ALMA MATER STUDIORUM - UNIVERSITA DI BOLOGNA

Scuola di Scienze
Dipartimento di Fisica e Astronomia
Corso di Laurea in Fisica

FORMAZIONE DI ELEMENTI CHIMICI
IN PROCESSI STELLARI

Relatore: Presentata da:

Prof. Francesco Rosario Ferraro Lorenzo Briganti

Anno Accademico 2019/2020



ii



Indice

Introduzionel

I ] . ] — Tear]
I1.1  Nucleo ed energia dilegame| . . . . . .. ... ... ... .. ...
1.2 Reazioninuclearyl . . . . ... ... ... ... ...........
1.3 Reazioni termonucleari: la fusiond . . . ... ... ... .. ...

12 Fusione dell’idrogeno|

. aatenappl. . .. . ... L.

I2,2 g:ls;l!! E:IJ{!I .........
2.3 Produzione di energial . . .

13 Dalla combustione dell’elio alla produzione del ferro-56|

4.2 Esplosioni di supernoval . .
4.3 Merger di stelle di neutroni|

iii

17
17
18
19
19
20
21

23
23
25
28

31

33



INDICE




Introduzione

Sin dalla seconda meta dell’Ottocento, quando ebbe inizio lo studio della fisica
stellare, ci si & interrogati su quale potesse essere la fonte di energia che per-
mettesse alle stelle di emettere per irraggiamento per tempi molto lunghi e che
impedisse il collasso gravitazionale delle stesse.

Fu nel 1939 che, per primo, Hans Bethe propose a tal proposito la fusione
nucleare di idrogeno in elio, che a temperature molto elevate pud avvenire spon-
taneamente. Tale intuizione fu poi confermata e ampliata dagli studi di Martin
Schwarzschild, autore nel 1958 del testo Structure and Evolution of the Stars.
Queste teorie non solo sono state in grado di far comprendere i meccanismi di
funzionamento delle stelle, ma anche di spiegare come si formassero gli elementi
chimici.

Infatti, ad eccezione di idrogeno ed elio, le cui abbondanze nell’universo dipen-
dono in buona parte da reazioni avvenute negli istanti successivi al Big Bang,
tutti gli altri elementi si sono formati successivamente, durante le varie fasi di
vita delle stelle.

In questa tesi si cerchera proprio di spiegare i meccanismi di formazione degli
elementi chimici, partendo dalla fusione di idrogeno in elio e giungendo alla sin-
tesi dei nuclei piu pesanti.

Il primo capitolo é una panoramica del nucleo atomico e delle reazioni nucleari,
tra le quali viene data particolare importanza alla fusione. Si procede poi con
un secondo capitolo dedicato interamente alla fusione di idrogeno in elio, che
avviene secondo due principali meccanismi: la catena protone-protone e il ciclo
CNO.

Nel terzo capitolo si parte dal bruciamento dell’elio e vengono poi illustrate le
reazioni di formazione degli elementi fino al ferro-56. Infine, nel quarto e ultimo
capitolo, vengono mostrate due delle principali teorie riguardanti la sintesi di
nuclei pit pesanti del ferro, che si crede possa avvenire per cattura neutronica
nelle supernovae o nei merger di stelle di neutoni.
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Capitolo 1

Il nucleo atomico e le reazioni
nucleari

1.1 Nucleo ed energia di legame

Il nucleo atomico é costituito da due tipi di barioni: protoni e neutroni. Il
numero dei primi é chiamato numero atomico e viene indicato con la lettera Z,
mentre il numero dei secondi € inidcato dalla lettera N; la somma di Z e N €&
detta numero di massa A.

Ciascun nucleo viene indicato con la simbologia seguente:

A
7XN

dove X é il simbolo dell’elemento considerato.

I nucleoni (cosi sono detti protoni e neutroni) sono legati tra loro dall’interazio-
ne forte, un’interazione a corto raggio (~ 1 fm).

La massa totale del nucleo atomico non é uguale alla somma delle masse di pro-
toni e neutroni costituenti, ma ¢ minore, a causa della conversione in energia di
una certa parte di massa nel passaggio dai singoli sistemi (i nucleoni) al sistema
legato (nucleo): tale energia ¢ chiamata energia di legame, ed & ’energia da for-
nire al nucleo per separarlo nei suoi costituenti (o, equivalentemente, I’energia
liberata nel processo di formazione del nucleo).

La definizione operativa di energia di legame ¢ la seguente:

E(Z,N) = (Zm, + Nm,, — Mpucieo)c (1.1)

dove m, = 1.673 x 10727 kg ¢ la massa del protone, m,, = 1.675 x 10727 kg la
massa del neutrone e ¢ = 299792458 m/s la velocita della luce.

E utile definire I’energia di legame per nucleone, ovvero I’energia di legame
divisa per il numero di massa A, che rappresenta l’energia media con cui ciascun
nucleone é legato al nucleo: questa quantita, in funzione del numero atomico
Z, presenta un primo picco in corrispondenza del nucleo di *He ed un massimo
assoluto in corrispondenza del *°Fe (si veda la figura .
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Figura 1.1: energia di legame per nucleone

I nucleoni del *°Fe sono dunque quelli maggiormente legati tra loro e, di con-
seguenza, il nucleo di *°Fe ¢ quello piu stabile. Questo implica che le reazioni
nucleari esoenergetiche siano la fusione (due nulcei leggeri si fondono in un nu-
cleo pit pesante) per i nuclei piu leggeri del ferro e la fissione (un nucleo pesante
si scinde in due nuclei piu leggeri) per i nuclei pit pesanti del ferro.

