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[1.4. Fundamentele fuziunii nucleare 1n stele.

11.4.1.

>

Fuziunea ca sursa de energie.

Prin definitie, stelele sunt corpuri ceresti cu lumind proprie, Tn
interiorul c3rora au (sau au avut) loc procese de fuziune
termonucleara.

Fuziunea nucleara este procesul prin care doua sau mai multe nuclee
se unesc pentru a produce unul sau mai multe nuclee mai grele.

Reactiile de fuziune nucleard sunt exoterme dac3 energia de legatur3
per nucleon din starea finald este superioard celei din starea initial3.

Astfel de procese reprezinta o sursd de energie care permite stelelor

sa mentind o temperatura suficient de mare in interiorul lor pentru a
preveni colapsul gravitational.

Energia de legdtura per nucleon atinge un maxim pentru elementele
din vecinatatea Fe (V, Cr, Mn, Fe, Co si Ni). Reactiile de fuziune
care implica aceste nuclee Tn starea initiald sunt Tn mod necesar
endoterme si deci nu pot furniza energie stelei.

Cele mai importante reactii sunt cele care implici nucleele de H.



11.4.2. Modelul picaturii.

» Conform modelului picaturii,
masa de repaus a unui nucleu
cu Z protonisiN=A—-Z7
neutroni este

m(Z,A) =m,Z + m,N — —~

AE =E, + E. + E,
+ Eas + E57
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unde componenta fenomenologica a energiei de legatura AE este:

E, = a/A,
E.s = —aas(Z — AJ2)?/A,

unitdti uc?):

a, = 0.01691,

a.s = 0.10175,

E, = —a,A%/3,

a2, = 0.01911,

E. = —a.Z%/ A3,
Es = [(—1)% + (—=1)M]as /2VA.

Constantele a, se determin3 fitind AE pe datele experimentale (in

a. = 0.000763,
as = 0.012.



11.4.3. Energia emisa prin fuziune.
» Energia emisa Tn urma unei reactii nucleare se obtine folosind:
E = (m; — mg)c?,

unde m;c? si mgc? reprezint3 energiile de repaus ale configuratiilor

initiald si finiala.
» Energiile de repaus ale electronului, protonului si neutronului sunt:

mec® = 0,511 MeV, m,c? =938,3 MeV, m,c?=939,6 MeV.
» S3 considerdm urm3toarea reactie:

"H4+'H 5 2H+ et + ve.
» Energia emisa in aceasta reactie este:
E = (2my — moyg — me)c? = 0,420 MeV.

» Parte din aceasta energie este transferata catre v, sub form3 de
energie cineticd. Deoarece neutrinii interactioneaza foarte slab cu
materia, aceastd energie se pierde catre spatiul exterior stelei. in
reactia de mai sus, energia tipica a neutrinului este 0,263 MeV.

» Pe de alt3 parte, e™ va intalni in scurt timp un e~ liber in plasma
stelard cu care se va anihila, furnizand 2m.c? = 1,022 MeV.
Energia totala eliberatd va fi Eyota = 1,179 MeV.



[1.4.4. Sistemul centrului de masa.

» S3 consideram doud populatii de nuclee A si B de mase mp si mg.
» Rata procesului de interactiei nucleara este:

1
rag = 7/d3VA/d3VB [fafg|lva — vB|otot(va — vB)],
1+ daB

unde tensorul Kronecker are valoarea 1 cand A si B fac parte din
aceeasi specie si 0 altfel, va si vg sunt vitezele celor doua nuclee,
oot €ste sectiunea total3 eficace de ciocnire (depinde doar de viteza
relativd) iar distributiile f4 si fz sunt de tip Maxwellian:

myv

3/2 2
my
fafg = nang®a(va)®s(ve), ®.(v)= (277KBT> P (QKB T> .

» in sistemul centrului de mas3a, definit de:

mava+ mgvp
= ) V=Vp— Vg,
ma + mpg
mampg
Mped = ————, M = ma+ mp.
ma + mpg

produsul ®,®g devine:

Pa(va)®s(vs) = Pu(V)Prea(v).



