becslést ad a teljes ledobott tomegre. Sajnos az SN 2019neq esetén
nem allt rendelkezésre nebuldris fazisdban készitett spektrum, ugyanis a SLSN akkor a Nap mogott helyezkedett

el.

111
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3.4. Szuperfényes szupernévak — oOsszefiigg-e a ledobott tomeg és a se-

bességgradiens a lassi/gyors fejlédési iitemmel?

Kapcsol6édo publikacié: Konyves-Toth, R. & Vinkd, J. 2021, ApJ 909, 24

/////

Leirom, milyen mddszert fejlesztettem ki a fotoszférikus sebességeknek a spektrumbdl vald gyors és megbizhat6
becslésére, miként vettem észre, hogy a SLSN-k a maximum el6tti szinképiik alapjan két csoportra kiiloniilnek el,
és milyen kovetkeztetéseket vontam le a fejlodési titemiik, a fotoszférikus sebességgradiensiik, a ledobott tomegiik

és ezek osszefiiggése kapcsan.

3.4.1. A ledobott tomeg becslésének modja optikailag vastag SN-1égkor esetén

Ahogy arrdl az 1.2.3., az 1.3. és a 2.2.2. fejezetben is sz6t ejtettem, a szuperndvak fényességvaltozasat Arnett
(1980) irta le el6szor analitikusan, majd modelljét késobb Arnett (1982) és Arnett & Fu (1989) fejlesztette tovabb.
Ezt az egyszer( fél-analitikus megkozelitést az irodalomban el&szeretettel hasznéljdk az 6sszes SN-tipusra, koztiik
a II-P (Popov, 1993; Arnett & Fu, 1989; Nagy et al., 2014), az Ia (Pinto & Eastman, 2000a,b) és az Ib/c (Valenti
et al., 2008) tipusd hagyoményos értelemben vett SN-kra, valamint szuperfényes rokonaikra is (Chatzopoulos et
al., 2012, 2013b). Ezeknek az "Arnett-modelleknek" a fizikdjat Branch & Wheeler (2017) miive 0sszegzi. A
modellek alapfeltevéseit és kiinduldsi egyenleteit, illetve a fotondiffizids és hidrodinamikai id6skala definicidjat,
és az Arnett-szabalyt részletesen ismertettem az imént emlitett fejezetekben.

Ezt kiegészitends, hozzafizom a robbandstdl a maximumig torténd felfényesedési id6 definicidjat a SN-hoz
rogzitett koordinata-rendszerben, amely egyszer{ibbé teszi az I-es tipusi SLSN-k vizsgalatdhoz hasznalt 6sszefiig-
géseket. Ha ¢, a maximum mért id6pontja és £y a robbands pillanata (ami val6éjdban a homolég tdgulds kezdetét
jelzi a megfigyeld vonatkoztatdsi rendszerében), akkor a maximumig torténd felfényesedés ideje a SN nyugalmi
rendszerében kiszamithat6 a

trise = % (3.18)
formula segitségével, ahol z a SN voroseltolodasat jeloli (14sd a 2.18. képletet).

Fontos megjegyezni azt is, hogy az Arnett-szabdly valdjadban csak a maximadlis fényességnek a robbandshoz
képesti id6pontjat hatdrozza meg, a a tigulé SN-burok fiitési mechanizmusat nem. Ennek az egyik kovetkezménye,
hogy a maximumban mért luminozitds értéke csak akkor szadmithat6 ki, ha ismerjiik a flitési mechanizmust is.
Ez az Ia tipusi SN-kndl, amelyek esetén a luminozitds a radioaktiv °Ni bomlasabdl szarmazik, j6l ismert, és
lehet6vé teszi a kezdeti nikkeltdmegnek a mért fénygdrbe modellezésébdl vald becslését (1asd pl. a 3.2. fejezetben).
Ugyanez nem mondhaté el a szuperfényes szupernévakrol, ahol a robbanast kivalté ok jelenleg ismeretlen, és
nagy val6szintiséggel a fiitésért nem a radioaktiv nikkel bomlésa a felelés (14sd pl. Chatzopoulos et al., 2013b).
Eppen ezért jelen munkdmban az Arnett-szabalyt a ledob6dé anyagfelhd maximadlis fényesség idején mérhetd

tulajdonsdgainak meghatdrozdsira haszndlom, eltekintve a robbandsi mechanizmus mibenlététsl.
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Ekkor a ledobott tomeget kétféleképpen is becsiilhetjiik. Eldszor is a 3.3.5. fejezetben megtaldlhaté 3.17.
egyenletbdl, amelybe ha behelyettesitjiik a felfényesedési id6 3.18. formuldban megadott definicidjit, majd az
optikai mélységet 7 = 3c¢/vpn-val tesszilk egyenl6vé, az alabbi sszefiiggést kapjuk:

¢ 2
Mej = 47rgvphtrisev (319)
ahol vy, a maximumkor mért fotoszférikus sebesség (lasd: 3.3.5. fejezet), illetve Ry, = vpntrise a fotoszféra
sugara.

A ledobott tomegre haszndlhaté mdsik képlet az Arnett-modell feltevéseit alkalmazva, az 1.2.3. fejezetben

megtaldlhat6 1.22. egyenlet atalakitasaval hasonlénak adédik, mint a 3.19. egyenlet:
Bc

My = ﬂvphn‘i. (3.20)

Noha a 7;. mennyiség nem mérhetd kozvetleniil, értéke egyenesen ardnyos a felfényesedési id6vel, igy a 3.19.,
illetve a 3.20. osszefiiggésbdl nagyjabol azonos érték szamithatd ki a ledobott tomegre. A két egyenlet pusztan
egy konstans szorzéban tér el egymastol:

2
dm-5 = 182 (3.21)

A késdbbiekben a 3.19. és a 3.20. egyenleteket alkalmazom a vizsgélt I-es tipusti SLSN-k ledobott tbmegének
becslésére. Megjegyzendd, hogy munkdm sordn, bar kdzponti fiitést feltételezek, amelynek esetén a termalizald-

dott fotonok diffiizi6 sordn szabadulnak fel, nem kisérlem meg a robbandsi mechanizmus feltar4sat.

3.4.2. A fotoszférikus sebességek meghatarozasa

Ebben a fejezetben leirom, hogy miként becsiiltem a 2.3.2. fejezetben bemutatott, 28 I-es tipusi SLSN foto-
szférikus sebességeit (vpn). Ennek a fizikai mennyiségnek a csucsfényesség kornyékén mért értéke ugyanis elen-
gedhetetlen a ledobott tomegeknek a 3.19. és a 3.20. egyenletekbdl val6 kiszdmitdsdhoz. A maximum utdn ~30
nappal mért vy, ismerete ugyancsak fontos szerepet jdtszik a sebességgradiensek becslésében, amelyeknek segit-
ségével a vizsgalt objektumok besorolhatéak a lassan, illetve a gyorsan fejl6dd I-es tipusi SLSN-alcsoportokba.

A fotoszférikus sebességek pontos meghatirozdsa azonban nem egyszeri feladat, hiszen a SLSN-k spektruma
altalaban széles és ersen atfedd vonalak egyiittesébdl tevddik 6ssze konnyedén elkiilonithetd €s azonosithaté P
Cygni profilok helyett. Ez esetben tehat szintén sziikséges egy spektrummodellez6 kéd haszndlata a SN-burokban
megtaldlhaté kémiai elemek azonositdsa €s igy a vy, meghatirozdsa végett. Mindennek ellenére a modellezés
sordn sem mindig lehetséges egyértelmien azonositani a vonalakat: mint ahogy a 3.3.2. fejezetben megfogalmaz-
tam, bizonyos esetekben egy adott abszorpciés vonal egyforman jol illeszthet$ kiilonbozd elemekkel vagy azok
kombindcidjaval. Ezenkiviil megemlitends, hogy egy 28 SLSN-bdl 4ll6 minta dsszes spektrumdnak interaktiv
mdédon torténd modellezése meglehetdsen iddigényes feladat lenne, nem is beszélve az 6sszes spektrum automata
kéddal torténd modellezésérdl, amelynek lefutdsa spektrumonként hénapos id6skaldji lenne. Eppen ezért az alab-
biakban bemutatok egy gyorsabb, 4am a modellezéshez hasonléan megbizhaté mddszert a fotoszférikus sebességek
meghatdrozdsdra, amely a Takéts & Vinké (2012) és Liu et al. (2017) éltal is leirt technikét alapul véve 6tvozi a

spektrummodellezést a keresztkorrelacié-szamitassal.
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A moébdszer

Az I-es tipusd SLSN-k maximum el6tti szinképében gyakran jelen van egy W alakud abszorpcids vonalegyiittes
~3900 és ~4500 A kozott (Idsd pl. Quimby et al., 2018; Perley et al., 2019). Ezt altaliban az O II elemmel
azonositjdk, s az irodalomban megtaldlhato feltételezések szerint nyomjelz6ként van jelen az 0sszes I-es tipusu
SLSN spektrumdban. Liu et al. (2017) normal és szuperfényes SN-k nagy elemszdmu mintdjdnak vizsgélata
sordn arra a megéllapitdsra jutott, hogy az emlitett W alakd abszorpci6 az osszes I-es tipust SLSN spektruméban
megtaldlhat6, azonban hidnyzik a vizsgélt normadl, illetve széles vonald Ic-k esetében. Szerintiik tehdt a W alak
jelenléte vagy hidnya alapjdn konnyedén elkiilonithetjiik az I-es tipusd SLSN-kat a hozzdjuk spektroszkdpiailag
hasonlénak mondott Ic €s BL-Ic SN-kt6l pusztdn a maximum el6tti szinkép vizsgalatdnak segitségével.

Ez alapjan feltételeztem, hogy a W alakd O II abszorpci6 jelentds szerepet jatszik mind a 28 vizsgdlt SLSN
szinképének kialakitdsdban. A fotoszférikus sebesség meghatarozasahoz el6szor is SYN++ (Thomas et al., 2011)
modellek sorozatdt hoztam 1étre, amelyek csak az O II elemet tartalmazzdk (lasd: 3.26. dbra). Ezekben a mo-
dellekben 17000 K a fotoszférikus hémérséklet és azonosak a lokdlis paraméterértékek, egyediil a fotoszférikus
sebesség az eltérd: a vy, 10000-t81 30000 km s~1-ig valtozik 1000 km s~ '-os lépéskozzel. Ezeket a modelleket
kiilonboz6 szinekkel szeml€lteti a 3.26. dbra. A rogzitett globdlis (ag, vph, Tpn) €s lokdlis (log 7, Vmin, Vmax, au,
Texe) paraméterek valasztott értékei kiolvashatéak a D Fiiggelék D1. tablazatabol.

Az O II-modellek elkészitése utan keresztkorreldltam 6ket egymdssal az IRAF-on beliili onedspec.rv cso-
mag fxcor parancsdnak haszndlatdval. A vy, = 10000 km s~!-hoz tartozé modellt mintaspektrumnak vélasztva

kiszdmoltam az 0sszes keresztkorreldlt modellspektrumnak a v, = 10000 km s

-0os mintatdl vett sebességkii-
I6nbségét (Avx). Ezutdn a Avx értékeket 6sszehasonlitottam a modellek k6zotti valodi sebességkiilonbségekkel
(Avpp), s ez alapjdn létrehoztam egy korrekcids formuldt, ami az fxcor dltal szdmolt sebességkiilonbségeket a
SYN++ modellek kozotti valédi, fizikai kiillonbségekké alakitja at. Ez a korrekcid lehetdséget nytjt a mért spekt-
rumok fotoszférikus sebességeinek megbizhatd becslésére (14sd pl. Takats & Vinko, 2012). Médszerem hasonlé a
Liu et al. (2017) altal publikalthoz, noha veliik ellentétben nem a maximum utidn Fe II A5169 jelen 1év6 vonalat,
hanem a maximum el6tt megfigyelheté W alakud O II abszorpciét veszi alapul.

A modellspektrumok egymadssal val6 keresztkorreldcidja és a korrekcids formula kialakitasa utdn a vizsgalt
mintdba tartoz6 28 SLSN egy-egy maximum el&tti spektrumat keresztkorreldltam a v, = 10000 km s~1-0s
mintaspektrummal. Ekkor lehetdség nyilt a fotoszférikus sebességiik meghatdrozasara: az fxcor altal meghata-
rozott Avy értékekbdl a korrekcids formula alkalmazdsdval Awvy, kiilonbségeket képeztem, majd ezt az Osszeget
a mintaspektrum 10000 km s~!-os sebességéhez hozzdadva megkaptam a fotoszférikus sebességeket. A mddszer
ellendrzése végett a mért spektrumokat egyiitt dbrazoltam a hozzdjuk az fxcor segitségével kiszamolt, majd kor-
rigélt fotoszférikus sebességhez legkdzelebb esd vy, paraméteri SYN++ modellekkel. Az 0sszehasonlitds sordn

tapasztaltakat a kovetkez6ekben ismertetem.

Az I-es tipusi SLSN-k 16j alcsoportjai

A fentebb leirt médszer alkalmazdsa utdn feltlint, hogy a minta nagyjabdl 1/3 részéhez fizikailag értelmetlen
és lehetetlen fotoszférikus sebességek jottek ki. Ezen spektrumok részletesebb vizsgélata felfedte a jelenség okét:
a kérdéses szinképekben ugyanis egyéltaldn nem volt jelen a W alaki abszorpcids vonalegyiittes, igy tehdt nem
meglepd, hogy az arra alapuld keresztkorrelacids folyamat nem miikodott megfelelSen.

A W-alakot nem tartalmazd spektrumokat egyiitt dbrdzolva kideriilt, hogy igen nagy hasonlésdgot mutatnak

egymadshoz. Prototipusukul a legjobban mintavételezett és az irodalomban részletesen elemzett SN 2015bn-t va-
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Skalazott fluxus

8 . . . . . . .
3600 3800 4000 4200 4400 4600 4800 5000
Véroseltolédasra korrigalt hulldmhossz (A)

3.26. abra. Az I-es tipusi SLSN-k maximum el6tti spektruméban &ltalaban 3900 és 4500 A kozétt
megfigyelhets, W alaki O II abszorpcié modellezése a SYN++ kéddal, Ty, = 17000 K-es fotoszférikus
hémérsékletet hasznalva. A kiilonbozd szinek eltérd fotoszférikus sebességgel biré modelleket jelenitenek
meg 10000 és 30000 km s~1-o0s vpp-érték kozétt.

05ap -3d —
060z -5d —
10gx -1d —
10kd -22d —
11kg -10d —
DES14X3taz -29d —
iPTF13ajg -5d —
LSQ14bdg -11d
LSQ14mo -1d —
PTF09atu —-19d —
PTF09¢cnd -14d —
PTF12dam -1d —
16ard -4d —
16eay -2d —
16els -5d —
17faf -7d —
18bsz -16d
18hti -54d —
19neq -4d —

Skalazott fluxus

0.1 . . . .
3000 4000 5000 6000 7000 8000

Hullamhossz (A)

3.27. abra. A W tipusba sorolt SLSN-k maximum el6tt felvett szinképei egyméashoz képest fiiggdlegesen
elcstsztatva a jo lathatosdg érdekében. A kiilbnb6z6 szinek més-mas objektumhoz tartoznak.

115



3.4. Szuperfényes szupernovak — osszefiigg-e a ledobott tomeg és a sebességgradiens a lassi/gyors
fejlédési iitemmel?

iPTF13ehe -14d —
LSQi2dif -1d —
18ibb -11d —
15bn -17d —
LSQt14an -0d —
PS1-14bj -42d —
PTF10nmn -1d —
PTF12gty —-4d —
SSS120810 —-4d —

Skalazott fluxus

3000 4000 5000 6000 7000 8000 9000
Voroseltolddasra korrigalt hullamhossz (A)

3.28. abra. A 15bn tipusi SLSN-k maximum el6tti spektrumai a 3.27. dbrdahoz hasonlé szinkédolassal
és fiiggdleges elcstisztatassal.

lasztottam. Igy tehat a vizsgalt I-es tipusi SLSN-kat két alcsoportra osztottam a W alakii abszorpciénak a maxi-
mum el6tti spektrumban valé jelenléte vagy hidnya alapjan. Innentdl a két csoportot "W", illetve "15bn" tipusu
SLSN névvel illetem (1dsd példdul a 3.10. tdbldzatban).

