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II.4. Fundamentele fuziunii nucleare ı̂n stele.
II.4.1. Fuziunea ca sursă de energie.

I Prin definit, ie, stelele sunt corpuri ceres, ti cu lumină proprie, ı̂n
interiorul cărora au (sau au avut) loc procese de fuziune
termonucleară.

I Fuziunea nucleară este procesul prin care două sau mai multe nuclee
se unesc pentru a produce unul sau mai multe nuclee mai grele.

I React, iile de fuziune nucleară sunt exoterme dacă energia de legătură
per nucleon din starea finală este superioară celei din starea init, ială.
Astfel de procese reprezintă o sursă de energie care permite stelelor
să ment, ină o temperatură suficient de mare ı̂n interiorul lor pentru a
preveni colapsul gravitat, ional.

I Energia de legătură per nucleon atinge un maxim pentru elementele
din vecinătatea Fe (V, Cr, Mn, Fe, Co s, i Ni). React, iile de fuziune
care implică aceste nuclee ı̂n starea init, ială sunt ı̂n mod necesar
endoterme s, i deci nu pot furniza energie stelei.

I Cele mai importante react, ii sunt cele care implică nucleele de 1H.



II.4.2. Modelul picăturii.

I Conform modelului picăturii,
masa de repaus a unui nucleu
cu Z protoni s, i N = A− Z
neutroni este

m(Z ,A) =mpZ + mnN −
∆E

c2
,

∆E =Ev + Es + Ec

+ Eas + Eδ,

unde component, a fenomenologică a energiei de legătură ∆E este:

Ev = avA, Es = −asA2/3, Ec = −acZ 2/A1/3,

Eas = −aas(Z − A/2)2/A, Eδ = [(−1)Z + (−1)N ]aδ/2
√
A.

I Constantele a∗ se determină fitând ∆E pe datele experimentale (̂ın
unităt, i uc2):

av = 0.01691, as = 0.01911, ac = 0.000763,

aas = 0.10175, aδ = 0.012.



II.4.3. Energia emisă prin fuziune.
I Energia emisă ı̂n urma unei react, ii nucleare se obt, ine folosind:

E = (mi −mf)c
2,

unde mic
2 s, i mfc

2 reprezintă energiile de repaus ale configurat, iilor
init, ială s, i finială.

I Energiile de repaus ale electronului, protonului s, i neutronului sunt:

mec
2 = 0, 511 MeV, mpc

2 = 938, 3 MeV, mnc
2 = 939, 6 MeV.

I Să considerăm următoarea react, ie:

1H + 1H→ 2H + e+ + νe.

I Energia emisă ı̂n această react, ie este:

E = (2m1H −m2H −me)c2 = 0, 420 MeV.

I Parte din această energie este transferată către νe sub formă de
energie cinetică. Deoarece neutrinii interact, ionează foarte slab cu
materia, această energie se pierde către spat, iul exterior stelei. În
react, ia de mai sus, energia tipică a neutrinului este 0, 263 MeV.

I Pe de altă parte, e+ va ı̂ntâlni ı̂n scurt timp un e− liber ı̂n plasma
stelară cu care se va anihila, furnizând 2mec

2 = 1, 022 MeV.
Energia totală eliberată va fi Etotal = 1, 179 MeV.



II.4.4. Sistemul centrului de masă.
I Să considerăm două populat, ii de nuclee A s, i B de mase mA s, i mB .
I Rata procesului de interact, iei nucleară este:

rAB =
1

1 + δAB

∫
d3vA

∫
d3vB [fAfB |vA − vB |σtot(vA − vB)] ,

unde tensorul Kronecker are valoarea 1 când A s, i B fac parte din
aceeas, i specie s, i 0 altfel, vA s, i vB sunt vitezele celor două nuclee,
σtot este sect, iunea totală eficace de ciocnire (depinde doar de viteza
relativă) iar distribut, iile fA s, i fB sunt de tip Maxwellian:

fAfB = nAnBΦA(vA)ΦB(vB), Φa(v) =

(
ma

2πKBT

)3/2

exp

(
− mav

2

2KBT

)
.

I În sistemul centrului de masă, definit de:

V =
mAvA + mBvB

mA + mB
, v = vA − vB ,

mred =
mAmB

mA + mB
, M = mA + mB .

produsul ΦAΦB devine:

ΦA(vA)ΦB(vB) = ΦM(V )Φred(v).