1.2 Reazioni nucleari

Le reazioni nucleari sono quelle che avvengono all’interno del nucleo atomico:
si parla di reazioni termonucleari nel caso in cui tali reazioni siano indotte dal
moto termico degli ioni. Sono governate dalle forze interne al nucleo, ovvero
I'interazione forte, 'interazione debole e quella elettromagnetica. In particolare,
si distinguono le seguenti tipologie di reazioni:

e DECADIMENTO B: Si divide in decadimento 3, decadimento 8% e cat-
tura elettronica (o decadimento 5~ inverso): la prima reazione, esoenerge-
tica, consiste nel decadimento di un neutrone in un protone, un elettrone
e un antineutrino elettronico:

n—p+e +7, (1.2)

mentre la seconda, che é invece una reazione endoenergetica, consiste nel
decadimento di un protone in un neutrone, un positrone e un neutrino
elettronico:

pt —n+et +u, (1.3)

La cattura elettronica ¢ una variante del decadimento S in cui un protone
e un elettrone decadono in un neutrone e un neutrino elettronico:

pT e —n+ue (1.4)
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e CATTURA PROTONICA: o processo (p, 7), coinvolge un protone ed
un nucleo di numero atomico Z: da come risultato un nucleo di numero
atomico Z+ 1. Si tratta di una reazione esoenergetica (durante il processo
viene emesso un fotone).

!/
2X+pt — ZHX o (1.5)
dove con 'apice si ¢ indicata la diversa specie chimica del nucleo prodotto
rispetto al nucleo originario.

e PROCESSI (a, v) e (v, «): consistono nella cattura (cattura a) o nel-
'emissione (fotodisintegrazione) di un nucleo di 3He (particella o). Nel
primo caso, il nucleo che assorbe la particella o emette un fotone:

AX ta— 414X 14 (1.6)

mentre nel secondo caso, un nucleo che assorbe un fotone si fraziona in un
certo numero ¢, di particelle « e in ¢,, neutroni:

SX 44 — Ca + Cnn (1.7)

Quest’ultimo fenomeno, a causa del fatto che vengono emessi anche neu-
troni, viene chiamato anche processo (7, n).

e PROCESSO (n, 7): o cattura neutronica, consiste nell’interazione tra un
nucleo atomico ed un neutrone, avente come risultato l'isotopo succesivo
del nucleo coinvolto.

X +n—AX (1.8)

Spesso ¢ seguito da un decadimento 5~ e porta dunque alla formazione di
un elemento pitt pesante:

A 58X e 47, (1.9)

1.2.1 Il piano Z - N e la valle della stabilita

Il piano Z — N ¢é un grafico cartesiano in cui in ascissa si trova il numero di
neutroni N e in ordinata il numero atomico Z. Su tale piano si delinea la
cosiddetta valle della stabilita, nella quale si trovano gli isotopi stabili dei vari
nuclei: ad oggi sono conosciuti 253 nuclei stabili da *H a 2°?Bi, suddivisi in 90
teoricamente stabili (che si prevede che non decadano) e 163 osservazionalmente
stabili (nuclei che non sono mai stati osservati decadere).

Mentre per piccoli valori del numero atomico nella valle della stabilita si trovano
nuclei in cui vale la relazione Z ~ N, al crescere di esso nei nuclei stabili
prevalgono i neutroni poiché tra i protoni agisce la repulsione elettrostatica, che
si oppone all’interazione forte e contribuisce cosi a ridurre I’energia di legame.
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Figura 1.2: carta dei nuclidi per tipo di decadimento: i nuclidi stabili, indicati
dal colore nero, formano la valle della stabilita

I nuclei non stabili decadono secondo uno dei modi descritti sopra per portarsi
nelle configurazioni di massima energia di legame (si veda la carta dei nuclidi
per tipo di decadimento in ﬁgura: nel caso di eccesso di neutroni prevalgono
il decadimento S~ o la cattura neutronica (seguita poi dal decadimento 87),
mentre in caso di eccesso di protoni le vie privilegiate sono il decadimento 3T o
la cattura elettronica e, per i nuclei pitt pesanti, I’emissione di particelle « o la
fissione spontanea.

1.3 Reazioni termonucleari: la fusione

Tra le reazioni termonucleari ¢ di particolare importanza la fusione, la quale
consiste nell’interazione di due nuclei leggeri in grado di produrre un nucleo
pesante:

X1+ Xo—Y 47 (1.10)

I nuclei leggeri devono vincere la repulsione coulombiana fino a trovarsi ad una
distanza minore di 7, il raggio di azione dell’interazione forte.

Classicamente il processo descritto sopra ¢ assai improbabile, anche a tempera-
ture molto alte, in quanto I’energia termica é molto minore di quella elettrosta-
tica.

Esempio: fusione di due protoni
L’energia termica E7 di un protone ad una temperatura 7 = 107 K é:
3
Ep = SkpT ~ 20 x 10716 J ~ 1.3 keV (1.11)

4
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a fronte di un potenziale elettrostatico E¢ pari a:

(A AT 1 é?
_ 14267 _ € 023%x1073 )~ 1.4 MeV (1.12)
Admeg T dmeg

Ec

avendo considerato Z; = Z3 = 1 (caso in cui E¢ € minore) e r = 19 ~ 1 fm
(raggio d’azione dell’interazione forte).
L’energia termica ¢ quindi circa 1000 volte minore rispetto all’energia di repul-

sione elettrostatica: 1
Er~—F 1.1
™ 1000¢ (1.13)

La meccanica quantistica, tuttavia, ammette la possibilita che una particella
(in questo caso specifico un protone o un nucleo leggero) sia in grado di supera-
re una barriera di potenziale (come quella coulombiana) anche con un’energia
minore rispetto a quella necessaria: questo fenomeno puramente quantistico é
denominato effetto tunnel.

1.3.1 Calcolo del tasso di reazione

Con tasso di reazione si indica il numero di reazioni che avvengono nell’unita
di volume e nell’'unita di tempo. Tale quantita puo essere ricavata direttamen-
te dalla sezione d’urto, che rappresenta il numero di reazioni per quantita di
particelle bersaglio, per unita di tempo e per flusso di particelle incidenti ed é

definita dalla formula: L4
nT‘CG.Z
= 1.14
o(v) ningv  dt ( )

dove ny e my sono rispettivamente il numero di particelle incidenti e particelle
bersaglio per unita di volume, v ¢é la velocita relativa tra tali particelle e n,¢q
il numero di reazioni per unita di volume (per una dimostrazione della si
consulti .