11.4.5.

>

Sectiunea diferentiald totala.
Stiind ¢ d3vad3ve = d®Vd3v, integrala dup3 V se face imediat:
nang 3
raB = ————— a8, Mg = [ d®vOeq(v)voe(Vv),
AB = 1 5 -8 AB / a(v)voror(v)

unde Aap poartda numele de ratd de reactie per pereche de particule.
Procesul de fuziune se desfasoarad secvential dupd cum urmeaza:

> fnvingerea barierei de potential a respingerii Coulombiene;

> producerea reactiei nucleare.

Fiecarei etape 1i corespunde o probabilitate de realizare, astfel Tncat:
oot = onPc,

Particulelor incidente le corespund lungimile de unda de Broglie:

h h
A= —, A= —.
p1 P2

In sistemul centrului de masa, p;1 = p» = vV2myeqE.
Deoarece oy ~ aria ocupata de cele doud particule, avem:

E
O'NN7T()\1+)\2)2:>O'N: %

Factorul astrofizic S(E) se masoard experimental.



[1.4.6. Bariera Coulomb.

> Tnéltimea barierei de potential dintre A si B este:

27,78
AR 4 A3

daqs 197 1
WC = = Wc( H, H) X
471'50(/4/14/3 + AIB/3)r0

unde rp ~ 1.2 fm reprezint3d raza unui nucleon iar
Wc(*H, H) ~ 0,554 MeV este bariera Coulomb cind A = B = 1H.
» Pentru 2C si “He avem W =~ 3,43 MeV.
» Pornind de la relatia E = %KBT ~ 0,554 MeV, rezulta
T =4,8 x 10°K (in Soare, Teontru =~ 1,5 x 107 K).
» Din punct de vedere clasic, numai particulele cu E > W¢ pot
interactiona nuclear.
» in Soare, doar ~ 10799 din totalul de particule au E > W¢.

» Mecanismul dominant prin care are loc fuziunea n stele este
tunelarea cuantica.



[1.4.7. Efectul tunel.

» S3 considerdm ecuatia Schrodinger stationara:

Hep = Exp.

> in sistemul centrului de mas3, V/(r) = qaqs/4meor, ceea ce permite
folosirea coordonatelor sferice.

» Separand partea unghiulard de cea radiald, ¥ — R(r)Yim(0, ) si:

1 d <r2m)  2Myea

L - V_E
r2R, dr dr h?2 ( )+

0 +1)
r2

» Pentru ¢ > 0, potentialul efectiv creste = analizam doar cazul ¢ = 0.
» Notand Ry = r~10ge? (Mo = const), ecuatia Schrédinger devine:

o 2’nred

(b” + (¢/)2 — =

(V- E).

» Luand ¢/ = Ay + iBy si tindnd cont cd membrul drept e real, rezulta:

2rnrcd
h2

s+ A, —B; = (V—E), Bj+2A;Bs=0.



11.4.8.

>

Aproximatia Wentzel-Kramers-Brillouin (WKB).

Probabilitatea de tunelare este dat3 de:

nR = 2 o
Pc = fnRo(r = 1) = exp {2/ A¢(r)dr} )
o

roRo(r = fo)

unde r, este distanta de la care fortele interactiei tari intrec forta
Coulomb iar ry este solutia ecuatiei V(rp) = E (distanta minim3 de
apropiere din punct de vedere clasic).

S3 dezvoltam pe A, si By intr-o serie de puteri ale lui A

1 1 &
A = =N ARk By =~ Bih*
¢ h; k ) ¢ h; k )

Aproximatia WKB este o metoda iterativa cu ajutorul cireia se
poate rezolva perturbativ ecuatia Schrodinger in puteri ale lui A.
Ordinului A=2 i corespunde:

AoBy =0, A2 — B2 = 2myeq(V — E).