Fontos megjegyezni, hogy az alcsoportok jelenlétét nem erdsiti meg szamszerdsitett statisztikai vizsgdlat vagy
gépi tanuldsi algoritmus, ugyanis a 28 SLSN-bdl 4116 minta elemszdma tidl kicsi az ilyenfajta szdmitdsok kivite-
lezhet6ségéhez. Az viszont bizonyosan megallapithat6, hogy a 15bn csoportba tartozé szinképek, amelyeket a
maximum el6tt -42 és 0 nap kozott készitettek, hidnyzik W alaku vonalegyiittes, ellentétben a W tipusba tartozéak
szintén maximum el6tti spektrumaival.

A W tipusba sorolt SLSN-k maximum el&tt mért spektrumait a 3.27., mig a 15bn tipusdakét a 3.28. abran
jelenitettem meg kiillonb6z6 szinekkel, egymastdl fiiggblegesen eltolva a jo lathatésag érdekében.

Az utébbi alcsoport esetén a vy, €rtékeit egy masik SYN++ modellel valé keresztkorreldlds dltal hataroztam
meg. A Avx-ot Avpy,-td dtalakité korrekcids formuldt is, amelyet természetesen tjraszamoltam.

A keresztkorreldcids vizsgdlatot, a korrekcids formuldkat, valamint a fotoszférikus sebességekre kapott ered-
ményeket a késébbiekben kiilon-kiilon ismertetem a W, illetve a 15bn tipus esetén.

Ezt kovetéen a maximum utdn +25 és +35 nap kozott késziilt spektrumok fotoszférikus sebességét is meg-
hatdrozom 9 SLSN esetén, amelyekrdl rendelkezésre allt adat ebbdl a fazisbdl. Ennek {6 célja, hogy a vizsgélt
objektumokat besoroljam a spektroszkodpiailag gyorsan (Fast, F), vagy a lassan (Slow, S) fejlédé SLSN-I alcso-
portba. MegjegyzendS, hogy szdmos publikdcidban (pl. Gal-Yam, 2012; Inserra et al., 2018) a gyors és lasst
SLSN-k kozotti kiilonbséget a fénygorbe-idéskaldk segitségével hataroztdk meg, ez azonban sok esetben kevésbé
jOl definidlt, hiszen ekkor a felfényesedési id6 a robbands id6pontjdnak meghatdrozatlansiga miatt igencsak bi-
zonytalan. Eppen ezért az osztdlyozdshoz a fénygorbeadatok helyett a maximum és a ~30 nappal késGbb mért

fotoszférikus sebesség kiillonbségét hasznaltam.
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3.29. abra. A SYN++ -ban létrehozott modellspektrumok és a mintdnak kivalasztott szinkép kozott az
fxcor parancs altal szamolt sebességkiilonbség (Avx, vizszintes tengely) dsszehasonlitdsa a modellek ko-
z0tti valodi, fizikai fotoszférikus sebességkiilonbséggel (Avpy, fiiggdleges tengely). A W tipustt SLSN-khoz
tartozo értékeket pirossal, a 15bn-ekhez tartozdakat z0ld, a maximum utdni spektrumokhoz sziamolta-
kat pedig kék szinnel jelenitettem meg. A pontokra mindhdrom esetben polinomot illesztettem, amelyet
részletesebben a szévegben mutatok be.

W tipust SLSN-k
A 3.29. dbra a 10000 és 30000 km s~ kozétti fotoszférikus sebességti O II-modelleknek a mintaspektrumként

vélasztott 10000 km s~ !'-ostél vett valddi, fizikai kiilonbségét (Avpy) hasonlitja 6ssze az IRAF fxcor parancsé-

nak haszndlatdval meghatdrozott sebességkiilonbségekkel (Avx). A W tipusd SLSN-khoz tartozo, pirossal jelolt

pontokra mésodfoku fiiggvényt illesztettem, amelynek egyenlete a kovetkezd:
Avpn = ag + a1-Avx + ag - Avk. (3.22)

A legjobban illeszkedd esetben a konstansok értékei ag = 155.01 (£82.64), a; = 1.68 (£0.03), és ay = —2.78 -
1075 (£1.63 - 1079).

A mért spektrumoknak a minta modellspektrummal torténd keresztkorreldldsa utdn a végsd vy, €rtékek kisza-
mitdsanak érdekében alkalmaztam a 3.22. egyenletben leirt korrekcios formulat. A fotoszférikus sebességekre
kapott eredményeket a szinképek mérési datumdval és maximumhoz viszonyitott fazisdval egyiitt a 3.10. tdblazat
tartalmazza.

A 3.30. dbra a W tipusi SLSN-k maximum el6tti spektrumait (fekete vonal) jeleniti meg azzal a SYN++ segit-
ségével szamolt modellspektrummal egyiitt (zold vonal), amelynek fotoszférikus sebessége az adott SLSN esetén
a legjobban hasonlit a fentebb leirt modszerrel kiszamolt vy, €rt€ékéhez. Fontos megjegyezni, hogy a modellszami-
tas célja ezuttal kizardlag a tagulasi sebesség, tehat a vonalminimumok hulldmhosszdnak meghatdrozasa volt, igy
a 3.30. 4bran feltiintetett SYN++ modellek nem illesztik sem a kontinuum meredekségét, sem az egyes vonalak

mélységét.
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3.30. abra. A W tipusba sorolt SLSN-k maximum el6tt mért spektrumai (fekete vonal), és a rajuk
legjobban illeszkeds, SYN++ -ban szamolt O II modellek (zold vonal).
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3.31. abra. A 15bn tipusi SLSN-kra illesztend6 SYN++ modellek Ty, = 11000 K fotoszférikus hémér-
séklettel, illetve 8000 és 30000 km s~' kézitti fotoszférikus sebességekkel.

15bn tipust SLSN-k

A 15bn altipus tagjainak fotoszférikus sebességére vonatkozé becslést a W tipusdakra alkalmazott médszer

alternativ valtozatanak hasznalatdaval végeztem el. Ebben az esetben ugyanis sziikség volt a teljes, lathaté tar-
tomdnyon vett szinkép modellezésére a vy, meghatdrozasdhoz, hiszen a 15bn tipusd spektrumok nem mutatnak
jellegzetes, konnyen azonosithaté vonalegyiittest a W tipusdak 3500 és 5000 A kozott megjelens O 11 abszorpci6-
javal ellentétben.

Ezért modelleztem a 15bn csoport egy nagy jel/zaj aranyu szinképd tagjanak, az SN 2018ibb-nek a maximum
el6tti -11 napos fazisndl mért spektrumdt. Ezt a szinképet a D fiiggelék D1. &4brdjanak felsd panelje mutatja
fekete vonallal, s piros szin jelzi a hozza legjobban illeszked6 SYN++ modellt. A modellben fellelhetd ionok
hozzdjaruldsat a teljes szinképhez egymadstdl fiiggdlegesen eltolt narancssarga vonalak formédjdban tiintettem fel.
A legjobb illeszkedést mutaté modell a T,;, = 11000 K-es fotoszférikus hdmérsékletii €s v, = 8000 km s~ 1-o0s
fotoszférikus sebességli, a benne fellelhets ionok pedig a kdvetkezdek: C 11, O I, Mg II, Si II, Ca II, Fe II és Fe III.
Az SN 2018ibb modellezésére kapott globdlis és lokdlis SYN++ paraméterértékek fellelhet6ek a D Fiiggelék D1.
tdblazataban.

Mindezek utdn 8000 és 30000 km s~ kozotti fotoszférikus sebességet adé spektrumokat készitettem, ame-
lyekben (természetesen a vp,),-ot leszdmitva) ugyanazok a globdlis €s lokalis paraméterek, mint az SN 2018ibb-re
legjobban illeszkedd modellben (lasd: 3.31. dbra). Az igy kapott modelleket keresztkorreldltam a mintanak va-
lasztott v, = 10000 km s~1-0s modellel, majd a W tipustak esetén hasznalt médszert kovetve meghatdroztam
a korrekcios formuldt az IRAF 4ltal szamolt és a valédi sebességkiilonbségek kozott. Ez az alabbi képletet ered-

ményezte:
4

Avpy, = ap + Zan-Av?(, (3.23)

n=1
ahol ag = —128.61 (£79.92), a1 = 1.53 (0.06), ag = 1.09 - 10~* (3.88 - 1075), az = 5.45 - 1072 (7.44 - 107?)
ésay = —1.16- 10712 (4.27 - 10713).
Az igy kapott Avy, értékeket zold pontokkal jelenitettem meg a 3.29. dbrén, 6sszekotve Sket a rajuk illesztett
polinommal (3.23. egyenlet).
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3.32. abra. A 15bn tipusba sorolt SLSN-k maximum el6tt mért spektrumai (fekete vonalak), egyiitt
abréazolva az SN 2018ibb mért szinképére legjobban illeszked6 SYN++ modellnek a korrekciés formula
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segitségével kiszamitott Avyy értékievel Doppler-eltolodott viltozatéval (zold vonalak).
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3.33. abra. A maximum utén 25 és 435 napos fazis kozott késziilt szinképek 9 SLSN esetén.

A 3.23. egyenletben leirt korrekciés formula alkalmazasaval végiil meghataroztam a 15bn alcsoportba tartozé
SLSN-k fotoszférikus sebességeit, melyeket a 3.10. tdbldzatban gy(jtottem Gssze.

A 3.32. abran a 15bn tipusi SLSN-k mért spektrumait tiintettem fel fekete vonalakkal, a z6ld vonalak pedig
az SN 2018ibb-re legjobban illeszked6 SYN++ modellnek az adott objektum esetén kiszdmolt Awy, értékkel
Doppler-eltolddott véltozatat mutatjak.

A 3.10. tabl4zatbdl leolvashatd, hogy a 15bn tipusi SLSN-k fotoszférikus sebessége dltaldnossagban véve
alacsonyabb, mint W tipust tarsaiké. Ez arra utal, hogy a 15bn csoport tagjai nem csak a spektrumuk megjele-
nésében, hanem a hozzajuk tartoz6 T}y, €s vy, paraméterek €rtékeiben is hasonlitanak egymasra. Ez alapjén arra
kovetkeztethetiink, hogy a 15bn és W tipusu objektumok valdban két kiilonb6zé alcsoportjat alkotjak a H-szegény
SLSN-knak, oly médon, hogy a W tipustdakra a maximum el6tti id6szakban gyorsabb tagulasi sebesség és forrébb
fotoszféra a jellemzs, mint a 15bn tipusiakra. Az elkdvetkezend6 3.4.3. és 3.4.4. fejezetben tovabbi lehetséges

kiilonbségeket mutatok be e két csoport tagjai kdzott.

Maximum utani spektrumok

Ahhoz, hogy a vizsgélt I-es tipusi SLSN-kat beoszthassam a spektroszkdpiai szempontbdl lassan, illetve a
gyorsan fejl6dd alcsoportba, sziikséges volt a fotoszférikus sebesség megvaltozdsanak kiszdmitdsa a maximum
és a nagyjabdl +30 napos fazis kozott (Inserra et al., 2018). Az ebbdl szamolt gradiens alapjan ugyanis minden
kétséget kizaré6 médon eldonthets, hogy az adott objektum a fejlédési sebességét tekintve melyik tipusba tartozik.

A 28 SLSN-bdl allé minta 9 tagja esetében allt rendelkezésre szinkép a (+25) — (+35) napos idészakbdl, s ezek
kozott mind a W tipus, mind a 15bn tipus képviseltette magat. Az emlitett 9 SLSN spektruma megfigyelhetd a
3.33. bran.

A maximum utdni szinképek koziil az SN 2015bn +30 napndl felvett spektrumat véalasztottam ki SYN++ -
szal valé modellezésre. A D Fiiggelék D1. dbrdjanak alsé paneljén latszik a mért spektrum (fekete vonal), a ra

illesztett modell (piros vonal), illetve az egyes elemek hozzdjaruldsa a teljes spektrumhoz (narancssarga vonalak).
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3.34. abra. A maximum utdn ~30 nappal késziilt spektrumokra alkalmazott SYN-+-+ modellek,
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3.35. abra. Azon 9 SLSN maximum uténi szinképe (fekete vonal), amelyek esetén rendelkezésre allt a
maximum utin +25 és 435 nap kozétti adat. Zélddel az SN 2015bn spektrumanak az adott objektumhoz
kiszamolt fotosztérikus sebességgel valé Doppler-eltolédott valtozatéat jelenitettem meg. Az SN 2015bn-re
legjobban illeszkedé modellt, amelynek vy, = 8000 km 571, lila szin jelzi, mig a rézsaszin vonal ennek
a modellnek az adott SLSN esetén kiszamolt Avyy értékkel eltolt valtozatat mutatja (utobbi kettd szinte

elkiilonithetetleniil 6sszemosodik).
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3.9. tablazat. A maximum el6tt és utan meghatarozott fotoszférikus sebességek azon 9 SLSN esetén,
amelyeknél rendelkezésre allt maximum utan késziilt spektrum.

SLSN Fazis  Maximum el6tti vy, | Fazis  Maximum utanivp, | W/15bn  Gyors (F) /Lassu (S)
(nap) (km s—1) (nap) (km 51
SN2010gx -1 20371 +33 9926 W F
SN2015bn -17 9870 +30 8136 15bn S
SN2016ard -4 14398 +31 11585 W% S
SN2016eay -2 20362 +30 9814 w F
SN2019neq -4 23000 +29 9972 W F
LSQ12dlf -1 15000 +34 7916 15bn S
PTF09cnd -14 13200 +28 7593 W S
PTF10nmn -1 7871 +28 4307 15bn S
SSS120810 -1 9870 +30 8136 15bn S

A legjobban illeszked6 modell ez esetben Tj,;, = 9000 K-es fotoszférikus hdmérséklettel és vy, = 8000 km sT1-
os fotoszférikus sebességgel bir, a benne azonositott elemek pedig O I, Na I, Mg II, Si II, nagy sebességti Si II,
Calll és Fe II. A hozzdjuk tartozé paraméterértékek megtaldlhatdak a D Fiiggelék D1. tdbldzatdban.

Mivel egy tagulé SN-légkor fotoszférikus sebessége az id6ben eldrehaladva fokozatosan csokken, ahogy az
atmoszféra egyre atldtszobba vilik, a maximum utdni vy}, értékek keresztkorrelaciéval torténd meghatdrozasa-
hoz a maximum eldtti szakaszhoz képest kisebb sebességgel biré modelleket hasonlitottam 6ssze egymdssal. Az
SN 2015bn +30 napos spektrumahoz legjobban illeszkedé modellbdl 11 valtozatot készitettem, amelyekben az
5000 és 15000 km s~ kozott valtozé vph Kivételével azonosak a lokdlis €s globdlis paraméterekkel. Ezek a mo-

dellek a 3.34. abran latszanak. Az eléz6ekben leirthoz hasonlé médon elvégeztem kozottiik a keresztkorrelaciot,

és igy az aldbbi korrekciés formuldhoz jutottam:
Avp, = ag + ajAvx. (3.24)

Itt ap = 135.62 (£54.81) és a; = 1.51(0.01). Az adatpontokat, illetve a rdjuk illesztett egyenest kék szinnel
tiintettem fel a 3.29. abran.

Ezuttal a 9 SLSN maximum utdn mért szinképeit nem az SN 2015bn +30 napos spektrumadra legjobban illesz-
ked6 SYN++ modellel, hanem magaval a mért SN 2015bn-spektrummal keresztkorreldltam. Kés6bb a szinképeket
Doppler-eltoltam a Avy,;, sebességkiilonbségekkel, amelyeket az fxcor parancs haszndlata utdn a 3.24. egyenlet-
bdl szamoltam ki. A 3.35. &dbra feketével jeleniti meg az emlitett 9 SLSN mért spektrumadt, zolddel pedig az
SN 2015bn +30 napos fazisnal késziilt szinképének a megfeleld sebességgel eltolt valtozatat. Az SN 2015bn-
re legjobban illeszkedd6 SYN++ modellt, amelynek fotoszférikus sebessége v, = 8000 km s~1, lila szinnel
jeloltem, mig az adott maximum utani spektrumhoz legjobban illeszkedé modellt r6zsaszinnel.