Invertendo la formula precedente si ottiene dunque un’espressione per il tasso

di reazione:
dnTEllZ

dt
Riferendosi ad un gas, é possibile scrivere il tasso di reazione in termini di
distribuzione di velocita p(v) o di energia II(E), rispettivamente come:

= n1ngvo(v) (1.15)

dnreaz oo
= ning vo(v)p(v) dv (1.16a)
dt 0
dnreaz oo
g C e vo(E)II(E) dE (1.16b)
0

Ipotizzando che la distribuzione delle velocita sia di tipo Maxwelliano si ottiene
il seguente andamento per il tasso di reazione:

+oo
dn;:az x n1n2/0 exp(—kBET)EU(E) dE (1.17)

La sezione d’urto o(E) dipende a sua volta dal prodotto di tre termini: la
sezione d’urto per incontro ravvicinato o’(E), il fattore di Gamow II'(F) e la
probabilita II” che il prodotto della reazione sia un nucleo stabile.
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Sezione d’urto ravvicinato
Si suppone che la sezione d’urto di una particella sia una circonferenza avente

raggio dell’ordine della lunghezza d’onda di de Broglie associata a tale particella:

h2
/E — 2: ™
o'(E) =7\ SME

con h = 6.626 x 10734 J /s costante di Planck.

(1.18)

Fattore di Gamow

Rappresenta la probabilita di penetrazione della barriera di potenziale (tenendo
conto anche dell’effetto tunnel quantistico precedentemente menzionato) e ha la
seguente espressione:

I = exp(ir\/ﬂ/rzl VE(r) — Ec dr) (1.19)

dove E¢ é il potenziale coulombiano, rq il raggio d’azione della forza forte,
r1 la distanza alla quale I’energia termica della particella é pari al potenziale
coulombiano F¢ e u € la massa ridotta del sistema:

MM,
S VA VA
Risolvendo l'integrale nella si ottiene:

= exp{— (%)UT (1.21)

(1.20)

con
Ey=(1.6x107° erg)ﬁZfZg (1.22)
Esempio:
Nel caso di due protoni (A = Z = 1) si ha:
Fy=(1.6x107° erg)% =8x 107" erg (1.23)
Etermica = ngT ~20x1071%J=2.0x10"" erg (1.24)
Ed il fattore di Gamow risulta essere pari a:
= ea:p[ — (%)1/2] ~2x107° (1.25)

che indica una probabilita che, per quanto piccola, € diversa da zero.

Inserendo le espressioni di cui sopra per la sezione d’urto e per il fattore di
Gamow si puo ricavare che:

dnyeas +oo E 7h? Eo\ 2
Hreaz -~ \E (=0 E
7 O<n1n1/0 exp( kBT> QMEe:Up i3 dE

oo E Eo\ M2
S (= dE
o<n1n2/0 6xp( kBT>6$p|: <E> :|

6

(1.26)
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Figura 1.3: Distribuzione di Maxwell per le energie, fattore di Gamow e pro-
dotto delle due funzioni, che forma il picco di Gamow, con un massimo in
corrispondenza di Fg.

La funzione integranda della ¢ il prodotto di due funzioni: la prima, un’e-
sponenziale decrescente dovuta alla distribuzione Maxwelliana delle velocita,
mentre la seconda ¢ il fattore di Gamow II'. Tale prodotto, come si vede nella
figura[I.3] ¢ diverso da zero in un ristretto intervallo, chiamato picco di Gamow,
il quale ha il suo massimo in corrispondenza della seguente energia:

 [272(2m) Y22, Zoe? kpT]??

Eg = - : (1.27)

In corrispondenza dell’energia E¢ vi é quindi la massima probabilita che avvenga
la reazione di fusione.

Fattore IT”

Il nuclei frutto della reazione di fusione sono generalmente stati eccitati e pos-
sono decadere in un un nucleo stabile allo stato fondamentale attraverso ’emis-
sione di radiazione elettromagnetica o, in alternativa, decadere nei due nuclei
originari.
11 fattore I1” rappresenta la probabilita che avvenga il primo di questi due deca-
dimenti, ovvero che la reazione di fusione dia luogo alla formazione di un nucleo
stabile diverso dai due nuclei interagenti, e pud essere misurato tramite il rap-
porto di due quantita: il tempo 7 durante il quale il nucleo originato rimane in
uno stato eccitato ed il tempo ¢ necessario a tale nucleo per emettere ’energia
di eccitazione.

-

o (1.28)

Solitamente II” si misura attraverso la sezione d’urto della reazione.
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Tenendo conto anche di quest’ultimo fattore e integrando la [[.17] si ottiene:

dn, 2 2 EQ 1/3
reaz _ T7-2/3 _1.89( 2o 1.9
m Cl‘ll'gp exp|: 89(/{ ( 9)

dove x1 e z2 rappresentano le frazioni di elementi coinvolti, mentre C e Ej sono
dati dalle seguenti espressioni:

4h%  (Ag + Ay)3/?

C= EM o 1.30
Py (A (30

_ A1 Ay
Ey= (1.6 x1076 s p2p2 1.31
0 ( X erg)A1+A2 142 ( )

1.3.2 Calcolo del tasso di produzione di energia

Il tasso di produzione di energia rappresenta ’energia prodotta per unita di mas-
sa e di tempo: esso é generalmente fornito dalla seguente sommatoria, eseguita
su tutti i processi aventi parte in un ciclo di reazioni:

dnreaz]-
= E - 1.32
e=D B—=1 (1.32)

con F che rappresenta l’energia media prodotta per reazione e che si ottiene dal
bilancio energetico di ciascun ciclo di reazioni.
Sostituendo nella la[T:29] si ottiene, per una catena di N reazioni:

N

B\ /3
_ —2/3 0
= Z(Eicixumgi)pT / exp {—1.89<kBT> } (1.33)

i=1

L’espressione tra parentesi tonde, caratteristica di ogni singola reazione, com-
prende I'energia media prodotta per reazione Ej; e le frazioni di elementi coinvolti
Z1; € Za;, moltiplicate da un coefficiente C; (fornito dalla .