Ao = 0 implicd E > V (regiunea permis3 clasic).
Pentru efectul tunel ne intereseaza regiunea V > E, unde By =0 si

AO = \/Zmred(V — E)



» Primul ordin Tn WKB este suficient pentru a obtine o estimare a
ratei de reactie nucleard. Rezulta probabilitatea:

8myea E n 14
InPc =4/ \/ = — 1dr.
nrc h2 /ro E r

» Facem schimbarea de variabild u = E/V = 4regrE/qags. Capetele
de integrare devin up =1 si v, = E/We < 1:

47T60h V

unde factorul Gamow G(E) este:

Myed c?

2Mye
G(E) = 9495 Mred = mn(E), N(E) = aZaZp >F

8h€0 E

unde a = e?/4meghc ~ 1/137 este constanta structurii fine iar 7(E)
poarta numele de parametrul Sommerfeld.



11.4.9.

-
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Functia lui Gamow.

exp(-E/KBTg
exp(-2G) x 10
exp(-®) x 108

Factorul Boltzmann e_E/KBT,

factorul 2% si functia lui
Gamow e~ ? pentru fuziunea
a doud nuclee de hidrogen
(ZA = ZB =1, 2Ared = 1), la
. temperatura T = 1,5 x 10’ K
' (T =15x107K) | (aproximativ conditiile din cen-
(O 0,96 keV) trul Soarelui).

[0}
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Rata A\ag per pereche de particule devine:

8 1/2 o0
)3} / dE S(E)e=®(E),
0

- [ered(KB T

_E
unde ® = ;== +2G.
Exponentiala e=®(5) poart3 numele de functia lui Gamow
(reprezentata in figurd).



Forma functiei S(E) in conditiile stelare este imposibil de m3surat
experimental, deoarece A este foarte mic (in stele, n si scala de timp
a procesului sunt mult mai mari decit in laborator).

Exponentul integrandului depinde de functia ®,

Ec [ E Ec
¢ = S, T i)
KT <EG+ E>’

care-si atinge minimul ®; = 3E¢/Kg T pentru energia Gamow Eg:

/3 2/3 o\ 1/3
; ) —wr () (%)
E QaQsKsT =KgT | —=2ZaZ .
G = <4h€0\/»ABB B ﬁAB KT

Aag se poate obtine aproximativ folosind metoda celei mai rapide
descresteri, dezvoltand pe ® in jurul E = Eg:

>0 32EG e 3Ec/KeT 1 1erfc 3E¢ .
KBT \ 3rnred 2 AKg T
Deoarece Jerfcx > 0,01 doar cand x < 1,65, termenul din

parantezd e neneglijabil cdnd T > T, unde T, e dat de relatiile:

3E¢
4K T,

=1,65= T, =2A,aZ3Z3 x T, Th~3x10"K.



» Energia Gamow poate fi pusa sub forma:

Ec ~ 5,907 (z Zgr\/2A T>2/3keV AL = ArfB
G — 9, ALB red-,-@ 9 red—AA+AB7

n timp ce energia termicd este Kg T ~ 1,29(T/ T )keV.

2/3 -1/3
» Raportul Eg/KgT ~ 4,57 (ZAZB\/2A1.ed) / (T/ TQ) / scade cu
puterea 1/3 a temperaturii, ceea ce induce o crestere a ratei reactiei
nucleare cu cresterea temperaturii.

> Raportul dintre Aag si App (corespunzitor cazului A = B = 'H) este:

Me _ s (ZaZs . exp |[—13,71 (2AreaZiZ3)' 7 — 1
)‘pp Spp 2Ared 7 (T/ T®)1/3

» Valori tipice ale factorilor astrofizici sunt:!
Spp =24 x107%keV b,  Spq~2x10*keV b,
S33~5x 10%keV - b,

unde ,,d" corespunde deuteriului 2H ijar 3" corespunde nucleului
3He (1 b =10"%m?).