Az ilyen médon megbecsiilt fotoszférikus sebességeket a 3.9. tdbldzatban tiintettem fel a 9 maximum utin

s

észlelt szinképli SLSN esetén.

A gyors és a lassit SLSN-alcsoportokba valé besorolas

Azon 9 SLSN-t, amelynek rendelkezésre allt maximum utdni spektruma, egyértelmiien be tudtam sorolni az
I-es tipusi SLSN-k spektroszkdpiai szempontbdl vett gyorsan (F), vagy lassan (S) fejlédd alcsoportjaba. A 3.9.
tabldzatban szerepelnek az emlitett objektumok esetén mind a maximum el6tti, mind az utdna szamolt vy}, értékek.

A 3.36. dbra a 9 SLSN fotoszférikus sebességének id6beli valtozasit mutatja. Latszik, hogy az SN 2010gx, az
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3.36. abra. A 9 maximum utdn ~30 nappal észlelt szinképii SLSN fotoszférikus sebességének idébeli
fejlodése. Pirossal jelbltem azokat az objektumokat, amelyeknek vy, > 20000 km s~! a maximum koriil
(spektroszkopiailag gyorsan fejléds I-es tipusit SLSN-k), a kék szin kiilonboz6 drnyalatai pedig a spektrosz-
képiailag lassan fejlods SLSN-kat mutatjak, amelyek fotoszférikus sebessége a maximumban vy, < 16000
km s~!, ami nagyjabol alland6 marad egészen ~30 nappal a cstics uténig.

SN 2016eay és az SN 2019neq nagyjabdl kétszer akkora vy, értéket mutat a csics kdrny€kén, mint a minta tobbi
tagja. Ez a sebesség gyorsan lecseng a maximum utdni szakaszban, és a ~30 napos f4zist elérve hasonlévé valik
a maradék 6 objektuméhoz. Ezeket a gyors sebességfejlodést mutaté SLSN-kat a piros szin kiilonbozé arnyalata-
ival tiintettem fel a 3.36. dbrdn, és a tovabbiakban spektroszképiai szempontbdl gyorsan fejlédd (F) SLSN-ként
hivatkozok rajuk. A kiemelt 3 SLSN gyors fejlédése 6sszhangban van a réluk eddig publikalt eredményekkel (pl.
Pastorello et al., 2010a; Inserra et al., 2018; Konyves-T6th et al., 2020b).

Ezzel ellentétben a PTF09cnd, a PTF10nmn, az SN 2015bn, az SSS120810, az SN 2016ard és az LSQ12dIf
spektroszkdpiailag lassu fejlodést mutat, és a fotoszférikus sebesség értéke nagyjabdl allandé a megfigyelt id6szak
alatt. Ezt a 6 SLSN-t a 3.36. 4bran a kék szin kiilonboz6 ténusai jelzik. Megfigyelhetd tehat, hogy ezek az objek-
tumok nagy eltérést mutatnak a gyorsan fejl6dd csoportba sorolt 3 SLSN-tdl, igy innentdl kezdve a lassan fejl6do
(S) elnevezés illeti 6ket. Ez az osztdlyozasi mddszer 6sszhangban van Inserra et al. (2018) azon gondolatdval, mi-
szerint a gyorsan fejl6dd I-es tipusi SLSN-k sebességgradiense dltaliban meredekebb és a maximumkor nagyobb
a fotoszférikus sebesség, mint lassan fejlédé testvéreiknél.

A 3.36. abran az is megmutatkozik, hogy a szinképiiket tekintve gyorsan fejlédé SLSN-k nem csak a se-
bességfejlodés iitemét tekintve gyorsabbak, hanem a maximumbeli vy, €rtékiik is jelentGsen magasabb, mint a
spektroszkopiailag lassan fejlodoeké, Inserra et al. (2018) publikacidjaval ugyancsak konzisztens médon. Szintén
leolvashat6 az dbrardl, hogy az F és az S tipusi SLSN-k fotoszférikus sebessége hasonléva valik a maximum
utdani ~30. napra. EbbdI is latszik, hogy pusztin a maximumban mért fotoszférikus sebesség ismeretében is
lehetséges eldonteni egy objektumrdl, hogy spektroszkdpiai szempontbdl a gyorsan, vagy a lassan fejl6dd alcso-
portba tartozik-e. Innent6l kezdve minden olyan SLSN-t, melynek maximumban mért fotoszférikus sebessége

vph = 20000 km s~1, a gyorsan, mig a vph < 16000 km s~1 értékkel bir6 objektumokat a lassan fejlsds I-es tipu-
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3.37. abra. A vizsgalt SLSN-k fotoszférikus sebessége a felfényesedési idé fiiggvényében. A teli kérék a
W tipust, mig az tiresek a 15bn tipusu objektumokat jelzik. Pirossal jelenitettem meg a gyors (F), lilaval
a bizonytalan (N), és kékkel a lasst fejlédést (S) SLSN-kat.

st SLSN-alcsoportba sorolom be. A 3.10. tdblazatban szerepel a 28 SLSN-b6l 4ll6 teljes minta tagjainak ilyetén
osztalyozdsa.

Szintén szembeditld a 3.36. dbran, hogy nem allt rendelkezésre maximum utdni adat olyan SLSN-rél, amelynek
a maximumkor mért fotoszférikus sebessége 16000 és 20000 km s~ kozé esik, igy az ilyen tulajdonsdgokkal biré
szuperndvakat nem tudtam egyértelmien a gyors vagy a lassu csoportba sorolni. Szerencsére a 28 SLSN-bdI csak
két objektum, az SN 2016els és az SN 2017faf esetén 4llt fenn ez a helyzet, amelyeknek 18754, illetve 18000 km
s~ !-0s maximumkori fotoszférikus sebességet becsiiltem. Eppen ezért Sket a "bizonytalan (uncertain, N)" SLSN
névvel jelolom a 3.10. tabldzatban.

A 3.37. dbra a maximum kornyékén becsiilt vy}, értékeket tiinteti fel a felfényesedési id6 fiiggvényében a min-
taba tartozé 6sszes SLSN esetén. Utdbbi mennyiséget a 3.18. egyenletbdl szamoltam ki a robbands datumanak
(to), és a maximum id&pontjanak (,,4,) ismeretében, amelyek fellelhet6ek a 3.10. tdblazatban. A W tipusba so-
rolt objektumokat teli, mig a 15bn csoport tagjait iires korok jelzik. Piros szinnel dbrdzoltam a spektroszkdpiailag
gyorsan fejlédé (F), lildval a bizonytalan (N), és kékkel a spektroszkopiailag lassan fejlédo (S) SLSN-kat. Az dbra-
16l leolvashato, hogy a fotoszférikus sebességiik alapjan F besoroldsi SLSN-k a fénygorbe-id6skaldjuk alapjan is
gyorsan fejlodnek. Ezzel ellentétben a vy, < 16000 km s~1 értékkel biré objektumok, amik tehdt a fotoszférikus
sebesség alapjan a lassan fejl6dd csoportot gazdagitjak, felfényesedési idéskalajukat tekintve a leggyorsabbaktol
(néhdny hét) a leglassabbakig (~140 nap) terjednek. A spektroszkdpiai szempontbdl lassi fejlédésti SLSN-knak
tehat nem mindegyike fejlédik fotometriai szempontbdl is lassan. Szintén megfigyelhetd, hogy a 15bn tipust ese-
mények (legaldbbis a dolgozatomban elemzettek) mindegyike lassu fejlodést mutat a sebesség idébeli valtozasat
tekintve, mig a W tipustiak szinképiiket és fénygorbe-idéskaldikat tekintve mind a gyorsan, mind a lassan fejl6do

csoportban el6fordulnak.
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3.10. tablazat. A vizsgalt I-es tipusit SLSN-k felfényesedési idejére és ledobott témegére adodott értékek.

SLSN tmeres [féZiS] trise Mej (319) Mej (320) Mej (étlag) Osys Ornd vph W/15bn F/S/N
(nap)  (map) (M) (Mo) (Mo)  (Mo) (Mp) (kms~?)
SN2005ap 53436 [-3] 19.64 12.74 6.99 9.86 2.87 3.93 23338 w F
SN20060z 54061 [-5] 25.58 13.95 7.66 10.80 3.14 3.40 15064 W S
SN2010gx 55276 [-1] 25.37 18.55 10.19 14.37 4.18 4.48 20371 w F
SN2010kd 55528 [-22] 47.68 35.75 19.63 27.69 8.06 5.53 11112 W S
SN2011kg 55926 [-10] 26.17 11.20 6.15 8.68 2.53 2.75 11562 w S
SN2015bn 57082 [-17] 90.88 115.34 63.33 89.34 26.01 13.95 9870 15bn S
SN2016ard 57449 [-4] 25.11 12.85 7.06 9.95 2.90 3.20 14398 W% S
SN2016eay 57528 [-2] 19.25 10.68 5.86 8.27 2.41 3.37 20362 w F
SN2016els 57599 [-5] 22.35 13.26 7.28 10.27 2.99 3.63 18754 W N
SN2017faf 57934 [-7] 32.26 26.51 14.56 20.54 5.98 5.15 18000 w N
SN2018bsz 58259 [-16] 76.17 82.09 45.08 63.58 18.51 10.45 10000 W S
SN2018hti 58428 [-54] 97.08 197.25 108.31 152.78 44.47 18.07 14790 w S
SN2018ibb 58453 [-11] 112.24 142.61 78.30 110.45 32.15 19.39 8000 15bn S
SN2019neq 58722 [-4] 28.21 26.69 14.66 20.68 6.02 5.79 23702 \4% F
DES14X3taz 57059 [-29] 44.90 37.13 20.39 28.76 8.37 5.72 13017 w S
iPTF13ajg 56422 [-5] 47.24 32.07 17.61 24.84 7.23 5.15 10155 W S
iPTF13ehe 56658 [-14] 82.78 95.69 52.54 74.12 21.58 11.92 9870 15bn S
LSQ12dlf 56149 [-1] 41.59 36.72 20.16 28.44 8.28 5.84 15000 15bn S
LSQ14an 56660 [0] 18.23 3.70 2.03 2.87 0.83 1.31 7870 15bn S
LSQ14bdq 56784 [-11] 46.99 35.35 19.41 27.38 7.97 5.49 11314 W S
LSQ14mo 56694 [-1] 27.29 10.84 5.95 8.40 2.44 2.61 10284 W S
PS1-14bj 56744 [-42] 138.81 269.11 147.76 208.44 60.67  29.64 9870 15bn S
PTF09atu 55034 [-19] 42.09 25.46 13.98 19.72 5.74 4.41 10155 \W% S
PTF09cnd 55068 [-14] 54.20 54.86 30.12 42.49 12.37 7.36 13199 w S
PTF10nmn 55384 [-1] 105.19 123.22 67.66 95.44 27.78 17.16 7870 15bn S
PTF12dam 56072 [-17] 63.39 68.11 37.40 52.75 15.36 8.60 11978 w S
PTF12gty 56135 [-4] 48.61 26.74 14.68 20.71 6.03 4.70 8000 15bn S
SSS120810 56158 [-1] 32.18 14.46 7.94 11.20 3.26 3.07 9869 15bn S

3.4.3. Ledobott tomegek

A fotoszférikus sebesség 3.4.2. fejezetben részletesen bemutatott becslése lehet6vé teszi a 3.19 és 3.20. egyen-
letbe torténd behelyettesitést, és igy a ledobott tomegek kiszamitidsat. Ehhez sziikséges a fénygorbe felfutasi ide-
jének (t:ise) a meghatdrozdsa is, amelyet az Open Supernova Catalog-bdl kigydjtott voroseltoldédds, valamint a
robbands és a maximum idépontok ismeretében a 3.18. egyenletbdl szdmoltam ki.

A 3.19. és 3.20. egyenletbdl adédott ledobott tomegeket, illetve a becsiilt ¢, értékeket a 3.10. tdblazatban
tiintettem fel. Innentdl kezdve a 3.19. egyenletbdl kiszdmolt tomegeket M;(3.19), a 3.20-bdl kijotteket pedig
M;(3.20)-nak nevezem. A ledobott tomegre kapott végsd eredmény e kett6 szdmtani kozepeként szerepel a 3.10.
tdblazatban, M,;(4tlag) elnevezéssel. Az eredmények szisztematikus hibajat a ogys ~ 0.5-(Mej(3.19) — Mej(3.20))
képlet adja meg.

Az M.;-€értékeknek véletlenszer( bizonytalansagot is tulajdonitottam (0,4, random hiba), ami a vpy, €s a tyise
mért, illetve szadmolt bizonytalansagaibdl szarmaztathaté a hibaterjedés képleteinek alkalmazasaval. A fotoszféri-
kus sebesség bizonytalansagét dvp, ~ 1000 km s~1-nak, a felfényesedési id6ét pedig 6tiise ~ 3 napnak feltételez-
tem. A szisztematikus és a random hibdkra kijott értékeket a 3.10. tdblazatban jelenitettem meg minden vizsgalt
SLSN esetén.

A téblazatbdl leolvashatd, hogy a megfigyelt objektumok ledobott tomege 2.9 (£0.8) és 208 (£60) My ko-
z6tt mozog. Ennek dtlagértéke a teljes mintdra vonatkoztatva (Mei)oss, = 42.96 + 12.50 M, a lassan fej-
16d6 SLSN-kra (Mej)s = 49.07 & 14.80 M, mig a gyorsan fejlédd és bizonytalan objektumokra egyiittesen
(Mej)r = 14.00 £ 6.20 M.
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3.38. abra. A 3.10. tablazatban feltiintetett atlagos ledobott tomegek (kék pontok) a felfényesedési id6
fiiggvényében dbrazolva. Megmutatkozik, hogy a gyorsabb felfutds kisebb ledobott témeget eredményez.
A fekete vonal az Mc(atlag) ~ tfise relaciot tiinteti fel az Gsszes objektumra 10000 km s~ !-os tagulasi
sebességet és k = 0.1 cm? g~ ! opacitast feltételezvén. A Nicholl et al. (2015a) altal a sajat mintéjukra
kapott ledobott témegek lila haromszigekkel jelennek meg. Jél latszik, hogy az altaluk szamolt értékek
szisztematikusan kisebbek a jelen dolgozatban meghatarozottaknal, de azokhoz hasonléan érvényes rajuk

az Me; ~ t2,,, Osszefiiggés.
A 3.38. dbra a kiszdmolt ledobott tomegeket (kék pontok) dbrazolja a felfényesedési id6 fiiggvényében. Lat-
szik, hogy a ledobott tomegek logaritmusa egyenesen ardnyos a felfényesedési id6 logaritmuséval, ez pedig arra

utal, hogy a hosszabb felfutdsi idejii SLSN-k nagyobb tomeget dobnak le, mint gyorsabban fejl6dé tarsaik.

Osszehasonlitas Nicholl et al. (2015) eredményeivel
A ledobott tomegekre kapott eredményeket 6sszevetettem Nicholl et al. (2015a) szdmoldsaival, akik ezt a

mennyiséget normdl és szuperfényes szupernévik bolometrikus fénygorbéjének modellezésével hatdroztak meg.
Publikécidjukban az Arnett (1980)-formula (vagyis a 3.20. egyenlet) médositott valtozatit alkalmaztdk az "atlagos
fénygorbe-idoskdla" nevli mennyiség bevezetése utan. Ez a kovetkezOképpen irhatd le: 7 = 0.5 - (frise + fdec)s
ahol t4ec a lecsengés liteme. A t,i5 felfényesedési id6t a maximumban mért luminozitds e-ed részér6l a maxi-
mumig torténd felfényesedés id6tartamaként, a tq.. lecsengési id6t pedig ugyancsak a maximalis fényesség, és
az e-ed részére torténd fényességesokkenés kozott eltelt napok szdmadval definidltdk. Ez az elképzelés kiilonbozik
mind Arnett (1980) definici6jatdl, aki a 7. = /2747, egyenletbdl szdmitotta ki az atlagos fénygorbe-idGskalat,
mind az 4ltalam hasznélt 3.18. egyenlettdl.