I restanti termini dipendono invece dall’ambiente in cui avviene il ciclo di
reazioni.



Capitolo 2

Fusione dell’idrogeno

Il bruciamento dell’idrogeno in elio € il primo processo di fusione che avvie-
ne nelle stelle, quando esse si trovano nella cosiddetta sequenza principale: &
possibile a partire da temperature dell’ordine di 107 K e, a seconda del modo
in cui si verifica, si distingue tra [catena protone-protone| (o catena pp) e
[CRC} a temperature minori prevale il primo di questi due processi, mentre oltre
i1.5 —1.8 x 107 K ha maggiore importanza il secondo.

In entrambi i casi la reazione netta é la seguente:

4'H — *He + 2¢* 4 2v, + AFE (2.1)

con AFE variazione di energia, la quale dipende dalle reazioni in gioco.

2.1 Catena pp

E la serie di reazioni prevalente per temperature attorno a 107 K e si suddivide
in tre canali, a seconda dell’abbondanza di *He nella stella.

2.1.1 Catena ppl

E la prima delle tre varianti della catena pp ad attivarsi, in quanto non coinvolge
“He, se non come prodotto finale del ciclo di reazioni.

Si suddivide in tre reazioni: la prima consiste nella fusione di due nuclei di
idrogeno (protoni) in un nucleo di deuterio, attraverso il decadimento 8% di un
protone in un neutrone (e questo ne fa la reazione piu lenta di tutto il ciclo), la
seconda porta invece alla formazione di *He dalla fusione di idrogeno e deuterio
ed ¢ la pin rapida delle tre, mentre la terza da come prodotto un nucleo di *He
a partire da due nuclei di *He ed & quella che rilascia pit energia.

Le reazioni sono mostrate in dettaglio nella [tabella sottostante}

La perdita di energia nella prima reazione ¢ dovuta all’emissione del neutrino
elettronico (particella a bassissima interazione) prodotto dal decadimento 87 e
vale circa il 2% dell’energia prodotta dalla catena. Le perdite di neutrini, se
avvengono in quantita consistenti, possono comportare un raffreddamento del
nucleo della stella.
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Tabella 2.1: Reazioni della catena ppl

Reazione AE At

1 1 2 T +1.44 MeV 9
H+ H—"H+e" + v, —0.96 MeV 1.4 x 107 yr
H+'H — *He+~ +5.49 MeV 6s

SHe + *He — ‘He 4+ 2'H  +12.85 MeV 109 yr

Il bilancio energetico della catena ppl ¢é il seguente:

AE,,r =2+ (1.44 — 0.26 + 5.49) + 12.85 =
=26.2 Mev ~ 4.2 x 1075 erg

2.1.2 Catena ppll

Quando, per mezzo della catena ppl, comincia a formarsi “He, si avviano altri
due possibili processi, uno dei quali € la catena ppll. La peculiarita di tale catena
di reazioni ¢ la formazione, a partire dall’interazione tra *He e “He, del "Be il
quale a sua volta, interagendo con un elettrone, genera 'Li.

Rispetto alla precedente catena la produzione di energia & leggermente minore
(AEpprr = 25.67 MeV) e le perdite di energia dovute all’emissione di neutrini
rappresentano circa il 4% di tale energia, poiché vengono emessi neutrini anche
nella formazione di litio a partire dal berilio.

Si suddivide in cinque reazioni, di cui le prime due identiche a quelle del ramo

ppl: nella sono mostrati i dettagli.

Tabella 2.2: Reazioni della catena ppll

Reazione AE At

1 1 2 + +1.44 MeV 9
H+ H—"H+e" + v, —0.96 MeV 1.4 x 107 yr
H+'H — He+~ +5.49 MeV 6s

He + *He — "Be + v +1.59 MeV 106 yr

7 - 70 +0.86 MeV

Be+e™ — 'Li4 1, _0.80 MeV 0.4 yr
Li+'H — 2'He + v +17.35 MeV 6 min

Anche in questo caso, come in quello precedente, la reazione piu lunga é la
fusione dei due nuclei di idrogeno, che coinvolge il decadimento 5.
Sommando i contributi delle varie reazioni di ottiene il bilancio energetico del
ramo ppll:

AE,prr = (1.44 — 0.26) + 5.49 + 1.59 + (0.86 — 0.80) + 17.35 =

2.3
=25.67 MeV ~ 4.1 x 1075 erg (2:3)

10
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2.1.3 Catena ppllIl

Si tratta di una diramazione della catena ppll e differisce da quest’ultima in
quanto il “Be non interagisce con un elettrone, bensi con un protone, portando
alla formazione di ®B (boro), che a sua volta decade in *Be.

In particolare quest’ultima reazione provoca una grande perdita di energia per
emissione di neutrini (circa il 28% della produzione energetica), facendo in modo
che questo ramo sia caratterizzato da una produzione energetica minore rispetto
ai due precedentemente trattati.

La catena ppllIl é composta da sei reazioni, delle quali la piu lenta é sempre la
prima, ovvero la fusione dei due nulcei di idrogeno in deuterio, come nei rami
ppl e ppll. Le reazioni sono elencate in tabella [2.3]

Tabella 2.3: Reazioni della catena pplIl

Reazione AE At
"H+'H—H+et +v. fé:gg ﬁg 1.4 x 10° yr
H+'H — *He + v +5.49 MeV 6s
*He + *He — "Be + v +1.59 MeV 108 yr
Be+'H— *B+~ +0.135 MeV 66 yr
zB — SBf +et 4, +18.07 MeV Ls

Be — 2"He + v —7.20 MeV

Il bilancio energetico della catena ppllI é:

AEpprrr = (1.44 — 0.26) + 5.49 + 1.59 + 0.135 + (18.07 — 7.20) =

2.4
=19.3 MeV ~ 3.0 x 107° erg (24)

Riepilogando, inizialmente la catena protone-protone si sviluppa interamente
sul ramo ppl; quando poi, attraverso le reazioni di tale ramo, si é formata
una quantita sufficiente di *He, si attivano anche le catene ppll e pplIll: in
particolare, si osserva che, a seguito della sintesi di 3He, nel 69% dei casi la
catena pp prosegue lungo il ramo ppl mentre, nel restante 31% dei casi, tale
catena puo proseguire lungo i rami ppll e pplll, rispettivamente con probabilita
del 99.7% e dello 0.3%.