LE. G. Adelberger et al, Solar fusion cross sections. Il. The pp chain and CNO
cycles, Rev. Mod. Phys. 83 (2011) 195-245.



[1.4.10. Echilibrul secular

» S3 consideram reactiile nucleare:
"H4+'H > 2H+ et + v, 'H 4+ 2H — 3He + 4.

» Prima reactie duce la producerea deuteriului, cea de-a doua duce la
distrugerea acestuia:

dnd 2

_ _ ™
el Fop — f'pd = ?/\pp — NpNgApd-

» Densitatea de deuteriu se stabilizeaza datorita celor doua procese
atunci cand dng/dt = 0:
n, A
4= TP g4 %1078,
ny 2/\pd
foarte aproape de valoarea 3 x 1018 estimat3 intr-o analiz3
recent3.!

» Ecuatia dna/dt = 0 poartd numele de ecuatia echilibrului secular
pentru specia A.

LE. G. Adelberger et al, Solar fusion cross sections. Il. The pp chain and CNO
cycles, Rev. Mod. Phys. 83 (2011) 195-245.




11.5. Reactii nucleare pe secventa principala.
11.5.1. Generalitati.

» Stelele petrec cea mai mare parte a vietii pe SP, unde sursa
principald de energie este fuziunea nucleelor de 'H in nuclee de *He.

> In functie de temperatura central, fuziunea 'H poate avea loc prin
lanturile proton-proton (PP) sau prin ciclurile carbon-azot-oxigen
(CNO).

» Reactia redus3 este:
4'H ?4He + 2T + 20, + 27.
4H ——*He + 2e™ + 21, + 3.
CNO
» Energia totalda are urm3toarea componenta:
> Energia de legiturd (4miyg — mMay, — 2me)c® ~ 24, 688MeV;

> Energia eliberatd in urma ahihil3rii pozitronilor 4mec? ~ 2,044MeV;
» Energia neutrinilor, care sunt emisi direct Tn spatiul interstelar.



11.5.2.

vvyyvyy

Lanturile PP.

H+H = 2H+ et + v,
'H+2H — 3He + v

31% 69%
*He + *He — "Be + v 3He + 3He — “He + 2'H
99, 7% N PPI
Be+e™ — "Li+ v, "Be+H — 8B + 4
"Li+'H — 2*He 8B — 2'He + e + 1,
PPII PPIII

Ve din ciclul PPl au ~ 0,263MeV per neutrin (2% din total);

v, din penultima reactie din PPIl are ~ 0,8MeV (4% din total);
Ve din ultima reactie din PPIIl are ~ 7,2MeV (27,9% din total).
La T =3 x 107K, energia eliberatd (inclusiv v,) si ratele pe PPI
sunt:

H+'H - H+et + v, (1,44MeV, 14 x 10%ani)

H +%H — 3He + v (5,49MeV, 6 s)

3He + 3He — *He + 2'H (12,85MeV, 10%ani).
Energia per “He este 26,2MeV (6,54MeV / nucleon).



11.5.3. Ciclurle CNO.

CNOI CNOll

TH 420 55 BN 4y
‘z)—>13C+c++ue
H 4+ B0 5 YN 4y
H+ "N 5 %0+ >
B0 = "Ntet fve —
TH 4PN o 20 4 *He

1H+14N*>150+’Y
150—>15N+e++’/e
H4+ BN 5 %0+ —
H4 "N S5 "F4y —
17F~>17O+e++uo—>
1H+17O—>14N+4He

CNOlll

1H+15N_>160+'Y
1H+16N‘)17F+’Y
17F~>17O+8++Vc
1H+17O—>18F+7
18F_)180+e++ye
'H+ %0 - N + “He



Energiile si ratele de reactie pentru CNOI si CNOII sunt:

Reactia MeV | T=1,5x10K | T=2x 10K | ve(MeV)
TH+7C 5 BN+~ 1,94 | ~ 10%ani ~ 5 x 10%ani