II.4.5. Sect, iunea diferent, ială totală.
I S, tiind că d3vAd

3vB = d3Vd3v , integrala după V se face imediat:

rAB =
nAnB

1 + δAB
λAB , λAB =

∫
d3v Φred(v)vσtot(v),

unde λAB poartă numele de rată de react, ie per pereche de particule.
I Procesul de fuziune se desfăs, oară secvent, ial după cum urmează:

I ı̂nvingerea barierei de potent, ial a respingerii Coulombiene;
I producerea react, iei nucleare.

I Fiecărei etape ı̂i corespunde o probabilitate de realizare, astfel ı̂ncât:

σtot = σNPC ,

I Particulelor incidente le corespund lungimile de undă de Broglie:

λ1 =
h

p1
, λ2 =

h

p2
.

I În sistemul centrului de masă, p1 = p2 =
√

2mredE .
I Deoarece σN ∼ aria ocupată de cele două particule, avem:

σN ∼ π(λ1 + λ2)2 ⇒ σN =
S(E )

E
.

I Factorul astrofizic S(E ) se măsoară experimental.



II.4.6. Bariera Coulomb.

I Înălt, imea barierei de potent, ial dintre A s, i B este:

WC =
qAqB

4πε0(A
1/3
A + A

1/3
B )r0

= WC (1H, 1H)× 2ZAZB

A
1/3
A + A

1/3
B

,

unde r0 ' 1.2 fm reprezintă raza unui nucleon iar
WC (1H, 1H) ' 0, 554 MeV este bariera Coulomb când A = B = 1H.

I Pentru 12C s, i 4He avem WC ' 3, 43 MeV.

I Pornind de la relat, ia E = 3
2KBT ' 0, 554 MeV, rezultă

T = 4, 8× 109 K (̂ın Soare, Tcentru ' 1, 5× 107 K).

I Din punct de vedere clasic, numai particulele cu E >WC pot
interact, iona nuclear.

I În Soare, doar ∼ 10−60 din totalul de particule au E >WC .

I Mecanismul dominant prin care are loc fuziunea ı̂n stele este
tunelarea cuantică.



II.4.7. Efectul tunel.
I Să considerăm ecuat, ia Schrödinger stat, ionară:

Hψ = Eψ.

I În sistemul centrului de masă, V (r) = qAqB/4πε0r , ceea ce permite
folosirea coordonatelor sferice.

I Separând partea unghiulară de cea radială, ψ → R`(r)Y`m(θ, ϕ) s, i:

1

r2R`

d

dr

(
r2 dR`

dr

)
=

2mred

~2
(V − E ) +

`(`+ 1)

r2
.

I Pentru ` > 0, potent, ialul efectiv cres, te ⇒ analizăm doar cazul ` = 0.

I Notând R0 = r−1R0e
φ (R0 = const), ecuat, ia Schrödinger devine:

φ′′ + (φ′)2 =
2mred

~2
(V − E ).

I Luând φ′ = Aφ + iBφ s, i t, inând cont că membrul drept e real, rezultă:

A′φ + A2
φ − B2

φ =
2mred

~2
(V − E ), B ′φ + 2AφBφ = 0.



II.4.8. Aproximat, ia Wentzel-Kramers-Brillouin (WKB).
I Probabilitatea de tunelare este dată de:

PC =

∣∣∣∣ rnR0(r = rn)

r0R0(r = r0)

∣∣∣∣2 = exp

[
2

∫ rn

r0

Aφ(r)dr

]
,

unde rn este distant, a de la care fort, ele interact, iei tari ı̂ntrec fort, a
Coulomb iar r0 este solut, ia ecuat, iei V (r0) = E (distant, a minimă de
apropiere din punct de vedere clasic).

I Să dezvoltăm pe Aφ s, i Bφ ı̂ntr-o serie de puteri ale lui ~:

Aφ =
1

~

∞∑
k=0

Ak~k , Bφ =
1

~

∞∑
k=0

Bk~k ,

I Aproximat, ia WKB este o metodă iterativă cu ajutorul căreia se
poate rezolva perturbativ ecuat, ia Schrödinger ı̂n puteri ale lui ~.

I Ordinului ~−2 ı̂i corespunde:

A0B0 = 0, A2
0 − B2

0 = 2mred(V − E ).