Ezenkiviil Nicholl et al. (2015a) a fotoszférikus sebesség meghatarozasara is a dolgozatomban bemutatottdl
kiilonbozd technikat alkalmazott, ami a spektrumokban feltételezett Fe II A\5169 vonal vpy,-becslésére alapult, igy
az altalam szamoltaktdl természetes modon eltérd eredményeket kapott. A tagulasi sebességnek a Fe II A5169

vonalbdl torténd meghatarozdsardl viszont kideriilt, hogy bizonytalansdgokat rejt magdban, mint azt kordbban a

3.3.2. fejezetben, és a Konyves-T6th et al. (2020b) cikkben is kiemeltem. Ebbdl kifolyélag gy vélem, hogy a W
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alaku O II abszorpcid, illetve a teljes optikai szinkép modellezése megbizhatébb mddszert szolgaltat a fotoszférikus
sebességek becslésére.

A 3.38. dbran a Nicholl et al. (2015a) altal, az & mintdjukra szamolt ledobott tomegek is megjelennek (lila
haromszogekként) annak érdekében, hogy eredményeiket 0sszevessem a sajatjaimmal (kék pontok). Az abrardl
leolvashatd, hogy a Nicholl et al. (2015a) cikkben publikdlt Me; értékek szisztematikusan alacsonyabbak az 4l-
talam szdmoltaknal. Ennek oka a kiilonbozd fénygorbe-iddskdla, illetve fotoszférikus sebességbecslési mddszer

hasznalatdban rejlik.

3.4.4. Kovetkeztetések

Az itt bemutatott vizsgalat f6 célja minden olyan SLSN ledobott tomegének kiszdmitasa volt, amelyre vannak
2020 elétti, az Open Supernova Catalogban publikusan elérhetd, maximum el6tti fotometriai és spektroszkdpiai
adatok. Az M,; értékek meghatdrozdsiahoz Arnett (1980) formuldit haszndltam, amelyeket a 3.4.1. fejezet foglal
Ossze. A ledobott tomegek becsléséhez, vagyis a 3.19. és 3.20. egyenletbe torténd behelyettesitéshez elenged-
hetetlen volt a maximum koriil mérhetd fotoszférikus sebesség meghatarozasa. Erre munkdm sordn egy gyors €s
hatdsos mddszert fejlesztettem ki.

Késdbb rajottem arra, hogy az I-es tipusi SLSN-k maximum elétti szinképében ~ 3900 és ~ 4500 A kozott
gyakran megjelend, altaldban O II elemmel azonositott, W alaki abszorpciés vonalegyiittes 28 objektumbdl allé
mintdm 9 tagja esetén nem jelenik meg. Ezek a spektrumok hasonlénak bizonyultak az SN 2015bn maximum
elotti szinképéhez, ami alapjan két csoportra osztottam a 28 vizsgalt SLSN-t a W alaki abszorpcié jelenléte/hidnya
szerint, €s "W tipusd”, illetve "15bn tipusti" szuperndvaknak kereszteltem &ket.

A maximum koriili fotoszférikus sebességet mindkét csoport tagjai esetén a SYN++ -ban torténd modellezés
és a keresztkorreldciés médszer kombindlasaval becsiiltem, amelynek részletei a 3.4.2. fejezetben olvashatdak. A
vpn €rt€ékét meghataroztam a maximum utdn nagyjabol +30 nappal is azon 9 SLSN esetén, amelynél rendelkezésre
allt akkorrol spektroszkoépiai adat, hogy ezutidn besorolhassam objektumaimat a spektroszkdpiailag lassan, vagy a
gyorsan fejlodé SLSN-alcsoportba. Egy I-es tipusd szuperfényes szuperndva szinképének fejlédési iiteme ugyan-
is meghatdrozhaté a maximum, és az utana 30 nappal mért fotoszférikus sebesség kozotti kiilonbség ismeretében.
Altaldnosségban véve megéllapithaté, hogy a 28 vizsglt objektumbdl a gyorsan fejlédé SLSN-kra a maximumban
nagyobb tdguldsi sebesség és meredekebb sebességgradiens jellemz6, mig a lassi csoport képviseldi kisebb sebes-
séget mutatnak a maximumban, amely érték nagyjabdl dlland6é marad az ezt kovetd 30 napban. Ez 6sszhangban
van Inserra et al. (2018) osztdlyozasi sémdjaval.

Megfigyeléseim szerint a spektroszkodpiailag lassan, illetve gyorsan fejlodé SLSN-alcsoport megkiilonboztet-
hetd egymdstol pusztdn a maximumkor mért vy}, alapjdn is: a gyorsan fejlédéek esetében vy, > 20000 km s,
mig a lasstiaknal ltaldban vy, < 16000 km s~! a csticsfényesség idején (l4sd: 3.36. dbra).

Néhdny szupernévamndl az F/S tipusba torténé osztilyozds eltér a masok 4ltal publikdlttdl. A vizsgdlt 28
SLSN-bdl 5 (a PTF09¢cnd, a PTF10nmn, a LSQ14mo, az SN 2016ard, és az iPTF2016ajg) az én mddszerem
szerint a lassan fejl6d6 csoportba tartozik, Inserra et al. (2018); Chen et al. (2017a); Blanchard et al. (2018a) és Yu
et al. (2017) tanulmdanyaiban (a hivatkozasok sorrendje megfelel a felsorolt SLSN-k sorrendjének), viszont gyorsan
fejléddként szerepel.

Az LSQI12dIf osztdlyozésa is kétségeket rejt magdban: jelen dolgozatban, illetve Yu et al. (2017) alapjan
lassan fejlédé SLSN-nak tinik, viszont Inserra et al. (2018) gyorsként hivatkozik rd. A kiilonbség oka ebben és
az el6z6 esetekben is a gyors/lassu fejlodés definicidjanak kiilonbozéségében rejlik: mig Inserra et al. (2018) a
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maximumkor vy > 12000 km s~! SLSN-kat sorolja a gyorsak kozé, az én munkdm szerint a két csoport kozotti
hatédr vy, > 16000 km s~1-ndl van. Mint ahogy az a 3.36. 4brén is ldtszik, az SN 2016ard a cstcsfényesség idején
vph = 12000 km s~ sebességli, ugyanakkor sebességfejlédése az egyik leglassabb a megfigyeltek koziil, mig az
LSQ12dIf vy, < 16000 km s~1 tdguldsi sebességgel bir, gradiense pedig kozepes meredekség.

Szintén megéllapithatd, hogy a fotoszférikus sebességiik alapjan a gyorsan fejlédé SLSN-alcsoportot gazdagité
objektumok a fénygorbe-idskalat tekintve is gyorsan fejlédnek. Ezzel ellentétben a vy}, szerint lassi besoroldst
kapott SLSN-k a néhdny hetestdl kezdve egészen a ~ 150 napig elhiz6dé felfényesedési id6vel birnak (lasd: 3.37.
abra).

Fontos megjegyezni azt is, hogy az 6sszes 15bn tipusti SLSN a lasst csoportba keriilt a v, tekintetében, a W
tipusdak viszont spektroszképiailag mind a lasst, mind a gyors SLSN-I alcsoportban el&fordulnak.

A ledobott tomeg szdmtani kozepére 28 tagb6l 4116 mintdm esetén (Mej)oss, = 42.96 £ 12.50 M, adédott,
amelyek értéke 3 és 208 M kozott mozog. Ez joval magasabb, mint a Nicholl et al. (2015a) altal masik SLSN-
kra meghatdrozott tlagos ledobott tomeg ((Mej) ~ 10 Mg, 3 és 30 My kozott). A kiilonbség oka az eltérd
fotoszférikus sebesség-, illetve fénygorbe-idoskila meghatarozasi eljarasban keresendd.

Megfigyelhet6 az is, hogy a gyorsan fejlédé és a "bizonytalan" SLSN-k egyiittes ledobott tomeg-atlagat
((Mej)r = 14.00 £ 6.20 M) jelentSsen meghaladja a lasstd eseményekhez tartoz6 érték ((Mej)s = 49.07 £
14.80 Mg). Elso pillantasra tgy tlinik, hogy a gyors és a lassu fejlodésti SLSN-k kozotti kett6sség mibenléte
a ledobott anyag mennyiségében rejlik, am minthogy a vizsgdlatot igen kis elemszamu mintdra (28 objektum)

hajtottam végre, az itt megfogalmazott allitdsok nem fogadhatéak el dltaldnos igazsdgként.
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4. fejezet

Osszefoglalas

A doktori kutatdsomban vizsgdlt szupernévak asztrofizikdjanak b&vebb megismerésére iranyuld vizsgalatok
bar mdr régéta a valtozdcesillagdszat népszer( kutatési teriiletét képezik, még napjainkban is rengeteg vitatott, vagy
tisztazatlan kérdésre vilagitanak rd. Ezek a (jorészt) extragalaxisokban felrobbané csillagok ugyanis csak a rovid
ideig tart6 felfényesedés és az anndl valamivel lassabb elhalvanyulds id6tartama alatt figyelhetéek meg, a végélla-
pot felé kozeled§ csillagel6dot, vagy a robbands utdn esetlegesen visszamaradt objektumot az esetek nagy részében
lehetetlen detektalni. Eppen ezért a sziilcsillag, valamint gazdagalaxis tulajdonsagainak, illetve a robbands fizikai
paramétereinek és mechanizmusanak megismeréséhez csak a megfigyelt jellemzdk, tehét a fénygorbe és a spekt-
rum all rendelkezésre. Ezek modellezésével becslést tehetiink egyebek mellett példdul a felrobbané csillag kémiai
Osszetételére, taguldsi sebességére, kezdeti nikkeltomegére, ledobott tomegére, s ezaltal kozelebb keriilhetiink a
robbandsi mechanizmus megértéséhez.

Kiilonosen sok mindent nem értiink még a szupernévak masfél évtizede felfedezett, extrém nagy luminozi-
tassal bir6 alfajaval, a szuperfényes szupernévikkal kapcsolatban. Eppen ezért a normal II-P és Ia tipusi SN-k
elemzésén tdl munkdm szerves részeként foglalkoztam a hidrogénben szegény SLSN-k vizsgalataval is.

Kutatdsom sordn els6ként meghataroztam a II-P tipusi SN 2017eaw nevii SN tavolsigat a vastag hidrogén-
burki objektumokra jol alkalmazhat6 taguld fotoszféra médszerrel, amelyre 7.22 £ 0.41 Mpc-et kaptam. Sza-
mitadsaimhoz sajat C programot hasznaltam, eredményem helyességét pedig Takats & Vinko (2012) formulajaval
teszteltem. Ezéltal megbizonyosodtam afel6l, hogy programom megbizhat6 becslést ad a vizsgalt objektum tavol-
sdgara, igy alkalmazhaté a késébbiekben tovabbi II-P tipusu szupernévak tavolsadgbecslésére is.

Masodszor 17 Ia tipust SN fizikai paramétereit vizsgdltam fotometriai médszerekkel. Az objektumokrél 2016.
és 2018. kozott késziiltek mérések a CSFK KTM CSI Piszkéstetdi Obszervatériumanak 60/90 cm-es Schmidt-
tdvesovével, melyeket részben én végeztem el a ccdsh vezérlGprogram haszndlatdval. A Johnson—Cousins-féle
BV R¢, illetve I¢ sziir6kben késziilt adatok redukaldsat szintén részben én hajtottam végre az IRAF program-
csomaghoz irt, sajit fotometriai pipeline segitségével. Az adatok egységesitése végett a mdsok 4ltal, régebben
kiredukalt képekhez 1j 6sszehasonlité csillagokat valasztottam a PanSTARRS katalogusb6l, majd djra elvégeztem
rajtuk a fotometriai elemzést.

A kiredukalt BV R1I fénygorbék tobbszin-fotometriai modellezéséhez a SNooPy2 kddot hasznéltam, amelynek
sordn illesztési paraméterként adédott objektumaim gazdagalaxisdnak vorosddése (E(B — V)post), @ B szlir6ben
mért maximalis fényességének idépontja (Ti,ax), a vOrosodésfiiggetlen tavolsagmodulus (1), illetve a halvanyo-
ddsi iitem (Spyv, Amis).

A gazdagalaxis- és tejutrendszerbeli vorosodésre vald korrigdlds utdn a mérések dltal le nem fedett UV- és
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IR-hulldmhosszakhoz tartozé fluxusértékeket extrapoldciéval becsiiltem. Ezutdn a trapézmddszer haszndlatdval
elkészitettem a bolometrikus fénygorbéket, s szdmoldsom helyességét 3 UV- és IR-sziir6kben is gyakran min-
tavételezett SN, az SN 2011fe, az SN 2017erp és az SN 2018oh segitségével ellendriztem. Ekképpen sikeriilt
megbizonyosodnom arrél, hogy az extrapolédcidval kiszdmolt bolometrikus fluxusértékek 6sszhangban vannak a
valédi bolometrikus fluxusokkal, igy a hidnyz6 IR- és UV-sziirSk altal okozott szisztematikus hiba elhanyagolha-
té mértékd. Végiil a kapott bolometrikus fluxust luminozitdssd alakitottam a SNooPy2-s illesztés paramétereként
megkapott tdvolsigmodulusok ismeretében.

A bolometrikus fénygorbéket az Arnett (1982)-féle sugarzasi-diffiziés modellen alapulé Minim kéd (Chatzo-
poulos et al., 2012; Li et al., 2019) haszndlatdval modelleztem. A program a kovetkezd paramétereket optimali-
zalja: a robbands iddpillanata és a B sz{ir6ben mért maximalis fényesség kozott eltelt idS (yise), a felfényesedés
idejét jellemzd fénygorbe-idoskdla (7ic), a y-szivéargds idoskaldja (7.,), valamint a kezdeti nikkeltomeg (Mny;).
Szdmitdsaim sordn vildgosséd vdlt, hogy az eredmények nem érzékenyek a gazdagalaxis vorosdodési meredeksé-
gének megvdlasztisira a kezdeti nikkeltdmeget leszdmitva. Amennyiben a Minim kédban alapfeltevésként jelen
1évé Ry = 3.1-es torvény helyett Ry = 1.5-6t alkalmazunk, szisztematikusan kisebb Ni-tomegeket kapunk:
My;i(1.5)/My;i(3.1) = 1 — (1.349 4+ 0.046) - E(B — V )post-

Az Arnett-modell kritikus paraméterei koz¢€ tartozik a térben és id6ben is allandénak feltételezett optikai opaci-
tds (x). Ennek felso €s also becslésére Li et al. (2019) médszerét alkalmaztam, ami a 7. €s 7., id6skala-paraméterek
kombindldsdval megbizhat6 becslést ad a ledobott tomegre (M,;) és a tdguldsi sebességre (vexp). Eredményeimet a
Scalzo et al. (2014), illetve Li et al. (2019) 4ltal két SN, az SN 2011fe és az SN 2018oh esetén szdmolt paraméterek
értékeivel osszehasonlitva azt tapasztaltam, hogy szdmitasaim 6sszhangban vannak az irodalmi értékekkel.

Ezt kovetGen a vizsgdlt [a SN-k maximum el6tti (B — V')g szinfejlodését tanulméanyoztam azzal a céllal, hogy
besoroljam &ket a Stritzinger et al. (2018)-féle klasszifikacié korai vords vagy korai kék csoportjdba. Még ha
adataim 0sszhangban is vannak az Ia SN-k elvart szinfejl6désével, két objektum, az SN 2016bln és az SN 2017erp
kivételével, a maximum el6tti 10-20. napban mért adatok hidnya miatt nem tudtam elvégezni az osztilyozast.
Az SN 2016bln a robbands utani korai szakaszban mutatott kozel konstans, kék szinindexe miatt a korai kék
csoportba sorolhaté, ami konzisztens azzal a ténnyel, hogy ez az objektum egy 91T tipust SN, a spektraltipusat
tekintve pedig a Branch-féle osztilyozds SS osztdlydba sorolhaté (Stritzinger et al., 2018). Ezzel ellentétben az
SN 2017erp a maximum el&tti szakaszban mutatott (B — V') szinindexe alapjan a korai vords csoportot gazdagitja.
Megjegyzends azonban, hogy a legkorabbi id6szakbdl még erre a két SN-ra is csak elszértan vannak mérési adatok,
amelyek nagy hibahatarokkal birtak, igy nem vonhatunk le messzemend kovetkeztetéseket veliik kapcsolatban.