BN 5 BC+et +re 2,22 | 15min 0,71
TH4+BC - UN4~ 7,55 | 2 x 10%ani 2 x 10%ani

TH+ YN = 50 +4 7,29 | 2 x 10%ani 10%ani

B0 5 BN+e + e 2,76 | 3min 1
'H+ N - 2C+*He | 4,97 | 10*ani 30ani

TH 4+ N — %0 + 4 12,1 | 4ani 3 x 10 3ani
TH4+%0 5 YTF 44 0,60 | 2 x 10%%ni 5 x 10’ani

PR 5170 4+e" 4 ve 2,76 | 1,5min

H+Y0 - ¥N+*He | 1,19 | 2 x 10%ani 10%ani




11.5.4. Energia emisa pe PPI.

» Rata €55 de producere a energiei Tn urma unui proces care
furnizeaza AEap per reactie este:

raB pXaXg Aas
cap = —AEpg =
A8 p AT dag Mamp

EABa

unde X4 si X sunt fractiile masice ale elementelor A si B.

» Pentru lantul PPI, trebuie luate Tn considerare trei reactii:

A
EPPI = Epp + Epd + €33 = pX? P2 AEppr,
4my,

unde AEppr = 2AE,, + 2AE g + AEs3 ~ 26,2 MeV iar
abundentele sunt date prin ecuatiile de echilibru secular:

dng Aol
s =rpp —rpd =0=nqg = —Lrt

dn3 A
e =fpd —2r33 =0= n3 = npw/ﬁ.



11.5.5.

>

>

Comparatie intre PPl si CNOI.

Tinand cont ca
App ~ 5,57 x 10738 T, 2/ * exp(—3,38/T,/*) [m?/s],
unde Tg = T/10°K, rezulti:
eppr =~ 2,4 x 1073 pX? T9—2/3 exp(—3,38 T9_1/3) [J/(kg -s)],

unde p este densitatea Tn unititi SI (kg/m?).

Similar, rezultd urmatoarea estimare pentru rata de energie produs3
n ciclul CNO:

cono = 4,4 x 108pXZT, 2 exp(—15,2 Ty /3 [J/(kg - 5)],

unde s-a presupus ca concentratiile C, Nsi O ~ Z.
Raportul puterii corespunzatoare celor doua procese este:

1/3

EPPI ~ 0,55 x 10—21§e11,82/T9 )

€CNO
Pentru X = X5 ~0,7381, Z = Z) ~ 0,0134 rezultd ca cele doud

procese contribuie egal la generarea de energie pentru
T ~1,82x 10K (fatd de Ty ~ 1,5 x 10°K).



11.6. Reactii nucleare in stadii avansate ale evolutiei stelare.

11.6.1. Fuziunea heliului.
» Reactia care guverneaza fuziunea heliului este Procesul triplu-alfa:

3*He — 12C + 34,
» Desfasurat, procesul triplu-alfa consta in urmatoarele reactii:

“He + *He — %Be + v (—88 keV),
8Be + *He — 2C* + v = 2C + 2y (7,4 MeV),

unde 2C* reprezint3 nucleul de carbon intr-o stare nuclears excitata.

» Tn urma procesului triplu-alfa se elibereaz3 7,275 MeV per nucleu de
12¢, adicd 0,606 MeV /nucleon, aproximativ de 10 ori mai putin
decat in urma proceselor de fuziune a hidrogenului.

» Cand Tncepe procesul de fuziune a heliului, steaua este deja in faza
de gigant3 rosie, cand luminozitatea sa depdseste luminozitatea de
pe SP cu un factor de ~ 1000.

» Drept urmare, combustibilul pe baza de heliu se epuizeazd mult mai
repede, aceastd fazd durdnd semnificativ mai putin decat SP.

» Temperatura de “aprindere” a reactiei este ~ 108 K si poate fi
atinsd de stele cu M 2 0,6M.



11.6.2. Procesele alpha

» Nulceele de Heliu (particulele alpha) participa la o multitudine de
reactii de fuziune care implica nuclee mai grele.