I A0 = 0 implică E > V (regiunea permisă clasic).
I Pentru efectul tunel ne interesează regiunea V > E , unde B0 = 0 s, i

A0 =
√

2mred(V − E ).



I Primul ordin ı̂n WKB este suficient pentru a obt, ine o estimare a
ratei de react, ie nucleară. Rezultă probabilitatea:

lnPC =

√
8mredE

~2

∫ rn

r0

√
V

E
− 1dr .

I Facem schimbarea de variabilă u = E/V = 4πε0rE/qAqB . Capetele
de integrare devin u0 = 1 s, i un = E/WC � 1:

lnPC =
qAqB
4πε0~

√
8mred

E

∫ un

1

du
√
u−1 − 1 = −2G

(
1− 4

π

√
un + . . .

)
,

unde factorul Gamow G (E ) este:

G (E ) =
qAqB
8~ε0

√
2mred

E
= πη(E ), η(E ) = αZAZB

√
mredc2

2E
,

unde α = e2/4πε0~c ' 1/137 este constanta structurii fine iar η(E )
poartă numele de parametrul Sommerfeld.



II.4.9. Funct, ia lui Gamow.
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Factorul Boltzmann e−E/KBT ,
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Gamow e−Φ pentru fuziunea
a două nuclee de hidrogen
(ZA = ZB = 1, 2Ared = 1), la
temperatura T = 1, 5 × 107 K
(aproximativ condit, iile din cen-
trul Soarelui).

I Rata λAB per pereche de particule devine:

λ =

[
8

πmred(KBT )3

]1/2 ∫ ∞
0

dE S(E )e−Φ(E),

unde Φ = E
KBT

+ 2G .

I Exponent, iala e−Φ(E) poartă numele de funct, ia lui Gamow
(reprezentată ı̂n figură).



I Forma funct, iei S(E ) ı̂n condit, iile stelare este imposibil de măsurat
experimental, deoarece λ este foarte mic (̂ın stele, n s, i scala de timp
a procesului sunt mult mai mari decât ı̂n laborator).

I Exponentul integrandului depinde de funct, ia Φ,

Φ =
EG

KBT

(
E

EG
+ 2

√
EG

E

)
,

care-s, i atinge minimul ΦG = 3EG/KBT pentru energia Gamow EG :

EG =

( √
mred

4~ε0

√
2
QAQBKBT

)2/3

= KBT

(
πα√

2
ZAZB

)2/3(
mredc

2

KBT

)1/3

.

I λAB se poate obt, ine aproximativ folosind metoda celei mai rapide
descres, teri, dezvoltând pe Φ ı̂n jurul E = EG :

λ ' S0

KBT

√
32EG

3mred
e−3EG/KBT

(
1− 1

2
erfc

√
3EG

4KBT

)
.

I Deoarece 1
2erfc x & 0, 01 doar când x . 1, 65, termenul din

paranteză e neneglijabil când T > Tc , unde Tc e dat de relat, iile:√
3EG

4KBTc
= 1, 65⇒ Tc = 2AredZ

2
AZ

2
B × TH , TH ' 3× 107 K.



I Energia Gamow poate fi pusă sub forma:

EG ' 5, 907

(
ZAZB

√
2Ared

T

T�

)2/3

keV, Ared =
AAAB

AA + AB
,

ı̂n timp ce energia termică este KBT ' 1, 29(T/T�)keV.

I Raportul EG/KBT ' 4, 57
(
ZAZB

√
2Ared

)2/3 (
T/T�

)−1/3
scade cu

puterea 1/3 a temperaturii, ceea ce induce o cres, tere a ratei react, iei
nucleare cu cres, terea temperaturii.

I Raportul dintre λAB s, i λpp (corespunzător cazului A = B = 1H) este:

λAB
λpp

=
SAB
Spp

(
ZAZB

2Ared

)1/3

exp

[
−13, 71

(2AredZ
2
AZ

2
B)1/3 − 1

(T/T�)1/3

]
.

I Valori tipice ale factorilor astrofizici sunt:1

Spp ' 4× 10−22 keV · b, Spd ' 2× 10−4 keV · b,
S33 ' 5× 103 keV · b,

unde
”
d” corespunde deuteriului 2H iar

”
3” corespunde nucleului

3He (1 b = 10−28 m2).
1E. G. Adelberger et al, Solar fusion cross sections. II. The pp chain and CNO

cycles, Rev. Mod. Phys. 83 (2011) 195–245.