In figura vengono mostrate le efficienze relative delle tre possibili catene in
funzione della temperatura.
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CAPITOLO 2. FUSIONE DELL’IDROGENO

|
40

T.

Figura 2.1: Efficienza relativa dei tre rami della catena pp al variare della tem-
peratura: a bassa temperatura prevale il ramo ppl, mentre al crescere di essa
sono sempre pitt predominanti il ppll e il ppIIl.

Ts, in ascissa, € la temperatura espressa in milioni di kelvin.

2.2 Ciclo CNO

Si tratta di un processo di fusione dell’idrogeno in elio nel quale nuclei di car-
bonio, azoto e ossigeno agiscono da catalizzatori: tali elementi devono essere
gia presenti in quantita rilevanti nel nucleo della stella per attivare questa ca-
tena di reazioni; dunque essi non sono generati primariamente dalla catena, ma
certamente le loro abbondanze relative sono alterate a causa del fatto che certe
reazioni del ciclo avvengano su tempi maggiori rispetto ad altre. Queste ab-
bondanze relative possono essere dedotte dai tempi medi in cui si svolgono le
reazioni del ciclo in quanto, presi due elementi, 'abbondanza relativa tra i due
non ¢& altro che il rapporto dei tempi di vita media di tali elementi.

Tale ciclo prevale sulla catena protone-protone per temperature maggiori di
1.7 x 107 K.

2.2.1 Ciclo principale

E quello su cui si basa I'intero ciclo CNO e da cui possono poi partire dirama-
zioni, facenti parte di cicli secondari.

E costituito da sei reazioni (si veda la tabella , le quali portano alla for-
mazione di “He a partire da 'H, cosi come avviene nel caso delle catene pp
precedentemente anallizzate.

Si osserva che la reazione piu lunga € quella che produce, a partire dall’azoto
1N, I’ossigeno 150, il quale viene perod smaltito in circa 82 s decadendo in *°N:
al termine del ciclo ’abbondanza relativa di azoto risulta maggiore sia di quella
del carbonio che di quella dell’ossigeno rispetto al valore che queste avevano

12



2.2. CICLO CNO

Tabella 2.4: Ciclo CNO: ciclo principale

Reazione AE At
PC+™H —PN+y 4194 MeV 1.3 x107 yr
+2.2 MeV

BN B+ et + 1, 7 min

—0.7 MeV
Bo+™H— "N+~ 4755 MeéV 2.7 x 10° yr
UN4+H — 50 + 4 +7.20 MeV 3.2 x 108 yr

15 15 + +27 MeV
O— "N+et 4+, 1.0 MeV 82 s

UN+'H — 2C+*He +4.96 MeV 1.1 x 105 yr

prima che il ciclo iniziasse.

Dunque il processo lascia impressa all’interno del gas processato una traccia
chimica: un aumento di azoto accompagnato da una diminuzione di carbonio.
Questo & un tipico esempio di anticorrelazione chimica (diminuzione di C -
aumento di N) che, come si vedra in seguito, é una caratteristica comune a tutti
i cicli di cattura protonica, di cui il ciclo CNO ¢ in qualche modo il prototipo.
La reazione "lenta" divide di fatto il ciclo CNO in due cicli, CN e NO. Infatti,
la serie di reazioni che porta dal **C al N ¢ detta ramo veloce del ciclo, mentre
le reazioni che portano da N a 12C, che comprendono anche la sopracitata
reazione di formazione dell’ossigeno, costituiscono il ramo lento del ciclo.

La perdita di energia dovuta a emissione di neutrini rappresenta circa il 7%
dell’energia prodotta dal ciclo, che ¢é pari a:

AEcno,.. =1.944 (2.2 —0.7) + 7.55 + 7.29 4 (2.7 — 1.0) + 4.96 =

= 24.94MeV ~ 4 x 1075 erg

prin

(2.5)

2.2.2 Ciclo secondario

Si attiva a partire dal ciclo principale, nel caso in cui la fusione dei nuclei di
15N e H porti alla formazione di °0 piuttosto che direttamente di *>C e *He
(fenomeno che avviene in circa lo 0.04% dei cast).

1l ciclo secondario porta sempre alla produzione di una atomo di *He attraverso
la combustione di quattro nuclei di 'H ma, a differenza del ciclo principale, passa
attraverso la formazione di fluoro.

Anche questo ciclo ¢ costituito da sei reazioni (illustrate in tabellau7 a partire
dalla fusione di "N e 'H in 0.

Anche in questo ciclo, con 'aumentare della temperatura, si possono attivare
tramite catture protoniche altri cicli secondari, nello specifico il ciclo NeNa (per
T > 4 x 107 K) ed il ciclo MgAl (per T > 7 x 107 K). Tali catene di reazioni
sono mostrate in tabella

L’attivazione di questi due cicli richiede tuttavia temperature molto piu alte,
dell’ordine di 40 e 70 milioni di gradi.