P Aceste procese de capturd a particulelor alpha poarta numele de
procese alpha, ducand la formarea asa-numitelor elemente alpha:

2C + 3He =30 4 4, 80 + 3He —3%Ne + 7,
Ne + sHe —23Mg + v, Mg + sHe —28Si + 4,
28Si + 3He =328 + 4, 328 + SHe —35AT 4 7,
A + §He —30Ca + v, 20Ca + s5He —33Ti + 7,
33 Ti + 3He —35Cr + 1, 35Cr + 3He —32Fe + v,

52Fe + 5He —55Ni + 1.
» Energia eliberatd Tn aceste reactii este emisd preponderent sub forma

razelor .

> Reactiile alpha care impic3 3§Ni sunt endoterme si deci nu pot
furniza energie stelei.



11.6.3.

>

>

>

Fuziunea carbonului.

In stelele avind masa initiala M, > 8M), temperatura centrald

depaseste pragul declansarii reactiilor de fuziune ale carbonului
(T = Te =5 x 108K).

Nucleele stelelor cu 8Mc) < M, < 11Mg, devin degenerate dupa
epuizarea He = cand T ~ T, fuziunea $2C are loc aproape
instantaneu (sub 1 ms), fenomenul purtdnd numele de strifulgerarea
carbonului.

n stelele cu M, 2 11Mg), nucleul nu devine degenerat astfel Tncat

fuziunea carbonului are loc treptat.
Reactia dominantd care implica C devine:

2C 4+ 2C — Ne + *He.
O serie de alte reactii mai sunt posibile, printre care
120 4120, 20\ [g 4,
precum si reactii endoterme, cum ar fi:
1204 12¢ 5 160 1 24He, 1204 120 B\g 4 p.

Neutronul rezultat din ultima reactie de mai sus poate fi absorbit de
nuclee mai grele, ducand la crearea unor nuclee si mai grele prin
procesul s (lent).



11.6.4.

>

Fuziunea neonului.
Prima reactie implicand Ne care apare n stea este

Ne + *He — **Mg + 7. (1)

Aceasta reactie emite 9,316 MeV si are loc in faza de fuziune a He.
Dupa ce C este complet epuizat in nucleu, acesta nu mai contine
nuclee de He, astfel Tncat reactia de mai sus nu mai e posibil3.

La temperaturile din nucleu corespunzatoare acestei faze, fotonii
sunt suficienti de energetici pentru a produce fotodezintegrarea Ne:

2Ne + v — 20 + *He.

Reactia de mai sus e endotermd (—4,73 MeV), insd furnizeazd un
nucleu de He care poate participa la (1).

Nucleele de He eliberate prin fotodezintegrarea Ne pot participa si la
urmatoarea reactie:

24Mg + “He — 28Si + .

n cele din urm3, temperaturile centrale devin suficient de mari
(> 1,2 x 10°K) pentru a permite reactia:

2ONe + ?°Ne — 0 + **Mg.



11.6.5. Fuziunea oxigenului.

» In urma fuziunii carbonului si a neonului, creste concentratia
oxigenului Tn nucleu.

» Cand Teentru = 1,5 — 2,6 X 10° K, cele mai importante reactii la
care participa oxigenul sunt:

%0 +1°0 —»¥si 4 2'H
160 + 10 —288i + *He
160 4 160 —>31P + lH.
» Mai e posibild si urmatoarea reactie, Tn urma careia se creaza sulfur:
160 410 —» 315 4+ 1n

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



11.6.6.

>
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>

Fuziunea siliciului.