II.4.10. Echilibrul secular
I Să considerăm react, iile nucleare:

1H + 1H→ 2H + e+ + νe,
1H + 2H→ 3He + γ.

I Prima react, ie duce la producerea deuteriului, cea de-a doua duce la
distrugerea acestuia:

dnd
dt

= rpp − rpd =
n2
p

2
λpp − npndλpd.

I Densitatea de deuteriu se stabilizează datorită celor două procese
atunci când dnd/dt = 0:

nd
np

=
λpp

2λpd
' 4, 4× 10−18,

foarte aproape de valoarea 3× 10−18 estimată ı̂ntr-o analiză
recentă.1

I Ecuat, ia dnA/dt = 0 poartă numele de ecuat, ia echilibrului secular
pentru specia A.

1E. G. Adelberger et al, Solar fusion cross sections. II. The pp chain and CNO
cycles, Rev. Mod. Phys. 83 (2011) 195–245.



II.5. React, ii nucleare pe secvent, a principală.
II.5.1. Generalităt, i.

I Stelele petrec cea mai mare parte a viet, ii pe SP, unde sursa
principală de energie este fuziunea nucleelor de 1H ı̂n nuclee de 4He.

I În funct, ie de temperatura centrală, fuziunea 1H poate avea loc prin
lant, urile proton-proton (PP) sau prin ciclurile carbon-azot-oxigen
(CNO).

I React, ia redusă este:

41H −−→
PP

4He + 2e+ + 2νe + 2γ.

41H −−−→
CNO

4He + 2e+ + 2νe + 3γ.

I Energia totală are următoarea component, ă:
I Energia de legătură (4m1H −m4He − 2me)c2 ' 24, 688MeV;
I Energia eliberată ı̂n urma ahihilării pozitronilor 4mec

2 ' 2, 044MeV;
I Energia neutrinilor, care sunt emis, i direct ı̂n spat, iul interstelar.



II.5.2. Lant, urile PP.
1H + 1H→ 2H + e+ + νe
1H + 2H→ 3He + γ

69%

3He + 3He→ 4He + 21H
PPI

31%

3He + 4He→ 7Be + γ

99, 7%

7Be + e− → 7Li + νe
7Li + 1H→ 24He

PPII

0, 3%

7Be + 1H→ 8B + γ
8B→ 24He + e+ + νe

PPIII

I νe din ciclul PPI au ∼ 0, 263MeV per neutrin (2% din total);
I νe din penultima react, ie din PPII are ∼ 0, 8MeV (4% din total);
I νe din ultima react, ie din PPIII are ∼ 7, 2MeV (27, 9% din total).
I La T = 3× 107K, energia eliberată (inclusiv νe) s, i ratele pe PPI

sunt:

1H + 1H→ 2H + e+ + νe (1, 44MeV, 14× 109ani)
1H + 2H→ 3He + γ (5, 49MeV, 6 s)
3He + 3He→ 4He + 21H (12, 85MeV, 106ani).

I Energia per 4He este 26, 2MeV (6, 54MeV / nucleon).



II.5.3. Ciclurle CNO.

CNOI CNOII CNOIII

1
H + 12

C→ 13
N + γ

13
N→ 13

C + e
+ + νe

1
H + 13

C→ 14
N + γ

1
H + 14

N→ 15
O + γ → 1

H + 14
N→ 15

O + γ

15
O→ 15

N + e
+ + νe → 15

O→ 15
N + e

+ + νe
1
H + 15

N→ 12
C + 4

He
1
H + 15

N→ 16
O + γ → 1

H + 15
N→ 16

O + γ

1
H + 16

N→ 17
F + γ → 1

H + 16
N→ 17

F + γ

17
F→ 17

O + e
+ + νe → 17

F→ 17
O + e

+ + νe
1
H + 17

O→ 14N + 4
He

1
H + 17

O→ 18F + γ

18
F→ 18

O + e
+ + νe

1
H + 18

O→ 15
N + 4

He



Energiile s, i ratele de react, ie pentru CNOI s, i CNOII sunt:

React, ia MeV T = 1, 5× 107K T = 2× 107K νe(MeV)
1H + 12C→ 13N + γ 1,94 ∼ 106ani ∼ 5× 103ani
13N→ 13C + e+ + νe 2,22 15min 0,71
1H + 13C→ 14N + γ 7,55 2× 105ani 2× 103ani
1H + 14N→ 15O + γ 7,29 2× 108ani 106ani
15O→ 15N + e+ + νe 2, 76 3min 1
1H + 15N→ 12C + 4He 4, 97 104ani 30ani
1H + 15N→ 16O + γ 12, 1 4ani 3× 10−3ani
1H + 16O→ 17F + γ 0,60 2× 1010ani 5× 107ani
17F→ 17O + e+ + νe 2,76 1, 5min
1H + 17O→ 14N + 4He 1,19 2× 1010ani 106ani



II.5.4. Energia emisă pe PPI.

I Rata εAB de producere a energiei ı̂n urma unui proces care
furnizează ∆EAB per react, ie este:

εAB =
rAB
ρ

∆EAB =
ρXAXB

1 + δAB

λAB
mAmB

∆EAB ,

unde XA s, i XB sunt fract, iile masice ale elementelor A s, i B.

I Pentru lant, ul PPI, trebuie luate ı̂n considerare trei react, ii:

εPPI = εpp + εpd + ε33 = ρX 2 λpp
4m2

H

∆EPPI,

unde ∆EPPI = 2∆Epp + 2∆Epd + ∆E33 ' 26, 2 MeV iar
abundent, ele sunt date prin ecuat, iile de echilibru secular:

dnd
dt

=rpp − rpd = 0⇒ nd =
λppnp
2λpd

,

dn3

dt
=rpd − 2r33 = 0⇒ n3 = np

√
λpp
2λ33

.



II.5.5. Comparat, ie ı̂ntre PPI s, i CNOI.
I T, inând cont că

λpp ' 5, 57× 10−38T
−2/3
9 exp(−3, 38/T

1/3
9 ) [m3/s],

unde T9 = T/109 K, rezultă:

εPPI ' 2, 4× 10−3ρX 2T
−2/3
9 exp(−3, 38T

−1/3
9 ) [J/(kg · s)],

unde ρ este densitatea ı̂n unităt, i SI (kg/m3).
I Similar, rezultă următoarea estimare pentru rata de energie produsă

ı̂n ciclul CNO:

εCNO = 4, 4× 1018ρXZT
−2/3
9 exp(−15, 2T

−1/3
9 ) [J/(kg · s)],

unde s-a presupus că concentrat, iile C, N s, i O ∼ Z .
I Raportul puterii corespunzătoare celor două procese este:

εPPI

εCNO
' 0, 55× 10−21 X

Z
e11,82/T

1/3
9 .

I Pentru X = X� ' 0, 7381, Z = Z� ' 0, 0134 rezultă că cele două
procese contribuie egal la generarea de energie pentru
T ' 1, 82× 107K (fat, ă de T� ' 1, 5× 107K).



II.6. React, ii nucleare ı̂n stadii avansate ale evolut, iei stelare.
II.6.1. Fuziunea heliului.

I React, ia care guvernează fuziunea heliului este Procesul triplu-alfa:

34He→ 12C + 3γ,

I Desfăs, urat, procesul triplu-alfa constă ı̂n următoarele react, ii:

4He + 4He→ 8Be + γ (−88 keV),
8Be + 4He→ 12C∗ + γ → 12C + 2γ (7, 4 MeV),

unde 12C∗ reprezintă nucleul de carbon ı̂ntr-o stare nucleară excitată.
I În urma procesului triplu-alfa se eliberează 7, 275 MeV per nucleu de

12C, adică 0, 606 MeV/nucleon, aproximativ de 10 ori mai put, in
decât ı̂n urma proceselor de fuziune a hidrogenului.

I Când ı̂ncepe procesul de fuziune a heliului, steaua este deja ı̂n faza
de gigantă ros, ie, când luminozitatea sa depăs, es, te luminozitatea de
pe SP cu un factor de ∼ 1000.

I Drept urmare, combustibilul pe bază de heliu se epuizează mult mai
repede, această fază durând semnificativ mai put, in decât SP.

I Temperatura de “aprindere” a react, iei este ∼ 108 K s, i poate fi
atinsă de stele cu M & 0, 6M�.



II.6.2. Procesele alpha

I Nulceele de Heliu (particulele alpha) participă la o multitudine de
react, ii de fuziune care implică nuclee mai grele.