E interessante notare come ciascun ciclo lasci nel gas processato una traccia chi-
mica di anticorrelazione (si veda la ﬁgur, C-N nel ciclo principale, Ne-Na,

13



CAPITOLO 2. FUSIONE DELL’IDROGENO

Tabella 2.5: Ciclo CNO: ciclo secondario

Reazione

AE

At

UN 4 IH 5 150 4y

+7.29 MeV 3.2 x 108 yr

+2.7 MeV

15 15 +
O— "N+et +v, _1.0 MeV 82's
BN4+'H— %0+~ +1.2 MeV
60 +'H — F 4 4 +0.6 MeV
17 17 + —|—06 MGV
F—=70+e"+ve ounrev
"0 +'H — YN+ 1He +1.19 MV

Tabella 2.6: Cicli NeNa (sinistra) e MgAl (destra)

Reazione AE H Reazione AE
Ne+'H— *Na+vy  +24MeV || *Mg+'H— *°Al+y  +2.3 MeV
Na — 2!Ne + et + v, +3.5 MeV H Al — PMg + et + v, +4.8 MeV
Ne+'H— *Na+v  +6.7MeV || Mg+ 'H— 2Al++y  +6.3 MeV
2Na — 2Ne + et + 1, +2.8 MeV H A1 — Mg + et + v, +4.0 MeV
PNe+'H— *Na+y  +88MeV || *Mg+'H—*Al++  +8.3 MeV
®Na+'H— *Ne+‘He +2.4 MeV || *"Al+'H — *Mg+ "He +1.6 MeV
% F TR T g
r He?/ ‘-.,: a

-

.-""-E;:E |

| 1
St
i T |

L |

x;-., i .

% ]
[T T
= log t

Figura 2.2: Andamenti delle abbondanze dei vari elementi durante il ciclo CNO
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2.3. PRODUZIONE DI ENERGIA
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Figura 2.3: Ciclo CNO: ciclo principale e cicli secondari

Mg-Al e cosi via: queste tracce chimiche sono importanti per capire che tipo
di processo abbia arricchito il gas di cui sono formate le stelle di generazioni
successive.

In figura viene mostrato l'intero ciclo CNO con le diramazioni appena
descritte.

2.3 Produzione di energia

Analizziamo ora il [tasso di produzione di energial dei vari processi di cui sopra
al variare della temperatura.

Per farlo si utilizza ’equazione [1.33| con una piccola modifica per tenere conto
della nube di elettroni che circonda i nuclei: gli elettroni infatti, essendo carichi
negativamente, hanno un effetto schermante sulle cariche positive dei nuclei e
aumentano cosi la penetrabilita della barriera di potenziale da parte dei nuclei
stessi.

B\ 1/3
€= <EC$1x2>pT2/Sea:p[ 1. 89( 0 > }@(T) (2.6)
kgT

Nella [2:6] sostituendo i vari termini specifici delle catene di reazioni, ovvero E,
C e le abbondanze di elementi coinvolti, si ottengono i tassi di produzione di
energia per la catena pp e per il ciclo CNO dove, naturalmente, nel primo caso
si tiene conto dell’abbondanza relativa del solo idrogeno, mentre nel secondo
contano anche le abbondanze relative di carbonio e azoto.

- 33.81
oo = (2.36 x 10°) X% pT5 eap {— 75 ](I)(T) (2.7)
6
_ 153.31
con = (7.21 x 10°") Xy Zon pTy P eap [— 73 ]@(T) (2.8)
T6

con Ty temperatura espressa in milioni di kelvin. A partire dai tassi di produ-
zione é possibile definire la quantita "e", che quantifica I’energia prodotta per

15



CAPITOLO 2. FUSIONE DELL’IDROGENO

— CHD

Figura 2.4: Produzione di energia dei processi pp e CNO al variare della
temperatura

unita di massa dei nuclei interagenti nelle reazioni:

13

Pr1T2

e =

(2.9)

con x1 e zo che rappresentano le frazioni degli elementi coinvolti nella reazione.
Graficando questa quantita al variare della temperatura (figura si vede
chiaramente come la catena pp domini la produzione di energia per temperatu-
re inferiori a 17 milioni di kelvin dopo di che, se il gas presenta una sufficiente
abbondanza di carbonio, azoto e ossigeno, il ciclo CNO diventa dominante.
Nel Sole il rapporto tra e, e ecyo € circa 100, percid prevale nettamente la
catena protone-protone: il confronto tra le pendenze delle due curve indica chia-
ramente la dipendenza molto piu alta dalla temperatura del tasso di produzione
di energia del ciclo CNO rispetto alla catena protone-protone.

16



Capitolo 3

Dalla combustione dell’elio
alla produzione del ferro-56

Quando nel nucleo della stella I'idrogeno ¢ stato quasi totalmente bruciato, 1’e-
nergia gravitazionale, non piu equilibrata da quella dovuta alla fusione nuclea-
re, comporta una contrazione del nucleo. Questa contrazione riscalda le regioni
adiacenti ad esso dove, una volta raggiunta la temperatura di innesco, continua
a bruciare idrogeno in gusci.

Il progressivo riscaldamento del nucleo continuera fino a raggiungere la tempe-
ratura di innesco dell’elio (circa 150 milioni di kelvin).

Nel caso in cui le condizioni del gas siano quelle di gas perfetto (caso delle stelle
di grande massa), il processo di contrazione e riscaldamento del nucleo avviene
su tempi scala relativamente brevi, mentre tale processo ¢ invece molto piti com-
plesso se nel nucleo vengono raggiunte le condizioni di degenerazione elettronica
(stelle di piccola massa).

3.1 Processo 3a

Si tratta della combustione di *He in '2C ed & un processo costituito da due
reazioni (si veda la tabella : la prima, endotermica, ¢ la fusione di due
nuclei di “He in uno di ®Be (fortemente instabile, tende a riscindersi nei due
nuclei che lo hanno originato), mentre la seconda ¢ la fusione tra il nucleo di
E);rilio appena formato ed un terzo nucleo di elio, per dar vita ad un nucleo di
C.

Essendo il ®Be molto instabile, la seconda di queste reazioni avviene solamente
se la concentrazione di elio ¢ circa 100 volte maggiore di quella di berilio, cosi
che quest’ultimo riesca ad interagire con un nucleo di elio prima di decadere.

Tabella 3.1: Reazioni del processo 3«

Reazione AE
‘He + ‘He — ®Be —0.1 MeV
®Be 4+ "He — 2C 4+~ +7.4 MeV
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CAPITOLO 3. DALLA COMBUSTIONE DELL’ELIO ALLA
PRODUZIONE DEL FERRO-56
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Figura 3.1: Tassi di produzione di energia della catena pp, del ciclo CNO e della
catena 3« al variare della temperatura: il processo 3a & quello che si attiva per
temperature maggiori.