A korai szakaszban mutatott (B — V') szinfejlédést DDE, PDDE és egyéb (pl. N100 Noebauer et al., 2017)
robbandsi modellekbdl szintetikusan szarmaztatott (B — V') szinindexekkel is Gsszevetettem annak ellendrzése
végett, hogy a bolometrikus fénygorbe-modellezés sordn kapott nikkeltomegek konzisztensek-e az emlitett model-
lekéval. A DDE modellekbdl ad6dé szinindexek dsszhangot mutattak a bolometrikus fénygorbébdl Ry = 3.1-6s
vorosodési meredekséggel szdmolt Ni-tomegekkel. Ezzel ellentétben a PDDE modellek kevésbé mutattak egye-
z¢€st, hiszen a mintdm 0sszes objektuma esetén hasonld nikkeltomeget becsiiltek: My; ~ 0.65 £ 0.1 M. Az
Ry = 1.5-es torvény haszndlatakor a Ni-tomegek még kevésbé egyeztek, hiszen a bolometrikus fénygorbébdl
szdrmaztatott Ni-tomegek igy szisztematikusan kisebbnek adédtak.

Végiil lehetséges Osszefiiggéseket kerestem a robbands fizikai paraméterei, mint példaul az Spy és M,;, az
Spv €s My, az Sy €s 7, az My; €s M, valamint a 7. és 7, kozott. Ezek a reldciok, az utolsé6tdl eltekintve,

konzisztensek voltak a Scalzo et al. (2019) eredményeivel, valamint a Khatami & Kasen (2019) altal megalko-
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tott formulak segitségével szamoltakkal, amennyiben a Ry = 3.1-es vorosodési meredekséget alkalmazzuk. Az
Osszefiiggések meglétét bizonyitandd, kiszdmitottam a Pearson-féle korreldcids koefficienseket a hibahatdrok fi-
gyelembevételével. Ez alapjan az Spy és My, illetve az Sy és 7., mennyiségek korreldciét mutatnak. Ezzel
ellentétben az Spy és M,;, valamint az My; és Me; értékek kozott a latszolagos trend ellenére a nagy hibahatdrok
miatt nem mutathat6 ki teljes bizonyossaggal az Osszefiiggés.

A hagyomadnyos értelemben vett SN-kt6l elszakadva doktori dolgozatom tobbi részében szuperfényes szuper-
névak szinképeit vizsgdltam. Harmadik tézisemként 6sszehasonlitottam a 2019-ben felfedezett, gyorsan fejl6do
I-es tipusti SLSN 2019neq, és a lassu fejlédést mutatd I-es tipusi SLSN 2010kd fotoszférikus fazisbeli spektralis
fejlédését. F6 célom e két csoport kozotti kiilonbségek feltardsa volt, hiszen az eltér$ spektralis fejlédés kiilon-
b6z Osszetételre és robbandsi mechanizmusra is utalhat. Ezért meghataroztam az emlitett két objektum kémiai
Osszetételét szinképeiknek modellezésével, majd ebbdl kovetkeztettem a fejlédésiik sebességére, a benniik taldlha-
t6 elemekre, azok koncentracidjara €s stiriségére, ezek idobeli valtozasara, valamint als6 becslést tettem a ledobott
tomegeikre.

A két vizsgalt SLSN-rél a 11.1 x 9.8 méteres tikkoratmérdjti Hobby-Eberly Telescope (HET) segitségével készi-
tettek méréseket amerikai tarsszerz6im (Benjamin Thomas és J. Craig Wheeler), a régebben felfedezett SN 2010kd
esetében az LRS (Low Resolution Spectrograph), a nemrégiben robbant SN 2019neq-nél pedig az LRS2 elnevezé-
sl miiszert haszndlatdval. A redukélés kivitelezéséhez az IRAF nevii képfeldolgozé programot hasznéltuk el6szor
a bias és flatfield képkorrekcidk, majd a hullimhossz- és fluxuskalibracié elvégzésével. A feldolgozandé spektru-
mokat a témavezet6m bocsatotta rendelkezésemre, a tovdbbi elemzéseket én végeztem.

Els6ként voroseltolédasra korrigdltam a szinképek hullimhossztengelyét, majd a fluxusértékeket a hullim-
hosszfliggd intersztellaris extinkcidra, végiil pedig az Univerzum tdguldsdbol ad6d6 nem-relativisztikus idddilata-
ci6 figyelembevételével kiszamitottam a mérések maximumhoz viszonyitott fotometriai fazisat.

Ezutdn modelleztem a mért és feldolgozott szinképeket a SYN++ (Thomas et al., 2011) nevli, C++ prog-
ramozasi nyelvben megirt, szuperndvak kémiai osszetételének meghatdrozasahoz eldszeretettel alkalmazott kod
haszndlatdval. Ez a program képes a spektrumban fellelhet6 elemekhez tartozé P Cygni vonalprofilok modelle-
zésére egyszerl alapfeltevések megtétele utdn. A modellezés sordn 3 globadlis, egész spektrumra vonatkozd, €s
5 lokalis, vagyis csak egy adott vonalra érvényes paraméter megfelels bedllitdsaval igyekeztem interaktiv médon
reprodukdlni a mért szinképeket.

Az SN 2010kd, lassan fejl6dé SLSN-I esetén négy idSpontban, -27, +11, +129 és +174 napos maximumtdl
szamitott fazisndl allt rendelkezésemre spektrum. A legutolsét azonban nem tudtam modellezni, ugyanis addigra
a SLSN a nebuldris fazisba 1épett, amikor a szinképvonalak jelentds eltérést mutatnak a P Cygni profiltdl, igy
illesztésiikre a SYN++ kod nem alkalmas. A +174 napos spektrumban fellelhetd tiltott vonalakat Inserra (2019)
alapjan sikeriilt azonositanom.

Az SN 2010kd els6 harom epochdjdban késziilt szinképének esetében a modellezés sordn kapott fotoszféri-
kus sebesség értéke 15000 km s~!-rél 10000, majd 4000 km s~'-ra csokkent, a fotoszférikus hémérséklet pedig
15000 K-r61 10500, majd 6500 K-re. A -27 napos fazisnél felvett szinképben C II, C IV, O I, O I, és Si II vonalat
azonositottam, a kovetkezd, +11 napnal késziilt spektrum esetén azonban egy kicsit bonyolultabb volt a helyzet.
A masodik spektrum 6000 és 7000 A kozotti tartoménydra ugyanis kiilonboz6 elemeket tartalmazé, de hasonléan
j6 illeszkedést mutatd, alternativ modellek is lehetségesnek bizonyultak: az egyik modell C, a mésik He vonalakat
tartalmazott, a harmadik pedig mind a kett6t. A He jelenléte ez esetben egy egzotikus robbandsi forgatokonyv

megvaldsuldsara utalna, igy valdszindsithets, hogy helytallobb a C-vonalak jelenlétét feltételezé modell. A leg-
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jobban illeszkedének vélasztott spektrumban a C II, O I, O II, nagy sebességi O II, Si II, nagy sebességii Si II,
Mg II, illetve a Fe II vonalait azonositottam. A +129 napos epochdndl felvett szinképben az O I, Na I, Mg II,
Si II, nagy sebességii Si II, és Fe II vonalakon kiviil az Mg I] M571A félig tiltott vonaldt, valamint az [O I]
AAAS577, 6300, 63631&, és a [Ca II] AN7291, 7323A tiltott vonalait azonositottam, legutébbiakat Inserra (2019)
alapjdn. A ~6400-7200A kozotti hullimhossztartomdnyt nem sikeriilt reprodukdlnom a SYN++ kéd segitségével,
nagy valdszintis€éggel a SLSN fejlédésének erre a szakaszara igencsak jellemz6 folytonos abszorpcio jelenlétének
koszonhetben.

A masik vizsgdlt SLSN, a 2019neq vordseltoléddsra és csillagkozi extinkciora korrigdlt spektrumait szintén
a Thomas et al. (2011) éltal megalkotott SYN++ kéddal modelleztem 3, a maximumtdl szamitott -4, +5, és +29
napos fazissal jellemezhetd id6pontban. Az els6 két epochaban felvett spektrumhoz tartozé fotoszférikus sebesség
nagyjabdl dllandé, 21000 km s~!-os értéket vett fel, ami gyors iitemben 12000 km s~ '-ra csokkent a +29 napos
mérés idejére, ezzel megmutatvan, hogy az SN 2019neq a fotoszférikus sebesség iddbeli lecsengését tekintve egy
nagyon gyors fejlodést mutaté SLSN. A fotoszférikus hdmérséklet ezen id6szak alatt 15000 K -r6l 12000 K-re,
végiil 6000 K-re csokkent.

Az SN 2019neq -4 napos fazisndl felvett szinképében C II, C III, O III, Si III, Si IV, Co III és Fe II vona-
lakat azonositottam. Késbbi vizsgalataim sordn kideriilt, hogy a 4300 és 4500 A kozotti jellegzetes, W alakd
abszorpciét O II helyett C III, O III és Si IV elemekkel is az el6z6 modellhez hasonléan pontosan lehet illeszteni.

A CIII, O III és Si IV elemeket tartalmazé "alternativ modell" 1étezése 6sszhangban van Hatano et al. (1999)
és Dessart (2019) eredményeivel, akik szerint a T' ~ 15000 K-es fotoszférikus hémérséklet esetén az O II és az
O 111, illetve a C II és a C III ionizacios allapotok hasonl6 optikai mélységgel birnak, igy nagyjabdl egyenls valo-
szinliséggel jelennek meg a szinképben. A C II (vagy C III) jelenléte ez esetben szintén meglepd, hiszen ionizalt
szénvonalakat mindeddig csak lassan fejl6d6 SLSN-kban azonositottak, az SN 2019neq viszont klasszifikaciém
szerint a gyorsan fejléddek kozé tartozik.

A masodik spektrum, amely +5 napos fazisnal késziilt, az el6z6 id6pontban felvetthez hasonl6 elemeket tar-
talmaz, kiegésziilve a C I djonnan megjelend vonaldval. A fotoszférikus sebességet a 4000 és 5000 A kozotti
hullimhossztartomédnyon Fe II A5169-nek feltételezett abszorpcié Doppler-eltoldddsanak kiszamitdsaval vpy, =
16000 km s~!-osnak becsiiltem, 4m az ilyen sebességgel elkészitett SYN++ modell kevésbé illeszkedett a mért
vonalak abszorpciés minimuméhoz, mint egy nagyobb, vy, = 21000 km s~ !-os sebességli modell. A feltételezett
Fe II A5169 vonal kornyékén kiilonb6z6 vonalszélességi paraméterekkel jellemzett modellek elkészitése alapjan
kideriilt, hogy a kérdéses hullimhosszakon megfigyelhetd abszorpciét nem egy, hanem sok kisebb, egymadsba ol-
vadt Fe Il vonal okozza, ezzel feloldva az 6sszeférhetetlenséget. Végiil tehat a mért spektrumra jobban illeszkedo,
Uph = 21000 km s~ *-0s modellt védlasztottam legjobbnak.

A harmadik epochahoz tartoz6 spektrum mind Osszetételében, mind fotoszférikus sebességében eltér az el6z6
két id6pontban felvett6l. Eddigre a fotoszférikus hdmérséklet 6000 K-re esett vissza, amelynek megfeleléen az
el6z6 spektrumokban jelen 1€v6 sokszorosan ionizalt elemek helyét atvették a kevésbé ionizalt, vagy semleges
elemek: O I, Na I, Mg II, Si II és Fe II.

A kémiai osszetétel kiillonboz6 id6pontokban torténd meghatirozasa utin az elérhetd fotoszférikus fazisbe-
li spektrumok alapjdn osztilyoztam az eddig klasszifikdlatlan SN 2019neq-t. Osszehasonlitottam a +29 napos
fazisnal késziilt szinképét a lassan fejlédd I-es tipusi SLSN-nak ismert SN 2010kd +85 napos spektrumaval,
s a megfigyelt hasonldsdg alapjan az SN 2019neq-t a gyorsan fejlédé I-es tipusi SLSN-k kozé soroltam. Ez

az allitds osszhangban van a SYN++ modellek segitségével kiszdmolt sebességgradienssel is, amelyre v ~ 375
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km s~! nap~!

, a SLSN-k esetén megfigyelt egyik legnagyobb érték adddott.

Késébb a SYN++ modellek referenciavonalaihoz tartozé optikai mélységekbdl kiszdmoltam a hdrom mért
spektrumban jelen 1év6 elemek szam- és tomegstirtiségét, ilyen médon szdmot adva az SN 2010kd és az
SN 2019neq kémiai 6sszetételérol.

A két SLSN spektralis fejlédésének, fotoszférikus sebességének, illetve C II és Fe II optikai mélységének
Osszehasonlitdsa utdn arra a kdvetkeztetésre jutottam, hogy az SN 2010kd stirtiségprofilja kiilonbozik az SN 2019neq-
étdl, és a ledobott tomege is valamivel nagyobb.

Az objektumok ledobott tomegét a maximum koriili optikai mélység kiszdmitdsdval becsiiltem (Branch &
Wheeler, 2017), és az SN 2019neq-ra M; ~ 23, az SN 2010kd-ra pedig ~ 48 M -os értéket kaptam. Ezek
egy nagysdgrenddel meghaladjdk egy tipikus Ia tipusi SN ledobott tomegét, s konzisztensek Chatzopoulos et al.
(2012) és Nicholl et al. (2016a) eredményeivel, akik I-es tipusti SLSN-k bolometrikus fénygorbéjének modellezése
sordn 20-40 My -es eredményre jutottak. Becsléseim utdn egy lehetséges Osszefiiggésre bukkantam, miszerint a
gyorsabban fejl6dé SLSN-k taldn kevesebb tomeget dobna le, mint a lassabban fejlédéek. Mivel ez az allitds
minddssze két objektum 6sszehasonlitdsdn alapul, bizonyitdsdhoz sziikségessé valt egy nagy elemszdmu SLSN-
minta vizsgalata.

Hogy megerdsitsem az imént megfogalmazott allitast, doktori munkam utolsé téziseként meghataroztam 28,
az Open Supernova Catalog-ban (Guillochon et al., 2017) publikus SLSN fotoszférikus sebességét, illetve ledobott
tomegét.

Ut6ébbi mennyiséget az Arnett (1980) 4ltal megalkotott sugarzasi-diffiziés modell formuldinak segitségével
szamitottam ki. Azok szerint a ledobott tomeg kiszamitasahoz sziikséges a felfényesedési ido, illetve a maximum
id6pontjdhoz kozeli fotoszférikus sebesség ismerete.

A fotoszférikus sebességek becsléséhez egy, a Takats & Vinkoé (2012) altal publikdlthoz hasonlé médszert
fejlesztettem ki, amely kombindlja a spektrummodellezést a keresztkorreldcidval. Ennek alkalmazdsakor észre-
vettem, hogy az I-es tipusi SLSN-k maximum el6tti spektrumdban tipikusan megmutatkozé W alakud abszorpcids
vonalegyiittes, amelyet legtobbszor az O II elem jelenlétének tulajdonitanak, 9 SLSN esetében nincs jelen a meg-
figyelt szinképekben. Ezen 9 objektum spektruma hasonlésdgot mutat az SN 2015bn-ével. Ebbd] kifolydlag tehat
a maximum elStt mutatott spektrum alapjan két csoportra osztottam vizsgalt objektumaimat: a W, illetve a 15bn
tipusra. A két csoport esetén kiilonb6zé SYN++ modellek elkészitése utdn alkalmaztam a keresztkorrelacids elja-
rast, hogy a fotoszférikus sebességekre megbizhatd becslést kapjak.