I Aceste procese de captură a particulelor alpha poartă numele de
procese alpha, ducând la formarea as, a-numitelor elemente alpha:

12
6 C + 4

2He→16
8 O + γ, 16

8 O + 4
2He→20

10Ne + γ,
20
10Ne + 4

2He→24
12Mg + γ, 24

12Mg + 4
2He→28

14Si + γ,
28
14Si + 4

2He→32
16S + γ, 32

16S + 4
2He→36

18Ar + γ,
36
18Ar + 4

2He→40
20Ca + γ, 40

20Ca + 4
2He→44

22Ti + γ,
44
22Ti + 4

2He→48
24Cr + γ, 48

24Cr + 4
2He→52

26Fe + γ,
52
26Fe + 4

2He→56
28Ni + γ.

I Energia eliberată ı̂n aceste react, ii este emisă preponderent sub forma
razelor γ.

I React, iile alpha care impică 56
28Ni sunt endoterme s, i deci nu pot

furniza energie stelei.



II.6.3. Fuziunea carbonului.
I În stelele având masa init, ială M∗ & 8M�, temperatura centrală

depăs, es, te pragul declans, ării react, iilor de fuziune ale carbonului
(T & TC = 5× 108 K).

I Nucleele stelelor cu 8M� . M∗ . 11M� devin degenerate după
epuizarea He ⇒ când T ' TC, fuziunea 12

6 C are loc aproape
instantaneu (sub 1 ms), fenomenul purtând numele de străfulgerarea
carbonului.

I În stelele cu M∗ & 11M�, nucleul nu devine degenerat astfel ı̂ncât
fuziunea carbonului are loc treptat.

I React, ia dominantă care implică C devine:

12C + 12C→ 20Ne + 4He.

I O serie de alte react, ii mai sunt posibile, printre care

12C + 12C→ 24Mg + γ,

precum s, i react, ii endoterme, cum ar fi:

12C + 12C→ 16O + 2 4He, 12C + 12C→ 23Mg + n.

I Neutronul rezultat din ultima react, ie de mai sus poate fi absorbit de
nuclee mai grele, ducând la crearea unor nuclee s, i mai grele prin
procesul s (lent).



II.6.4. Fuziunea neonului.
I Prima react, ie implicând Ne care apare ı̂n stea este

20Ne + 4He→ 24Mg + γ. (1)

I Această react, ie emite 9, 316 MeV s, i are loc ı̂n faza de fuziune a He.
I După ce C este complet epuizat ı̂n nucleu, acesta nu mai cont, ine

nuclee de He, astfel ı̂ncât react, ia de mai sus nu mai e posibilă.
I La temperaturile din nucleu corespunzătoare acestei faze, fotonii

sunt suficient, i de energetici pentru a produce fotodezintegrarea Ne:

20Ne + γ → 16O + 4He.

I React, ia de mai sus e endotermă (−4, 73 MeV), ı̂nsă furnizează un
nucleu de He care poate participa la (1).

I Nucleele de He eliberate prin fotodezintegrarea Ne pot participa s, i la
următoarea react, ie:

24Mg + 4He→ 28Si + γ.

I În cele din urmă, temperaturile centrale devin suficient de mari
(& 1, 2× 109 K) pentru a permite react, ia:

20Ne + 20Ne→ 16O + 24Mg.



II.6.5. Fuziunea oxigenului.

I În urma fuziunii carbonului s, i a neonului, cres, te concentrat, ia
oxigenului ı̂n nucleu.

I Când Tcentru & 1, 5− 2, 6× 109 K, cele mai importante react, ii la
care participă oxigenul sunt:

16O + 16O→30Si + 21H
16O + 16O→28Si + 4He
16O + 16O→31P + 1H.

I Mai e posibilă s, i următoarea react, ie, ı̂n urma căreia se crează sulfur:

16O + 16O→ 31S + 1n.

I Neutronul eliberat poate participa la formarea elementelor grele prin
procesul s.



II.6.6. Fuziunea siliciului.
I După epuizarea 16

8 O din nucleu, temperatura acestuia cres, te.
I Când Tcentru & 2, 7− 3, 5× 109 K, fotonii pot participa ı̂n procese

de fotodezintegrarea care duc la eliberarea protonilor sau particulelor
α din nucleele grele.