AF3, =-014+74=
s (3.1)
=T73MeV ~1.2x107° erg

Anche il tasso di produzione di energia della catena 3a pud essere espresso
tramite la[[.33} esso dipendera dalla terza potenza dell’abbondanza relativa di
4He7 indicata con Y.

4320
78

€30 = 3.5 x 1017 p?*Y3T Peap { }(I)(T) (3.2)

In figura [3.1] sono messi a confronto i tassi di produzione di energia in funzione
della temperatura per la catena protone-protone, il ciclo CNO ed il processo 3a.

3.2 Abbondanze primordiali

L’abbondanza di elio (indicata con Y') misurata nell’'universo ¢ compresa tra
0.24 e 0.28 e non ¢ spiegabile con le sole reazioni nucleari interne alle stelle, che
fanno prevedere infatti un valore di Y molto al di sotto del 10%.

Questa incongruenza viene risolta dalla teoria del Big Bang. Infatti, nei primi
secondi dopo ’esplosione del Big Bang il numero di neutroni liberi é molto alto
(il rapporto tra numero di protoni e numero di neutroni é circa 1.2). In questi
primissimi istanti ¢ dunque possibile generare il deuterio attraverso la semplice
cattura neutronica da parte di un protone, aggirando di fatto la prima reazione
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3.3. REAZIONI DI PRE-SEQUENZA

(molto lenta) della catena pp.

n+p— 2H+~y (3.3a)
H+?H — *He+n (3.3b)
He+n — *H+p (3.3¢)
H+%H — *He +n (3.3d)

Queste aggregazioni si sono formate a circa 10 s dal Big Bang: & quindi evidente
che in un universo in rapidissima espansione non ci fosse il tempo di attivare
reazioni termonucleari pitt complesse in quanto queste, come visto precedente-
mente, hanno tempi scala enormemente piu lunghi.

Gli elementi formati secondo le reazioni di cui sopra sono chiamati elementi
primordiali: il fatto che non se ne trovino di piu pesanti rispetto a “He (eccetto
qualche traccia di °Li e 7Be) deriva dall’assenza di nuclei stabili con A =5 o
A =8 (A = numero di massa, si veda il capitolo :

*He + n — "He — *He 4 n Toge ~ 10721 s (3.4a)
“He 4+ *He — ®Be — *He + *He Toge ~ 10710 s (3.4b)

Nell’'universo primordiale erano dunque gid presenti in una certa quantita ele-
mententi leggeri (idrogeno e suoi isotopi, elio, litio e berilio), le cui abbondanze
possono ancora essere misurate nelle stelle di popolazione II (stelle piu vecchie)
e cio spiega la discrepanza riscontrata tra ’abbondanza di elio osservata e quella
prevista tramite la sola attivita stellare.

3.3 Reazioni di pre-sequenza

Sono reazioni tra elementi leggeri che possono avvenire a temperature minori
della fusione dell’idrogeno (tra 0.5 x 106 K e 5 x 10% K): danno come prodotti
isotopi dell’elio.

’H 4+ 'H — ®He Ts ~0.5 (3.5a)
Li + 'H — ®He + *He Ts ~ 2.0 (3.5b)
Li+'H — 2'He T ~ 2.4 (3.5¢)
9Be + 2'H — *He + 2'He T ~ 3.2 (3.5d)
"Be + 2'H — 3"He Ts ~ 4.9 (3.5¢)
"Be + 'H — 3'He To ~ 4.7 (3.5¢)

3.4 Reazioni successive alla 3o

L’elio viene bruciato molto pit rapidamente dell’idrogeno, in quanto produce
solamente il 10% dell’energia che si ottiene dalla combustione di tale elemento.
Una volta terminato ’elio, il nucleo va incontro ad una nuova contrazione, fino
a quando non raggiunge una temperatura sufficiente ad innescare il carbonio:
quando si esaurisce il carbonio questo processo si ripete, fino a giungere cosi
all’elemento con maggior energia di legame per nucleone, il °Fe.
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CAPITOLO 3. DALLA COMBUSTIONE DELL’ELIO ALLA
PRODUZIONE DEL FERRO-56

Bruciamento del carbonio (T ~ 5 — 6 x 10® K)

212C —1%0 4 2'He (3.6a
*Ne + *He + v (
*Na+ 'H+ v (3.6¢
BMg +n (3.6d

Bruciamento del neon (T ~ 1.2 —1.9 x 10° K)

*Ne + v — 90 + *He (3.7a)
*Ne + *He — **Mg + v (3.7b)

Bruciamento dell’ossigeno (T ~ 1.5 — 2.6 x 10° K)

21%0 — ¥28 —28Gi + ‘He (3.8a
28P +p (
S+ n (3.8¢
S S | (3.8d

Bruciamento del Silicio in un nucleo non degenere (T ~ 2.3 x 10° K)

Si tratta di una serie di fotodisintegrazioni (vedi sezione [1.2]) che producono
particelle o, catturate poi successivamente da elementi pesanti.

288 4 4 — Mg + *He (3.9a)
Mg 4 v — *Ne + *He (3.9b)
2Ne 4 v — 90 + *He (3.9¢)
%0 + v — C + 'He (3.9d)
C 45— 3'He (3.9¢)

3.5 Cattura «

La fusione di elementi via via pitl pesanti implica il raggiungimento di tempe-
rature rapidamente crescenti.

In realta esiste una catena di reazioni che, in presenza di atomi di elio, si pud
attivare a temperature significativamente pitt basse, portando rapidamente alla
formazione di nuclei di ferro.

Tali reazioni, le cosidddette catture a, generano elementi (chiamati elementi «),
i quali sono i pitt abbondanti nell’universo dopo I’idrogeno e 1’elio.

Sono processi in cui nuclei di 12C o piu pesanti vanno incontro a fusione con nu-
clei di *He (vedi sezione e che avvengono a temperature superiori a 6 x 103
K.

Nella ftabella sottostante| é possibile visionare alcune di tali reazioni.