A mintdm részét képezd SLSN-knak a spektroszkdpiai szempontbdl lassan, illetve a gyorsan fejlodé SLSN-
I alcsoportba torténd besoroldsahoz sziikségem volt a maximum utan mért fotoszférikus sebességek értékére is,
hiszen a csicsfényességkor és a 30 nappal kés6bb mért tdguldsi sebesség kozotti kiillonbség meghatarozza, hogy
egy adott objektum spektroszképiailag gyorsan vagy lassan fejlodik. A 28 SLSN-b6l 9 esetben allt rendelkezésre
maximum utdni spektrum, igy a sebességfejlédést rajuk meg tudtam allapitani. Ez alapjan megéllapitottam, hogy
a gyorsan fejlodé6 SLSN-k meredekebb sebességgradienst mutattak, mig a lassan fejlodéek nagyjabdl allando,
vagy nagyon lassan csokkend sebességilick a megfigyelt id6szak alatt. Ez 6sszhangban van Inserra et al. (2018)
eredményeivel.

Szadmoldsaim azt is megerdsitik, hogy a spektroszkdpiailag gyorsan fejl6dé SLSN-k a maximum kérnyékén
jelent&sen nagyobb fotoszférikus sebességet mutatnak, mint lassan fejl6do testvéreik. Eszerint elég pusztin egy, a
csucsfényesség koriil kimért szinkép ahhoz, hogy az dsszes vizsgalt SLSN-t besorolhassunk a gyors/lasst altipusok

egyikébe. Gyors fejlédésiinek tekintettem azokat a SLSN-kat, amelyekre v, > 20000 km s~!, mig lasstinak a
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vph < 16000 km s~ !-os értékieket.

A mintdm részét képez6 spektroszkdpiailag gyorsan fejlédé SLSN-k mindegyikérdl megmutatkozott, hogy
nem csak a fotoszférikus sebesség, hanem a felfényesedés idejét tekintve is a gyorsan fejlodd csoportot gazdagitja.
Ezzel ellentétben a sebességfejlédés alapjan lasst fejlodéstinek osztalyozott SLSN-k a felfényesedési idGskalat
tekintve a néhany hetestdl kezdve a ~150 naposig, tehdt a nagyon gyorstdl a nagyon lassiig megtaldlhatdak.
Szintén érdekes, hogy a 15bn tipusba sorolt SLSN-k mindegyike a lassu altipusba tartozik a vy, idSbeli véltozasa
alapjan, mig a W tipusi SLSN-k mind a gyorsan, mind a lassan fejl6d6 csoportban eléfordulnak fotometriai és
spektroszkdpiai tulajdonsdgaik alapjan is.

A fotoszférikus sebességek és a felfényesedési id6k ismeretében lehetségem nyilt a ledobott tomegeknek a
3.19. és 3.20. egyenletbdl torténd kiszamitdsara. Ennek eredményeként atlagosan (M.j) = 42.96 £ 12.50 M,
adédott, 2.9 (£0.8) és 208 (+£61) M kozotti értékekkel. Ez jelent6sen meghaladja a Nicholl et al. (2015a) altal
szamolt ledobott tomegeket, aki egy masik minta esetén (M) ~ 10 Mg atlagértéket szamolt, s a legkisebb
ledobott tomegre 3, mig a legnagyobbra 30 My -et kapott eredményként. A kiilonbséget az okozza, hogy Nicholl
et al. (2015a) a dolgozatomban leirttdl eltérd modszert alkalmazott a fotoszférikus sebességek, illetve a fénygorbe-
1d6skaldk meghatdrozasara.

Vizsgalatom soran kideriilt az is, hogy a lassan fejlédé SLSN-k atlagos ledobott tomege (~ 49 £ 15 Mg)
meghaladja a gyorsan fejléd6ekét (~ 14 + 6 M), ezzel megerdsitvén az SN 2010kd és az SN 2019neq kapcsédn
megfogalmazott allitdisomat, miszerint a gyorsabb fejl6dés kisebb ledobott tomeget von maga utdn nem csak a
hagyomdnyos, hanem a szuperfényes szupernévik esetén is. A kiszdmolt ledobott tomeg értékei arra engednek
kovetkeztetni, hogy a lassi és a gyors csoport kozotti kiillonbség fizikai oka a ledobott tomegekben keresendd.
Am minthogy mintdm csupan 28 (2 bizonytalan, 22 spektroszképiailag lassan és 4 gyorsan fejlédd) objektumot
tartalmaz, elemzésiik nem elegendd ahhoz, hogy minden kétséget kizaré bizonyitékkal szolgaljon a lasst/gyors
fejlédés fizikai okainak magyardzatéra.

A ledobott tomegre vonatkoz6 becsléseim azonban megerdsitik azt az allitast, miszerint a SLSN-k nagy va-
16szinliséggel kozepes, vagy nagy tomegl sziildcsillagoktdl szdrmaznak, és robbandsi mechanizmusuk, amely

napjainkig ismeretlen, hatalmas tomegek nagy sebességii kidobodésat teszi lehet6vé.
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5. fejezet

Summary

The astrophysics of supernovae (SNe) has been one of the most popular research topics amongst the studies of
variable stars from the past century, since they emerge a large number of unanswered questions, and claim debated
statements about the Universe we live in. These are monumental explosions of dying stars, appearing (mostly) in
distant galaxies, thus the evolution of the progenitor or the supernova remnant cannot be detected easily. Therefore
the properties of the host galaxy and the breeding environment, as well as the explosion mechanism can only be
determined by modeling the measured light curve and/or spectra. This way, a large set of parameters, especially
the chemical composition and evolution, the expansion velocity, the initial nickel mass, or the ejecta mass can be
estimated, which leads to the better understanding of supernovae.

There is an extremely bright group of supernovae discovered in the past two decades, the so-called superlumi-
nous supernovae. The revelation of their explosion mechanism is currently one of the most challenging problems
in the field of supernova research. Hence, in my PhD thesis, I carried out a detailed study on the nature of
hydrogen-poor superluminous supernovae, besides normal Type Ia and II-P objects.

First, I estimated the distance of a Type II-P SN, called SN 2017eaw utilizing the expanding photosphere
method (EPM), which is a well-used technique in the case of objects having an extended hydrogen atmosphere. 1
developed a C code to do the required calculations, and obtained 7.22 4- 0.41 Mpc for the distance. The reliability
of my result was tested using the formula of Takats & Vinké (2012).

Secondly, I gave constraints on the physical properties of 17 Type Ia SNe from photometry. The observations
of these objects were carried out partly by myself, between 2016 and 2018 with the 0.6/0.9 m Schmidt-telescope
at Piszkéstetd station of the Konkoly Observatory, Hungary. I used the ccdsh camera control software to obtain
the Johnson—Cousins BV R¢ and I light curves, and then reduced them with a self-developed IRAF pipeline.
Thereafter I standardized the data by searching for new comparison objects from the PanSTARRS PS1-catalog,
and did the PSF photometry over again in case of the supernovae reduced earlier by others.

The reduced BV R¢ and I¢ light curves were fitted with the publicly available SNooPy2 code, having model
parameters such as the reddening of the host galaxy (E(B — V)pest), the moment of the maximum light in B band
(Tmaz), the extinction-free distance modulus (pg), and color-stretch parameter or the light curve (LC) decline rate
(spy or Amgs).

The contribution of the missing UV and IR bands to the whole bolometric flux was approximated by extrapo-
lating the spectral energy distribution (SED), after correcting the brightness values for the interstellar extinction
in the host galaxy and in the Milky Way. Then, I applied the trapezodial integration rule in order to configure the
bolometric light curves. The reliability of this method was tested with UV- and near IR-band observational data of
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3 well-observed type Ia SN: SN 2011fe, SN 2017erp and SN 20180oh. This test revealed that the bolometric fluxes
estimated from the SED extrapolations do not differ from the ones taken by direct integration of real data by more
than ~10 percent (random + systematic), thus, I assigned this value as the uncertainty of the bolometric fluxes.
Afterwards, the bolometric luminosities were estimated from the calculated bolometric fluxes and the distances
inferred from the distance moduli given by SNooPy2.

I modeled the bolometric LC applying the code named Minim (Chatzopoulos et al., 2012; Li et al., 2019),
based on the radiation diffusion model of Arnett (1982) to attain some physical parameters of the studied SNe.
The optimized parameters were the epoch of first light with respect to the moment of the B-band maximum (%y;ge),
the LC time-scale (%), the y-ray leakage time-scale (7,), and the initial nickel-mass (M ;). It was revealed that,
with the exception of the initial nickel-masses, the results are independent of the presumed reddening law within
the host galaxy. Applying Ry = 1.5, the obtained Ni-masses turned out to be systematically lower, than the values
utilizing Ry = 3.1. The dependence on the reddening of the host galaxy is shown by the following formula:
Mpi(1.5)/Mpy;(3.1) = 1 — (1.349 £ 0.046) - E(B — V) post-

The most critical parameter of the Arnett model is probably the optical opacity denoted with x, which is
assumed to be a constant in both time and space. The lower and upper values of x was constrained utilizing the
technique developed by Li et al. (2019), combining the two light curve time-scales, ;. and 7. The main goal was
to give reliable estimates of the expansion velocity (vegp), and most importantly, of the ejecta mass (M.;). The
inferred values were validated by comparing them to the M; derived by Scalzo et al. (2014) and Li et al. (2019)
for SN 2011fe and SN 20180h, respectively.

The reddening-corrected (B — V') color evolution in the pre-maximum phases was also examined for the 17
SNe to classify them into the "early blue" or "early red" sub-type of Ia SNe created by Stritzinger et al. (2018).
The color evolution of the observed SNe was found to be consistent with other Type Ia SNe, however, only
two of the studied objects (SN 2016bln and SN 2017erp) had data from adequately early (—10 - —20 days pre-
maximum) phases, which are necessary to select the "early group" the SN belong into. From the (B — V)
evolution, SN 2017erp was revealed to be the part of the "early red" group, consistently with being a NUV-red SN
in the publication of Brown et al. (2018). On the other hand, SN 2016bln, a Type 91T / SS spectral type Ia SN
(Stritzinger et al., 2018) is presumably an "early blue" object. It is important to note that the data of these two SNe
have large uncertainty, and sparse sampling, the showed classification has to be treated with caution.

The pre-maximum (B — V') color evolution of the studied SNe was compared the synthetically derived
(B — V) colors of Delayed Detonation (DDE), Pulsational Delayed Detonation (PDDE) (Dessart et al., 2014), and
other (e.g. N100 by Noebauer et al. (2017)) explosion models to set against the Ni-masses of the bolometric light
curve modeling and these models. The color evolution of DDE models were revealed to show consistency with
the Ni-masses obtained from the light curve modeling using the Ry, = 3.1 value for the reddening law. In the case
of PDDE models, the accordance was weaker, because of the "best-fit" models showed very similar nickel-masses
for all objects in the sample: Mpy; ~ 0.65 £ 0.1 M. Applying the other reddening law (Ry = 1.5), where
the Ni-masses were calculated to be systematically lower compared to the values with Ry = 3.1, the agreements
became even worse.

Last but not least, I examined the relationship between the modeled physical parameters of the explosion
(e.g. spv vs Mj, Mp;, and 7, as well as M.; vs My;) to search for potential correlations. My results showed
consistency with the study of Scalzo et al. (2019), and the values calculated using the formulas defined by Khatami
& Kasen (2019) applying the Ry = 3.1 reddening law. To test the relevance of these correlations, Pearson
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correlation coefficients were determined in each cases. The Sy vs My; and Spy vs 7, values were found to be
correlating with each other. On the contrary, the high uncertainities of Sgy vs Me;j and My; vs Me; parameters
seemed to cause the lack of statistically significant correlation, despite the apparent trends.

Seceding from the traditional SNe, in the rest of my PhD work I studied superluminous supernovae applying
spectroscopic methods. First, I have compared the spectroscopic evolution of a Fast evolving Type I SLSN, named
2019neq to the Slow evolving SN 2010kd, which has high cadence spectroscopic and photometric data. The main
purpose of my research was to find the differences between Fast and Slow SLSNe, because the observed rate of
the spectroscopic evolution may be related to different ejecta compositions and explosion mechanisms. Therefore
I identified the elements in the spectra at several epochs, estimated the photospheric velocity evolution, inferred
the number densities of the identified ions, and gave lower limits to the ejecta masses.

Optical spectra of the studied SLSNe were taken using the 11.1 x 9.8 m Hobby-Eberly Telescope (HET) by my
American collaborators, nominally Benjamin Thomas and J. Craig Wheeler, utilizing the LRS (Low Resolution
Spectrograph) in the case of SN 2010kd, and Low Resolution Spectrograph-2 (LRS2) for SN 2019neq. The
obtained spectra were reduced by my supervisor applying IRAF for bias and flatfield corrections, then wavelenght-
and flux calibration. Further studies of the spectra were carried out by myself.

Foremost, I corrected the observed wavelengths of the spectra for redshift and the fluxes for interstellar extinc-
tion, then the photometric phases relative to the moment of the maximum light were calculated with respect for
the non-relativistic time dilation due to the expansion of the Universe.

The observed spectra were modeled using the code named SYN++ (Thomas et al., 2011), written in C++, that
is designed for reproducing the P Cygni profiles present in the photospheric phase spectra of SNe. The code works
with some basic assumptions, and different atoms/ions can be identified by setting 3 global (referring to the whole
spectrum), and 5 local (to fit the lines of individual elements) parameters interactively.

SN 2010kd had 4 available spectra taken at -27, +11, +129 and +174 days phase relative to the maximum
luminosity. However, the last one could not be modeled with SYN++, as the SLSN entered into its nebular phase
then, where the spectra are typically dominated by forbidden- or emission lines instead of P Cygni profiles. The
line identification of the +174d spectrum was based on the publication of Inserra (2019).

From the modeling of the first 3 epochs (-27, +11 and +129d phase), I found that the photospheric velocity
decreased from 15000 km s~! to 10000, then 4000 km s~!, and the photospheric temperature from 15000 K to
10500, and 6500 K, respectively. The spectrum measured at -27d phase, contained C II, CIV, O I, O IT and Si I
lines. The modeling of the second one, taken at +11d was a lot more complicated, since the absorption features
between 6000 and 7000 A could be fitted equally well with features of different ions. The first model used carbon,
while the second one applied helium lines, and the third one assumed the presence of both of them. The presence
of the He in the atmosphere of a Type I SLSN would imply a rather exotic explosion scenario, thus the model
containing only C lines may be a better interpretation. Accordingly, the best-fit model spectrum had C I, O I, O
IL, high velocity O II, Si II, high velocity Si II, Mg II, and Fe II elements in it. In the +129d phase spectrum, the
semi-forbidden Mg I] A\457 1A and the forbidden [O I] AAA5577, 6300, 6363A , and [Ca II] AN7291, 7323A were
identified based on the publication of Inserra (2019), apart from the contribution of O I, Na I, Mg II, Si II, high
velocity Si IT and Fe II. The wavelength-range between ~6400-7200 A could not be fitted properly, probably due
to the continuous absorption, typically present at this phase in the evolution of SLSNe.

The redshift- and extinction-free spectra of the other studied SLSN, 2019neq measured at -4d, +5d, +29d
phases were modeled applying SYN++ as well. It was found that the photospheric velocity estimated for the first
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and the second epoch was nearly the same (21000 km s~1), decreasing swiftly to 12000 km s~! by +29d phase,
representing a not unprecedentedly, but extremely fast evolution. The temperature of the photosphere changed from
15000 K to 12000 K, then to 6000 K through the observed epochs. The -4 days phase spectrum of SN 2019neq
contained C II, C III, O III, Si III, Si IV, Co III, and Fe II ions. However, the W-shaped absorption blend between
4300 and 4500 A, usually fitted with O II, could be described equally well using C ITI, O III and Si IV. The presence
of the latter model is consistent with Hatano et al. (1999) and Dessart (2019), who showed that at 7" ~ 15000 K,
the optical depths are quite similar in the case of O II and O III, parallel to C II and C III ionization states, although
the appearance of the carbon is unexpected, as C II or C III was only detected in Slow SLSNe-I so far.

In the +5d phase spectrum, the same ionization states and ions were fitted, with supplementary C I lines. First,
a photospheric velocity of vy, = 16000 km s~! was determined by modeling the Fe I A5169 around 4000 to 5000
A, however this model did not fit well to the absorption minima of the other spectral features. To get rid of the
ambiguity, the whole optical spectrum was modeled, and the obtained new v}, (21000 km s~1) was more accurate,
than the previous one. It was also found that the features between 4000 to 5000 A were actually due to the blend
of numerous tiny Fe II features instead of the strong Fe II A5169 line, which resolved the previous inconsistency.