I Datorită reintroducerii nucleelor de He, procesele α se reiau,
ı̂ncepând cu:

28Si + 4He→ 32S + γ.

I Această react, ie este continuată ı̂n lant, de react, ii cu alte nuclee de
heliu până la crearea elementelor din preajma fierului:

32S + 4He→36Ar + γ 44Ti + 4He→48Cr + γ
36Ar + 4He→40Si + γ 48Cr + 4He→52Fe + γ
40Ca + 4He→44Ti + γ 52Fe + 4He→56Ni + γ.

I Deoarece e instabil, 56Ni se dezintegrează:

56Ni→ 56Co + e+ + νe ,
56Co→ 56Fe + e+ + νe .

I Mai e posibilă captura electronică:

56Ni + e− → 56Co + νe ,
56Co + e− → 56Fe + νe .



II.7. Sinteza elementelor grele.
I Formarea elementelor mai grele decât Fe se explică prin absorbt, ia de

neutroni (incrementând A) intercalată cu dezintegrări β−, adică
n→ p + e− + νe (incrementând Z ).

I Absorbt, ia n este eficace, deoarece neutralitatea acestuia elimină
necesitatea tunelării barierei Coulomb.

I În urma unor react, ii din stadiile avansate ale evolut, iei stelare se
eliberează neutroni, de exemplu:

12C + 12C→ 23Mg + n, 16O + 16O→ 31S + 1n.

I Distingem trei tipuri de procese ı̂n urma cărora se formează nuclee
grele:
I Procese s (lente): ı̂n care fluxul de neutroni prezent ı̂n plasma stelară

este slab;
I Procese r (rapide): ı̂n care fluxul de neutroni prezent ı̂n plasma

stelară este puternic;
I Procese p: ı̂n urma cărora se produc nuclee bogate ı̂n protoni.

I Fluxurile rapide de neutroni pot apărea la temperaturi mari
T > 109K, când radiat, ia termică e suficient de energetică pentru a
smulge neutroni din nuclee (mX + γ → m−1X + n), sau ı̂n faza de
neutronizare a nucleului unei supernove (p + e− → n + νe).



II.7.1. Procesul s (lent).
I Să considerăm evolut, ia unui nucleu de 114Cd prin procese s:

114Cd + n→ 115Cd + γ.

I 115Cd este instabil la β− cu timpul de ı̂njumătăt, ire de 54h:

115Cd→ 115In + e− + νe .

I Mai deparate, 115In poate absorbi un neutron:

115In + n→ 116In + γ,

I Timpul de ı̂njumătăt, ire al 116In la dezintegrarea β− este de doar 14s:

116In→ 116Sn + e− + νe .

I Izotopii 117Sn, 118Sn, 119Sn s, i 120Sn sunt stabili, putând fi creat, i prin
absorbt, ii succesive de n.

I Procesul s se opres, te la 209Bi datorită lant, ului:

209Bi + n→210Bi + γ, 206Pb + n→207Pb + γ,
210Bi→210Po + e− + νe ,

207Pb + n→208Pb + γ,
210Po→206Pb + 4He, 208Pb + n→209Pb + γ,

lant, ul ı̂nchizându-se cu dezintegrarea β−: 209Pb→ 209Bi + e− + νe .



II.7.2. Procesul r (rapid).

[Sursa: F. LeBlanc, An introduction to
stellar astrophysics (Wiley, 2010)]

I Unii izotopi stabili, cum ar fi 116Cd, 122Sn, 124Sn s, i 123Sb, nu pot fi
creat, i prin procesul s.

I În general, timpul de ı̂njumătăt, ire scade pe măsură ce A− Z cres, te.
I În timpul procesului r, absorbt, ia neutronilor poate fi mai rapidă

decât timpul de ı̂njumătăt, ire ⇒ se pot atinge insule de stabilitate
(238U s, i 232Th).

I 122Sn poate fi creat ı̂n urma absorbt, iei rapide a s, apte neutroni de
către 115In, urmată de o dezintegrare β−.



Mecanismele procesului r: Supernova vs Kilonova

Supernova Kilonova
youtube.com/watch?v=EtIkOjq0 50

I Supernova: fluxul intens de neutrini cauzat de neutronizarea
nucleului stelei interact, ionează cu protonii din stea, transformându-i
ı̂n neutroni prin react, ia ν̄ + p → n + e+ (s, i react, ia inversă,
ν̄ + p → n + e+, este posibilă) ⇒ poate avea loc procesul r.