Dup¥ epuizarea (2O din nucleu, temperatura acestuia creste.
Cand Teentru = 2,7 — 3,5 x 10° K, fotonii pot participa in procese
de fotodezintegrarea care duc la eliberarea protonilor sau particulelor
a din nucleele grele.
Datorita reintroducerii nucleelor de He, procesele « se reiau,
Tncepand cu:

28Gi + “He — 32S + 4.
Aceastd reactie este continuata n lant de reactii cu alte nuclee de
heliu pana la crearea elementelor din preajma fierului:

323 + “He —3CAr + v i+ *He -*8Cr 4+ v
B Ar + “He —»%Si 4 ~ BCr + *He —5%Fe + v
0Ca + *He -*Ti+ v 52Fe + *He —5°Ni + 7.

Deoarece e instabil, ®°Ni se dezintegreaza:
%ONi — 5°Co + et + v, %00 — 5%Fe + et + ve.
Mai e posibild captura electronica:

SONi + ™ — 50Co + v, 0o 4+ e~ — 5OFe + v,.



11.7. Sinteza elementelor grele.

>

>

>

Formarea elementelor mai grele decat Fe se explica prin absorbtia de
neutroni (incrementand A) intercalatd cu dezintegrari 5, adicd
n— p+ e + Ve (incrementind Z).

Absorbtia n este eficace, deoarece neutralitatea acestuia elimina
necesitatea tuneldrii barierei Coulomb.

In urma unor reactii din stadiile avansate ale evolutiei stelare se

elibereazad neutroni, de exemplu:
PC+12C—»3Mg+n,  *0+°0 %S+

Distingem trei tipuri de procese in urma carora se formeaza nuclee
grele:
> Procese s (lente): in care fluxul de neutroni prezent in plasma stelar3
este slab;
» Procese r (rapide): n care fluxul de neutroni prezent in plasma
stelara este puternic;
> Procese p: in urma cdrora se produc nuclee bogate in protoni.
Fluxurile rapide de neutroni pot aparea la temperaturi mari
T > 10°K, cand radiatia termici e suficient de energetic3 pentru a
smulge neutroni din nuclee ("X + v — ™ 1X + n), sau In faza de
neutronizare a nucleului unei supernove (p+ e~ — n+ v,).



11.7.1. Procesul s (lent).

» S3 considerim evolutia unui nucleu de **Cd prin procese s:
Acd +n — 115Cd + 4.
» 115Cd este instabil la S~ cu timpul de Tnjum3titire de 54h:
150d — MPIn+ e~ + 7.
» Mai deparate, 1*°In poate absorbi un neutron:
US4y 167y 4,
» Timpul de Tnjum3tstire al 11%In la dezintegrarea 5~ este de doar 14s:
1oy — 11890 + e~ + 7.

» Izotopii 117Sn, 118Sn, 119Sn si 12°Sn sunt stabili, putand fi creati prin
absorbtii succesive de n.
» Procesul s se opreste la 2°°Bi datorit3 lantului:

209B; 4 n »210Bj 4 ~, 200py 4 n 207Ph 4 ~,
A0 4210p6 4 o™ + 7.,  2Pb+ n »2%Pb + 4,
210py 4206p, 4 4He, 208p}y 4+ n —209Ph + +,

lantul inchizandu-se cu dezintegrarea 3~: 2°Pb — 209Bi 4 e~ + 7.



11.7.2.

Procesul r (rapid).
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B~ decay from r-process progenitors

Unii izotopi stabili, cum ar fi 116Cd, 122Sn, ?*Sn si 123Sb, nu pot fi

creati prin procesul s.

In general, timpul de Thjum3t3tire scade pe masurd ce A — Z creste.

Tn timpul procesului r, absorbtia neutronilor poate fi mai rapida

decat timpul de Tnjumatatire = se pot atinge insule de stabilitate
(238U i 232Th).

12281 poate fi creat in urma absorbtiei rapide a sapte neutroni de
citre 11%In, urmat3 de o dezintegrare 8~



Mecanismele procesului r: Supernova vs Kilonova

Supernova Kilonova
youtube.com /watch?v=EtlkOjq0_50

» Supernova: fluxul intens de neutrini cauzat de neutronizarea
nucleului stelei interactioneaza cu protonii din stea, transformandu-i
n neutroni prin reactia o + p — n+ et (si reactia invers3,
U+ p— n+e", este posibild) = poate avea loc procesul r.