The third spectrum taken at +29d was found to be different from those taken in the earlier epochs regarding the
photospheric velocity and chemical composition. As the temperature of the photosphere dropped to 6000 K, the
low-ionized, or neutral elements took over the highly excited ones identified in the first 2 spectra. This spectrum
contained O I, Na I, Mg II, Si II and Fe II.

These spectra opened a door to determine whether SN 2019neq belongs to the Fast or the Slow evolving sub-
type of Type I SLSNe. After comparing the +29d phase spectrum of SN 2019neq to the +85d spectrum of the
Slow SN 2010kd, SN 2019neq was revealed to belong to the Fast evolving group in spectroscopic point of view.
This is in accord with the photospheric velocity gradient derived from the SYN++ models, © ~ 375 km s~! d~ !,
which is one of the fastest evolution ever determined for SLSNe. Applying another method to infer the velocity
gradient, developed by Inserra et al. (2018), a more common value for Fast evolving SLSNe-I was found (v ~ 100
kms—'dh.

Having the optical depths of the reference lines for all ions from the obtained SYN++ models, it became
possible to infer the local densities of each elements at all observed epochs. This way I determined the chemical
composition of SN 2010kd and SN 2019neq.

The comparison of the spectral evolution, the photospheric velocities, and the optical depths of C II and Fe 11
of the two studied SLSNe leaded to the conclusion that SN 2010kd had a different ejecta composition and therefore
density profile, and somewhat larger ejecta mass, compared to SN 2019neq.

I gave constraints on the total ejecta masses as well, using the inferred optical depths at around the moment of
maximum light (Branch & Wheeler, 2017), and obtained ~ 48 M, for SN 2010kd, and M; ~ 23 for SN 2019neq.
These values are in accord with the ejecta mass estimates for a sample of SLSNe-I (20-40 M) from bolometric
light curve modelings published by Chatzopoulos et al. (2013b) and Nicholl et al. (2016a), and surpass the ejecta
mass of a normal Type Ia SN by at least an order of magnitude. In addition, I found a possible correlation between
the evolution timescale and the ejecta mass of Type I SLSNe, saying that the faster the evolution, the smaller the
ejecta mass. However, since this statement is based on only two examined SLSNe-I, the study of a larger sample
is required to verify it.

For this purpose, as the last step of my work I estimated photospheric velocities and ejecta masses of 28 Type

I SLSNe, having available spectroscopic and photometric data in the Open Supernova Catalog (Guillochon et al.,
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2017).

The ejecta masses were inferred using the equations of the radiation-diffusion model of Arnett (1980). Howe-
ver, to get reliable Me; values, pre- or near-maximum photospheric velocities and light curve rise times are requi-
red.

Therefore, I developed a new method to obtain the photospheric velocities for SLSNe-I, which combines the
SYN++ spectrum modeling with the cross-correlation technique, similarly to Takdts & Vinké (2012). Applying
this process, it became clear that the W-shaped O II feature, appearing typically in Type I SLSNe between 3500
and 4500 A before the maximum light, is absent in the case of 9 objects in the sample. These spectra were revealed
to show similarity to the pre-maximum spectrum of SN 2015bn. Hence, I defined two distinct groups of the studied
SLSNe: the so-called Type W, and the Type 15bn classes. To obtain the vy}, values, different SYN++ models were
created for these two groups as template spectra to be utilized in the cross-correlation process.

Post-maximum photospheric velocity calculations were needed as well in order to classify the members of
the sample into the spectroscopically Fast or Slow evolving SLSN-I sub-types, since the vy}, gradient between
the moment of maximum luminosity and the one measured at +30d phase determines the rate of the spectrum-
evolution (Inserra et al., 2018). There were available spectra only in the case of 9 objects out of the examined
28 SLSNe. After deriving their vy, it was found that faster evolving objects have steeper velocity gradients. On
the contrary, slower evolving objects showed nearly constant photospheric velocities during the observed epochs,
consistently with Inserra et al. (2018).

The derived vy}, values also verified that the SLSNe belonging to the Fast evolving group show larger velocities
in the pre- or near maximum phases in general, compared to the slow ones, thus it is possible to classify the events
into the Fast or Slow evolving subgroup by knowing only the photospheric velocity measured at maximum. This
finding gave me the chance to classify all objects in the sample without available +30d phase spectra. I considered
the events having vy, < 16000 km s~ ! in the maximum as Slow (S), and the SLSNe with vy, > 20000 km s~!as
Fast (F) evolving SLSNe.

The examined spectroscopically Fast SLSNe were considered to be rapidly evolving defined by their photosp-
heric velocity at maximum, and light curve rise time as well. On the contrary, the events classified into the Slow
group by their vy, had quite diverse light curve timescales, extending from the fastest (a few weeks) to the slowest
(~150 days) rise times. Furthermore, all Type 15bn objects turned out to belong to the Slow group defined by the
photospheric velocity, while Type W SLSNe were found in both Slow and Fast sub-types as well.

The estimated v}, and rise time values opened a door to infer the ejecta masses of the SLSNe in the sample
by substituting them into Eq. 3.19 and 3.20. The obtained values resulted in an average ejecta mass of (M) =
42.96 £+ 12.50 My in the range of 2.9 (£0.8) - 208 (£61) M. These ejecta masses are significantly higher
compared to the (M,;) derived by Nicholl et al. (2015a), who obtained values between 3 and 30 M with a
mean of (Mej) ~ 10 Mg, for a sample containing different SLSNe-I. The disagreement is probably caused by the
different methods for estimating the photospheric velocities and light curve timescales.

It was also found that Fast evolving SLSNe have lower mean ejecta masses (~ 14 + 6 M) compared to the
objects classified into the Slow subgroup (~ 49 £ 15 M), suggesting that there is a physical connection between
the ejecta masses and evolution timescales. It strengthens the hypothesis created in the comparative analysis of
SN 2010kd and SN 2019neq. However, a sample containing 28 (22 Slow, 4 Fast, and 2 uncertain) SLSNe, is still
too poor to draw a firm conclusion.

However, the inferred mean M,; suggests that the progenitors of SLSNe are presumably medium- or high mass
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stars, and their (yet unknown) explosion mechanism allows to eject extremely massive stellar envelopes.
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Koszonetnyilvanitas

Doktori dolgozatom, és a hozz4 sziikséges publikaciok elkésziilését sokan segitették és timogattak.

Els6ként szeretnék kdszonetet mondani a témavezetdmnek, Vinké J6zsefnek. Masodéves alapszakosként fo-
gadott a hallgatéi kozé, igy neki koszonhetem az egyiitt toltott évek soran elkészitett TDK- és szakdolgozataim,
illetve magyar és angol nyelvii publikdciéim létrejottét. Rengeteget tanultam téle nemcsak a kutatdsi témammal,
hanem a csillagdszat egészével kapcsolatban is. Heti szintli kapcsolattartasunk gordiilékeny elérehaladast, szak-
mai és személyes motivaciot kolcsonzott a munkam elvégzéséhez. Segitdkészsége és empatidja sokszor dtlenditett
mélypontjaimon, hasonlé humorérzékiink pedig mar ismeretségiink kezdetén segitett megtaldlni a kdzos hangot.
Béarmilyen képtelennek tlin otletekkel alltam is eld, nem utasitotta el 8ket, hanem tlizon-vizen dtkelve segitett a
legjobb megoldas megkeresésében. Taldn e szavakkal nem is lehet megfelel6en kifejezni, hogy mennyi mindent
kaptam t6le tanitvanyaként.

Szintén haldval tartozom a Konkoly Thege Miklds Csillagaszati Intézet féigazgatdjanak, Kiss Laszlonak, va-
lamint Szab6 Rébert igazgatonak, akik 2017 és 2020 kozott demonstréitori palydzatok kifrdsdval, 2020-t6l pedig a
fiatal kutatdi allds nekem itélésével megfelel6 munkakornyezetet biztositottak szdmomra az intézetben.

Koszonet illeti a Szegedi Tudoményegyetem Fizika Doktori Iskol4jét is, amiért befogadtdk doktori dolgozato-
mat.

Fontos megjegyezni, hogy az la tipusi szupernévakrol irt elsd szerzds cikkem 1étrejottéhez rengeteg piszkéste-
t6i mérést dolgoztam fel, igy lekotelezettje vagyok az objektumaimat lemérd észlels- és tigyeletes csillagdszoknak.

Halas vagyok cikkeim tarsszerzdinek is. Koszonom Szalai Tamdsnak és Amit Kumarnak, hogy 3. szerzdsé-
get engedtek nekem a cikkiikben. K6szonom Benjamin Thomasnak és Craig Wheelernek az SN 2019neq-rdl irt
publikdcié megalkotdsdban és kijavitdsaban valo segitséget, illetve a spektroszkdpiai mérések elvégzését.

Nagy megtiszteltetés szdmomra, hogy Szabados Laszl6 4tnézte a dolgozatomat beadds eldtt, amiért szintén
koszonettel tartozom.

Kosz6nom csalddom és bardtaim belém vetett hitét, érzelmi tdmogatasat.

Munkdm sordn az Informdciés és Technoldgiai Minisztérium UNKP-19-2 kédszami Uj Nemzeti Kivalésdg
Programjanak, illetve a Nemzeti Kutatasi, Fejlesztési és Innovdciés Hivatal (NKFIH) GINOP-2.3.2-15-2016-

00033 jelti “Tranziens asztrofizikai objektumok™ cimii palydzatanak szakmai timogatasat élvezhettem.
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A Fuggelék

A kovetkezbekben ismertetem az SN 2017eaw 3.1. fejezetben bemutatott tavolsigmeghatarozasdhoz megirt C
kédot.

#include <stdio .h>
#include <stdlib .h>
#include <math.h>

#define DMAX 100000
#define T REF 2457880.5

double ttemp [DMAX], temp[DMAX], etemp [DMAX];

double tvel [DMAX], vel [DMAX], evel [DMAX];

double tmag[DMAX], magb[DMAX], emagb[DMAX];

double magv[DMAX], emagv[DMAX];

double magr[DMAX], emagr[DMAX];

double magi[DMAX], emagi[DMAX];

double ttmb [DMAX], ettmb[DMAX];

double itemp [DMAX], eitemp [DMAX];

double imagb[DMAX], imagv[DMAX],imagr[DMAX],imagi[DMAX];
double eimagb[DMAX], eimagv[DMAX],eimagr[DMAX], eimagi [DMAX];
int Ntemp, Nvel,Nmag;

int datain(char xfname, double xx, double x*xy, double =xz)

{
FILE «f;

int 1;
double a,b,c;

f=fopen (fname, "rt");
1=0;

while( fscanf (f,"%1f %If %lf", &a, &b, &c) !=EOF)
{

X[i]= a;
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yli]
z[1]
1++;
}

fclose (f);

return 1;

}

b;
C

’

int datain2 (char xfname)

{
FILE xf;
int 1;
double a,bl,cl,b2,c2,b3,c3,bd,c4;
f=fopen (fname, "rt");
1=0;
while ( fscanf (f,"% 1f %lf %lf %lf %lf %lf %lf %lf %lf", &a, &bl, &cl, &b2,
&c2, &b3, &c3, &b4, &c4) !=EOF)
{
tmagl[i]= a;
magb[i]= bl;
emagb[i]=cl;
magv[i]= b2;
emagv[i]=c2;
magr[i]= b3;
emagr[i]=c3;
magi[i]= b4;
emagi[i]=c4;
1++;
}
fclose (f);
return 1i;
}

double interp (int k, double tt, double xx, double *xy, double xz, int N)
{

int 1;

double t1,t2,yl,y2, yy, ee;
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1=0;
while ( x[i]<tt && i<N) i++;

t2 = x[1];

y2 = ylil;

tl = x[1—1];

yl = y[i—-1I

yy =yl + (y2—yl)/(t2—tl)*(tt—tl);

ee = 0.5x(z[i]+z[i—-1]);
ettmb[k]=ee;

return yy;

double zeta(double T)

{
double a0,al,a2,b0,bl ,b2,tt ,z2;

a0=0.7336;
al=-0.6942;
a2=0.3740;
b0=0.63241;
b1=-0.38375;
b2=0.28425;
tt=1e4/(T*x1000);

z2=b0+bl*tt+b2xtt*tt ;

return z2;
double fluxb (double mag, double ebv)
{

double flx;

flx=pow(10,( —0.4x(mag—4.1xebv+21.1 -0.602)));

return flx;

}
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double fluxv (double mag, double ebv)

{
double flx;

flx=pow(10,(—0.4x(mag—3.1xebv+21.1)));

return flx;

}

double fluxr(double mag, double ebv)

{
double flx;

flx=pow(10,( —0.4x(mag—2.48xebv+21.1+0.555)));

return flx;

}

double fluxi(double mag, double ebv)

{
double flx;

flx=pow(10,(—0.4x(mag—1.72xebv+21.1+1.271)));

return flIx;

}

double planckgorbe (double lambda, double T)

{
double bb

bb = M_PI%1.1904397e27 /pow(lambda,5) / (exp(1.438769e8/(lambdaxT)) —1.0);

return bb;

}

double teta (double T, double lambda, double flx)

{

double thetha;

thetha=sqrt(flx / ( pow(zeta(T),2)*planckgorbe (lambda,T) ) );

return thetha;
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int main ()
{
int 1i;
double korrfa;
double planck ,lambda,T;
double flx ;
double tetab , tetav, tetar, tetai;
double fxb,efxb, fxv,6 efxv, fxr,efxr, fxi,efxi;

double etetab ,etetav ,etetar ,etetal;

double k;

double kI1;

Ntemp = datain ("homerseklet", ttemp, temp, etemp);
Nvel = datain (" vegsoegoerbe", tvel, vel, evel);

Nmag = datain2 ("2017eaw.jd .mag2");

for(i=0;i<Nvel; i++)
{
interp (i, tvel[i],ttemp, temp,etemp,Ntemp);

}

for(i=0;i<Nvel; i++)
{
itemp[i]=ttmb[1i];
eitemp[i]=ettmb[i];

for(i=0;i<Nvel; i++)

{

interp (i,tvel[i], tmag, magb, emagb, Nmag);
}

for(i=0;i<Nvel; i++)
{
imagb[i]=ttmb[i];
eimagb[i]=ettmb[i];
}

for(i=0;i<Nvel; i++)
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{

interp(i,tvel[i], tmag, magv, emagv, Nmag);

}

for(i1=0;i<Nvel; i++)
{
imagv[i]=ttmb[i];
eimagv[i]=ettmb[i];

}

for(i=0;i<Nvel; i++)

{

interp(i,tvel[i], tmag, magr, emagr, Nmag);

}

for(i=0;i<Nvel; i++)
{
imagr[i]=ttmb[i];
eimagr[i]=ettmb[i];

}

for(i=0;i<Nvel; i++)

{

interp(i,tvel[i], tmag, magi, emagi, Nmag);

}

for(i=0;i<Nvel; i++)
{
imagi[i]=ttmb[i];
eimagi[i]=ettmb[i];

}

k=(180.0x3600000.0)/M_PI;
k1=3.086%x1e¢19/86400.0;

for(i=0;i<Nvel;i++)
{
fxb=fluxb (imagb[i],0.304);

efxb=fluxb (imagb[i]—eimagb[i],0.304) — fxb;

df (mag)=f (mag—dmag)—f (mag);
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fxv=fluxv (imagv([i],0.304);
efxv=fluxv (imagv[i]—eimagv[i],0.304) —fxv;

fxr=fluxr(imagr[i],0.304);
efxr=fluxr (imagr[i]—eimagr[i],0.304) — fxr;

fxi=fluxi(imagi[i],0.304);
efxi=fluxi(imagi[i]—eimagi[i],0.304)— fxi;

tetab=teta (itemp[i]*x1000,4380, fxb
tetav=teta (itemp[i]%x1000,5450, fxv
tetar=teta (itemp[i]*x1000,6410, fxr
tetai=teta (itemp[i]*x1000,7980, fxi

etetab=teta (itemp[i]*x1000,4380, fxb+efxb)—tetab;
etetav=teta (itemp[i]*x1000,5450, fxv+efxv)—tetav;
etetar=teta (itemp[i]*x1000,6410, fxr+efxr)—tetar;
etetai=teta (itemp[i]*x1000,7980, fxi+efxi)—tetai;

printf ("% 1f %lf %lf %lf %lf %lf %lf %lf %lf\n"

B

’

B

’

>

tvel [1]-T_REF,

tetabxkl/vel[i],etetabxkl/vel[i], tetavxkl/vel[i],etetavxkl/vel[i],
tetarxkl/vel[i1],etetarxkl/vel[1], tetaixkl/vel[1],

etetaixkl/vel[i]);

}
}
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B Fuggelék

Az alabbiakban kozz¢€ teszem a 3.2. fejezetben vizsgélt la tipusi SN-kbdl all6 minta SNooPy2-vel torténd
tobbszin-fotometriai fénygorbe-modellezésbdl kapott dbrdkat. Ezenkiviil feltiintetem az Arnett-modellen alapuld,
legjobban illeszked bolometrikus modellfénygorbéket is. Végiil megjelenitem a mérésekbdl, valamint a Dessart
et al. (2014)-féle DDE és PDDE robbanasi modellekbdl szarmaztatott vorosddésmentes (B — V') szinindexek

fejlodését.
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B2. abra. A legjobban illeszkedd, Minim kéddal szamolt bolometrikus fénygérbemodellek.
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B3. abra. A mérésekbdl szarmazo6 vorosodésmentes (B —V')g szinindexek (teli szimbélumok) sszevetése
a Dessart et al. (2014)-féle DDE és PDDE robbanasi modellekkel (szines gérbék). Fekete vonallal jeloltem
az empirikus Hsiao-mintafénygorbébdl szamitott szineket (Hsiao et al., 2007).
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B4. abra. Ugyanaz, mint a B3. 4brédn, csak méas SN-kra.
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Ebben a fiiggelékben az SN 2019neq és az SN 2010kd I-es tipusu szuperfényes szupernévak 3.3. fejezetben
ismertetett spektroszkdpiai vizsgdlatdhoz kapcsolédd szamitdsokat, illetve modellparamétereket tartalmazé tabla-

zatokat teszem kozzé.