I Kilonova: reprezintă emisia de energie ı̂n urma fuziunii a două stele
neutronice sau a unei stele neutronice cu o gaură neagră.

I Fuziunea GW170817 a două stele neutronice, detectată ı̂n 2017 prin
emisiile de unde gravitat, ionale s, i electromagnetice, se presupune că
a produs echivalentul a câteva mase MP de aur s, i platină.

https://www.youtube.com/watch?v=EtIkOjq0_50


II.7.3. Procesele p.
I Categoria proceselor p se referă la procese ı̂n urma cărora se

formează nuclee bogate ı̂n protoni.

I Un prim mecanism se referă la extract, ia neutronilor dintr-un nucleu
greu de către fotonii energetici:

mX(Z ) + γ → m−1X(Z ) + n.

I Un alt mecanism presupune absorbt, ia protonilor liberi din plasma
stelară:

mX(Z ) + p → m+1X(Z + 1) + γ.

I Un proces mai improbabil presupune absorbt, ia unui proton simultan
cu emisia unui neutron:

mX(Z ) + p → mX(Z + 1) + n.

I În fine, când temperatura din centrul stelei e suficient de mare, ı̂n
câmpul de radiat, ie pot apărea fotoni suficient de energetici pentru
crearea de perechi e− – e+, pozitronul putând fi absorbit de un
nucleu:

mX(Z ) + e+ → mX(Z + 1) + νe .



Probleme

1. Conform teoremei virialului, jumătate din energia potent, ială
gravitat, ională câs, tigată ı̂n urma colapsului gravitat, ional se
transformă ı̂n energie internă. În situat, ia ipotetică ı̂n care singura
sursă de energie a Soarelui este cea gravitat, ională, să se estimeze
vârsta tKH a acestuia presupunând că luminozitatea rămâne la
valoarea constantă L = L�.2 Valoarea tKH defines, te scala de timp
Kelvin-Helmholtz. [R: tKH ∼ 107 ani.]

2. Energia de legătură a 4He este El = 26, 731 MeV.

a) Să se calculeze ce procent reprezintă El din masa de repaus a 4
nuclee de 1H.3 [R: 0.71%]

b) Presupunând că Soarele a fost init, ial compus doar din 1H s, i că doar
10% din masa sa init, ială se va găsi ı̂n zona unde fuziunea nucleară
poate avea loc, să se calculeze energia totală Enucl disponibilă.

[R: 8× 1062 MeV]
c) Să se calculeze durata de viat, ă tnucl a Soarelui presupunând că-s, i va

ment, ine luminozitatea constantă L = L�. [R: 1× 1010 ani]

2L� = 3, 84 × 1026 W.
3mp = 1, 67262158 × 10−27 kg.



Probleme
3. Considerând sistemul centrului de masă al unui sistem format din

două nuclee, să se găsească:

a) Energia E astfel ı̂ncât distant, a de apropiere minimă r0 să fie egală cu
lungimea de Broglie λ = h/

√
2mredE ;

b) Temperatura T = 2E/3KB corespunzătoare acestei energii ı̂n cazul
sistemului format din doi protoni. [R: 9, 7× 106 K]

4. Să se calculeze energia emisă ı̂n urma procesului triplu-alfa.4

[R: 7, 4 MeV]

5. Să se calculeze energia emisă ı̂n react, ia 1H + 2H→ 3He + γ.
[R: 5, 49 MeV]

6. Să se calculeze energia emisă ı̂n react, ia 12C + 4He→ 16O + γ.
[R: 7, 16 MeV]

7. Să se calculeze energia necesară pentru react, ia
4He + 4He→ 8Be + γ. [R: 95 keV]

8. Să se estimeze timpul pe care Soarele ı̂l va petrece pe ramura
orizontală presupunând că fuziunea 4He are loc exclusiv prin procesul
triplu-alfa (luminozitatea Soarelui va fi ∼ 100L�). [R: 107 ani]

4Pentru masele atomice (inclusiv a electronilor), consultat, i
https://wwwndc.jaea.go.jp/NuC/index.html. Energia de legătură a electronilor e
neglijabilă (∼ eV).

https://wwwndc.jaea.go.jp/NuC/index.html