» Kilonova: reprezintd emisia de energie Tn urma fuziunii a doud stele
neutronice sau a unei stele neutronice cu o gaurd neagra.

» Fuziunea GW170817 a dou3 stele neutronice, detectatad n 2017 prin
emisiile de unde gravitationale si electromagnetice, se presupune ca
a produs echivalentul a cateva mase Mp de aur si platina.


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

11.7.3.

>

>

>

Procesele p.

Categoria proceselor p se refera la procese in urma carora se
formeaza nuclee bogate in protoni.

Un prim mecanism se refera la extractia neutronilor dintr-un nucleu
greu de c3tre fotonii energetici:

"X(Z) +y — "IX(Z) + n.

Un alt mecanism presupune absorbtia protonilor liberi din plasma
stelara:
"X(Z)+p— "X(Z +1) + 7.

Un proces mai improbabil presupune absorbtia unui proton simultan
cu emisia unui neutron:

"X(Z2)+p—"X(Z+1)+n.

in fine, cand temperatura din centrul stelei e suficient de mare, n
campul de radiatie pot aparea fotoni suficient de energetici pentru
crearea de perechi e~ — e™, pozitronul putand fi absorbit de un

nucleu:
"X(Z)+ et = "X(Z + 1) + Ve.



Probleme

1. Conform teoremei virialului, jumatate din energia potentiald
gravitational3d castigatd in urma colapsului gravitational se
transforma in energie interna. Tn situatia ipotetica in care singura
sursa de energie a Soarelui este cea gravitational3, s3 se estimeze
varsta txy a acestuia presupunand ca luminozitatea ramane la
valoarea constanta L = L@.2 Valoarea tkxy defineste scala de timp
Kelvin-Helmholtz. [R: txg ~ 107 ani.]

2. Energia de leg3turs a *He este £, = 26,731 MeV.

a) S35 se calculeze ce procent reprezint3 E; din masa de repaus a 4
nuclee de 'H.2 [R: 0.71%]
b) Presupunand c3 Soarele a fost initial compus doar din 'H si c3 doar
10% din masa sa initiald se va g3si in zona unde fuziunea nucleard
poate avea loc, sa se calculeze energia totalda Enyuc disponibila.
[R: 8 x 10°2 MeV]
c) S3 se calculeze durata de viat3 tyuc a Soarelui presupunind c3-si va
mentine luminozitatea constantd L = L. [R: 1 x 10" ani]

2l =3,84x 100 W.
3mp = 1,67262158 x 107" kg.



Probleme
3. Considerand sistemul centrului de mas3 al unui sistem format din
doud nuclee, s3 se gaseasca:
a) Energia E astfel incit distanta de apropiere minim3 ry s3 fie egald cu

lungimea de Broglie A = h/v/2myed E;
b) Temperatura T = 2E/3Kg corespunz3toare acestei energii in cazul

sistemului format din doi protoni. [R: 9,7 x 10°K]
4. S3 se calculeze energia emis3 in urma procesului triplu-alfa.*
[R: 7,4 MeV]
5. S3 se calculeze energia emis3 in reactia *H + 2H — 3He + 7.
[R: 5,49 MeV]
6. S3 se calculeze energia emis3 in reactia >C 4 *He — 160 4 .
[R: 7,16 MeV]

7. Sa se calculeze energia necesard pentru reactia
“He + “He — 8Be + 7. [R: 95 keV]
8. S3 se estimeze timpul pe care Soarele 7l va petrece pe ramura
orizontal3 presupunand c3 fuziunea *He are loc exclusiv prin procesul
triplu-alfa (luminozitatea Soarelui va fi ~ 100L)). [R: 107 ani]

4Pentru masele atomice (inclusiv a electronilor), consultati
https://wwwndc.jaea.go.jp/NuC/index.html. Energia de legiturd a electronilor e
neglijabild (~ eV).



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