C1. tablazat. A vizsgalt SLSN-krol késziilt mérések idépontja, a megfigyel6hoz rogzitett (mozgo)
koordinéta-rendszerben mért és az objektumhoz rogzitett (nyugvé) rendszerben mért fazisa.

SN Mérés idSpontja  MJID (nap)  (tmaz — tmeért) M0zg0  (tmaz — tmert) Nyugvo

SN 2010kd 2010-11-22 55522 -30 =27
2011-01-04 55575 +23 +21
2011-05-13 55694 142 129
2011-07-02 55744 192 174

SN 2019neq 2019-09-01 58727 -4 -4
2019-09-11 58737 6 5
2019-10-07 58763 32 29

C2. tablazat. Az SN 2010kd spektrummodelljeinek lokalis paraméterei. Egy adott elem neve mellett

megjelend "v" betii azon elem nagy sebességii mivoltara utal.
Elem 10g T Umin Umaz aux Texc
(103 km s~1)  (10® km s71) (10% K)
MJD 55522 (-27d)
C1I 15 15.0 30.0 3.0 10.0
CIv 0.2 15.0 30.0 2.0 20.0
OI 0.5 15.0 30.0 2.0 10.0
ol 3.5 15.0 30.0 2.0 18.0
Si II -0.7 22.0 30.0 3.0 12.0
MJD 55565 (-11d)
(He I) 0.7 10.0 50.0 8.0 10.5
(C 1I) -1.0 10.0 50.0 1.0 10.5
oI -0.3 10.0 50.0 4.0 10.5
ol -1.0 10.0 50.0 100 105
Ollv -04 20.0 50.0 10.0 105
Sill 0.0 10.0 50.0 4.0 10.5
Sillv 0.0 20.0 50.0 10.0 105
Mg II 0.5 10.0 50.0 5.0 10.5
Fe 11 -0.7 10.0 50.0 5.0 10.5
MJD 55694 (+129d)
Ol 0.4 4.0 50.0 4.0 6.5
Na I 0.2 4.0 50.0 5.0 6.5
Mg 11 -0.3 4.0 50.0 4.0 6.5
SiII 0.0 4.0 50.0 2.0 6.5
Sillv 0.3 15.0 50.0 10.0 6.5
Fe II -0.4 4.0 50.0 5.0 6.5
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C3. tablazat. Az SN 2010kd koncentraciéjanak kiszamitasahoz sziikséges paraméterek értékei.

Elem log g log(gf) T (K) X&) tq (nap) 2(T) x (eV)
MJD 55522 (-27d)
CII -1.5 6 0.77 10000 4267 22.5 5.99 18.07
CI1V -0.2 4 -0.2 20000 5801 22.5 2.00 37.6
Ol -0.5 5 0.32 10000 7772 22.5 9.42 9.16
O1II -3.5 6 -8.43 18000 7321 22.5 5.41 3.33
Si II 0.7 2 0.28 12000 5680 22.5 5.95 18.51
MJD 55565 (~11d)
He I -0.7 3 0.41 10500 5876 75.5 1.00 20.99
CII -1.0 6 0.77 10500 4267 75.5 6.00 18.07
Ol -0.3 5 0.32 10500 7772 75.5 9.48 9.16
O1II -1.0 6 -8.43 10500 7321 75.5 4.28 3.33
OIlv -0.4 6 -8.43 10500 7321 75.5 4.28 3.33
Na I -0.5 2 0.12 10500 5890 75.5 6.92 0.00
Mg I1 -0.5 4 0.74 10500 5184 75.5 2.05 8.87
Si 1T 0.00 2 0.30 10500 6347 75.5 5.88 8.13
Sillv 0.00 2 0.30 10500 6347 75.5 5.88 8.13
Fe 11 -0.7 6 -1.4 10500 5018 75.5 69.77 2.89
MJD 55694 (+129d)
Ol1 0.4 5 0.32 6500 7772 194.5 9.00 9.16
Nal 0.2 2 0.12 6500 5890 194.5 2.31 0.00
Mg II -0.3 4 0.74 6500 5184 194.5 2.00 8.87
Si II 0.00 2 0.30 6500 6347 194.5 5.75 8.13
Sill v 0.30 2 0.30 6500 6347 194.5 5.75 8.13
Fe 11 -0.4 6 -1.4 6500 5018 194.5 49.68 2.89

C4. tablazat. Az SN 2010kd modellezett spektrumaiban megtaldlhato elemekre adédott koncentracio-
és strtiségértékek.

Elem n; (cm™>) N (cm~3) Tomegszam  Stirtség (g cm )
MJD 55522 (-27d)
CII 382.45 3.44e-+06 12 6.86e-17
CIV 94944.00 6.18e-+08 12 1.23e-14
Ol 8981.75 1.71e+06 16 4.55e-17
O1II 1.09e+10 2.50e+10 16 6.64e-13
Si IT 74921.70 5.30e-+08 28 2.46e-14
MJD 55565 (1 11d)
He I 864.86 6.85e-+06 4 4.55e-17
CclII 378.44 2.21e+06 12 4.41e-17
O1 4454.34 685690.00 16 1.82e-17
O1II 5.99e+11 2.12e+12 16 5.62e-11
OIlv 2.39e+12 8.42e+412 16 2.24e-10
Nal 1781.79 6164.99 22 2.25e-19
Mg II 854.86 30948.50 24 1.23e-18
SiII 3722.65 541989.00 28 2.52e-17
Sillv 3722.65 541989.00 28 2.52e-17
Fe II 111683.00 5.20e-+06 52 4.49e-16
MJD 55604 (+129d)
Ol 5364.86 1.17e+07 16 3.12e-16
Nal 2146.04 2478.68 22 9.06e-20
Mg II 325.60 157972.00 24 6.30e-18
Si Il 894.61 1.41e4-06 28 6.54e-17
Sill v 1784.98 2.81e-+06 28 1.30e-16
Fe II 53551.80 4.17e+06 52 3.60e-16
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C5. tablazat. Az SN 2019neq spektrumaira legjobban illeszkedd SYN-++ modellek lokalis paraméterei.

Elem log T Vmin Vmax aux Texc
(103 km s~1) (103 kms™!) (102 kms~!) (103 K)

MJD 58727 (-4)

ClII -1.2 21.0 50.0 5.0 15.0
C III -0.2 21.0 50.0 2.0 30.0
O III 1.0 21.0 50.0 1.0 15.0
Si II1 0.2 21.0 50.0 2.0 20.0
Si IV 0.0 21.0 50.0 2.0 20.0
Fe II -1.0 21.0 50.0 2.0 15.0
Co II1 -0.5 21.0 50.0 2.0 20.0
MJD 58727 (-4) Alternativ model
ClII -1.5 21.0 50.0 1.0 15.0
Ol -1.7 21.0 50.0 1.0 15.0
Si II1 0.0 21.0 50.0 2.0 20.0
Fe II -1.0 21.0 50.0 1.0 15.0
Co II1 -0.5 21.0 50.0 2.0 20.0
MJD 58737 (15)
ClI 0.0 21.0 50.0 2.0 12.0
clII -1.5 21.0 50.0 5.0 12.0
O III 0.7 21.0 50.0 1.0 12.0
Si I11 0.2 21.0 50.0 2.0 12.0
Si IV -0.3 21.0 50.0 2.0 12.0
Fe IT -0.9 21.0 50.0 2.0 12.0
Co II1 -0.5 21.0 50.0 2.0 18.0
MJD 58763 (1 29)

Ol 0.0 12.0 50.0 5.0 6.0
Nal -0.2 12.0 50.0 2.0 6.0
Mg II 0.7 12.0 50.0 2.0 6,0
Si 1T 0.3 12.0 50.0 2.0 6.0
Fe I1 0.5 12.0 50.0 2.0 11.0

C6. tablazat. Az SN 2019neq-ban talalhaté egyedi elemek szamstriségének kiszamitasahoz sziikséges
adatok az Osszes mért idépontban.

Elem log T g log(gf) T (K) X(A) tq (nap) 2(T) x (eV)
MJD 58727 (-4)
CII -1.2 6 0.77 15000 4267 24.4 6.18 18.07
C III -0.2 3 0.08 30000 4647 24.4 1.77 29.57
Si 11T 0.2 5 0.18 15000 4553 24.4 1.06 19.04
Silv 0.0 2 0.20 20000 4089 24.4 2.03 24.08
Fe IT -1.0 10 -1.40 15000 5018 24.4 100.64 2.89
Co III -1.0 8 -2.36 20000 4433 24.4 46.64 10.41
MJD 58727 (-4) Alternativ
CII -1.5 6 0.77 15000 4267 24.4 6.18 18.07
Si 11T 0.00 5 0.18 20000 4553 24.4 1.21 19.04
Fe 11 -1.0 10 -1.40 15000 5018 24.4 100.64 2.89
Co II1 -0.5 8 -2.36 20000 4433 24.4 46.64 10.41
MJD 58737 (15)
CI 0.0 5 0.07 12000 9095 33.5 10.69 7.49
CII -1.5 6 0.77 12000 4267 33.5 6.04 18.07
Si 11T 0.2 5 0.18 12000 4553 33.5 1.02 19.04
Si IV -0.3 2 0.20 12000 4089 33.5 2.00 24.08
Fe IT -0.9 10 -1.40 16000 5018 33.5 108.78 2.89
Co III -0.5 8 -2.36 18000 4433 33.5 42.81 10.41
MJD 58763 (129)

o1 0.00 5 0.32 6000 7772 57 8.95 9.16
Na I -0.2 2 0.12 6000 5890 57 2.19 0.00
Mg IT 0.7 4 0.74 6000 5184 57 2.00 8.87
Si I 0.3 2 0.30 6000 6347 57 5.73 8.13
Fe 11 0.5 6 -1.4 11000 5018 57 72.75 2.89
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C7. tablazat. Az SN 2019neq modellezett spektrumaiban taldlhaté elemekre adédott szam- és témeg-

P

strtségértékek a mért idépontokban.

Elem logn; (cm~3) log N (cm™3) Tomegszam logp (g cm™3)
MJD 58727 (-4d)
CII 3.02 5.67 12 -17.03
C III 4.71 6.64 12 -16.06
Si IIT 4.93 7.04 28 -15.29
Si IV 4.44 7.08 28 -15.25
Fe IT 5.62 7.04 56 -14.99
Co III 6.60 8.51 59 -13.50
MJD 58727 (-4) Alternativ
CII 2.72 5.37 12 -17.33
Si IIT 4.86 6.33 28 -16.01
Fe II 7.10 9.01 56 -13.02
Co III 5.62 7.04 59 -14.97
MJD 58737 (+5)
CI 4.61 6.31 12 -16.39
CII 2.49 5.79 12 -16.91
Si IIT 4.70 7.48 28 -14.85
Si IV 3.78 8.17 28 -14.16
Fe II 5.61 7.04 56 -14.99
Co III 6.92 8.91 59 -13.09
MJD 58763 (129)
Ol 3.83 7.42 16 -15.15
Na I 3.43 3.47 22 -18.97
Mg II 4.01 6.95 24 -15.45
Sill 3.75 7.7 28 -15.16
Fe II 6.39 8.05 56 -13.98
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A 3.4. fejezetben elemzett, 28 I-es tipusi SLSN-bdI 4llé6 minta fotoszférikus sebességének meghatarozasdhoz

elkészitett SYN++ modellek (4brdk), és azok globdlis, valamint lokdlis paraméterei (tdblazat).

D1. tablazat. A vizsgalt W és 15bn tipusi, valamint maximum utéani SLSN-spektrumokhoz megalkotott
SYN-++ modellek globélis és lokalis paramétereinek értéke.

‘W tipusa SLSN-k
Globalis paraméterek

agn Uph T, h
(km s-1) (10° K)
1.0 10000-30000 15000
Lokalis paraméterek
Elem log T VUmin VUmax aur Texc
(103 kms~1) (103 kms™!) (102 kms~!) (103 K)
O1II -2.0 Uph 50.0 2.0 15.0
15bn tipusa SLSN-k
Globalis paraméterek
ag Uph Tph
(km s™1) (10° K)
0.7 8000-30000 11000
Lokalis paraméterek
Elem log T Umin Umax auxr Texc
(10> km s7!) (10> kms™!) (10> kms™!) (10® K)
CII -1.4 Uph 50.0 1.0 10.0
Ol 0.3 Uph 50.0 1.0 10.0
Mg II 0.0 Uph 50.0 1.0 10.0
Sill 0.5 Uph 50.0 1.0 10.0
Ca ll 0.0 Uph 50.0 1.0 10.0
Fe II 0.0 Uph 50.0 1.0 12.0
Fe I11 -0.5 Uph 50.0 1.0 10.0
Maximum utan mért SLSN-k
Globalis paraméterek
agn Uph T, h
(km s-1) (10° K)
0.7 5000-15000 9000
Lokalis paraméterek
Elem log T VUmin VUmax aur Texc
(103 kms~1) (103 kms™!) (102 kms~!) (103 K)
O1I 0.1 Uph 50.0 1.0 10.0
Na I -0.5 Uph 50.0 4.0 10.0
Mg I1 -0.5 Uph 50.0 1.0 10.0
Si IT -0.3 Uph 50.0 1.0 10.0
Sill v 0.7 17.0 50.0 3.0 10.0
Ca Il 0.0 Uph 50.0 1.0 10.0
Fe II -0.5 Uph 50.0 1.0 12.0
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D1. abra. Fent: a 15bn tipusba tartozé SN 2018ibb -11 napos fazisnal mért szinképe (fekete vonal), a
ré illesztett SYN++ modellel (piros vonal). Az egyes elemek hozzajaruldsa a teljes modellspektrumhoz
narancssargaval jelenik meg, elemenként egymastol fiigglegesen eltolva az atlathatosag érdekében. Lent:
az SN 2015bn +30 napnal felvett spektruma a fenti abrahoz hasonlé médon megjelenitve.
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