Gli elementi prodotti per cattura a possono essere riemessi nel mezzo interstel-
lare da esplosioni di Supernovae di tipo II.
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3.6. PERDITA DI ENERGIA ATTRAVERSO NEUTRINI

Tabella 3.2: Sequenza di catture «

Reazione AE
12 4 16

C+*He — %0 44 7.6 MeV
160 +*He — Ne +~ 4.7 MeV
*Ne + *He — 24Mg +7v 9.3 MeV
Mg + *He — ®Si++ 9.9 MeV
28i 4+ "He —» 32S + + 6.9 MeV
328 +1He — 3°Ar++4 6.6 MeV

2Cr 4 *He — "°Ni+ v

3.6 Perdita di energia attraverso neutrini

A partire da temperature superiori a 100 milioni di kelvin, i neutrini possono
essere emessi non solo attraverso le reazioni termonucleari, come visto preceden-
temente, ma anche direttamente dal plasma stellare, principalmente attraverso
tre processi. Le perdite di energia dovute all’emissione di neutrini diventano
quindi importanti.

e Produzione di una coppia di neutrini: Alla temperatura di 6 x 10° K
¢ possibile la produzione di coppie e™ — e~ attraverso la seguente reazione:

Y+y<e=e"+e (3.10)

Tali coppie possono a loro volta, in ambienti caldi e densi, produrre per
decadimento debole coppie neutrino-antineutrino:

ef+e  — v+ (3.11)

e Fotoproduzione di neutrini: Se la temperatura non ¢ sufficientemen-
te alta per permettere la conversione della coppia elettrone-positrone in
coppia neutrino-antineutrino ¢ comunque possibile ottenere quest’ultima
tramite ’assorbimento di un fotone da parte di un elettrone:

e +vy—e +v.+1 (3.12)

e Produzione di neutrini nel plasma: Ad alte densita i fotoni si compor-
tano come plasma e possono trasformarsi direttamente in coppie neutrino-
antineutrino (cosa che invece nel vuoto non potrebbe avvenire, in quanto
si violerebe il prinicipio di conservazione dell’energia):

Vplasma —* €+ +e — Vet Ve (313)
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Capitolo 4

Oltre 1l ferro-56: la cattura
neutronica

La nucleosintesi stellare attraverso processi di fusione termonucleare permette
la formazione degli elementi fino al 6Fe, in quanto per questo elemento si rag-
giunge il massimo dell’energia di legame per nucleone (si veda la ﬁgura ele
reazioni di fusione smettono di essere esoenergetiche.

Gli elementi pit pesanti (fino a 2OgBi) si ottengono attraverso il fenomeno del-
la cattura neutronica, che pud avvenire in diverse fasi della vita della stella, da
Asymptotic Giant Branch sino alllesplosione di supernoval (nel qual caso si parla
di nucleosintesi esplosiva) oppure, come ¢ stato ipotizzato in tempi pid recenti,
in altri processi di tipo astrofisico, quali i [merger di stelle di neutroni]

4.1 Cattura neutronica

In generale, I’acquisizione di un neutrone da parte di un nucleo comporta la for-
mazione di un nucleo instabile, soggetto dunque a decadimento in tempi rapidi.
Tuttavia, prima che si verifichi un decadimento § in grado di indirizzare la rea-
zione verso prodotti stabili, & possibile che avvengano pit catture neutroniche
come quella indicata in|1.§

AX 4 n — ATIX

ATIX 4 — ATEX

(4.1)
ATmIAX 4 n — ATEX
Se I’elemento A“IZIX ¢ instabile va incontro a decadimento f:
Afex A e 4, (4.2)

I processi di cattura neutronica vengono dunque classificati in base ai tempi
caratteristici di decadimento 73 e al tempo 7, che intercorre tra due catture
neutroniche successive: nel caso in cui il primo di questi due tempi sia molto
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CAPITOLO 4. OLTRE IL FERRO-56: LA CATTURA NEUTRONICA
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Figura 4.1: Abbondanze degli elementi r e s nel sistema solare: i picchi negli
elementi r si trovano in corrispondenza dei cosiddetti "numeri magici", che iden-
tificano le shell nucleari complete. In ordinata é riportata ’abbondanza relativa
Y degli elementi rispetto all’idrogeno secondo la formula 12 + log10Y

maggiore del secondo si parla di processi s (slow, ovvero lenti), mentre se 75 &
molto minore di 7, si parla di processi r (rapid, ossia veloci).

Il fatto che il processo di cattura neutronica sia di tipo r o s dipende da piu fat-
tori: infatti, mentre 75 dipende esclusivamente dal tipo di isotopo in questione,
Tn, € conseguenza del flusso di neutroni presente nell’ambiente circostante.

Le abbondanze relative rispetto all’idrogeno degli elementi r ed s (elementi pro-
dotti rispettivamente nei processi r e s) presentano particolari picchi in corri-
spondenza dei cosiddetti "numeri magici" (2, 8, 20, 28, 50, 80, 126), che iden-
tificano le shell energetiche nucleari piene: nel caso di elementi s, i picchi in
corrispondenza dei numeri magici si ottengono per i minimi valori del tempo 7,
mentre nel caso degli elementi r tali picchi sono prodotti per valori massimi del
tempo 73.

E interessante notare come gli elementi s debbano essere comparsi successiva-
mente rispetto agli elementi r: cid é dovuto al fatto che i primi si formano in
stelle di piccola massa, che hanno in genere vite medie dell’ordine dei miliardi
di anni, mentre i secondi provengono da stelle di grande massa, che terminano il
proprio ciclo come supernovae core-collapse nel giro di qualche milione di anni.
E quindi molto probabile che a seguito della prima generazione di stelle preva-
lessero gli elementi r, mentre ora i due processi r e s contribuiscono in maniera
equivalente alla sintesi di elementi pesanti (come si puo vedere dalla ﬁgura.
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4.2. ESPLOSIONI DI SUPERNOVA

4.1.1 Formazione di neutroni

Il nodo centrale dei processi di cattura neutronica sta nel fatto che i neutroni
liberi decadono in un tempo dell’ordine di 10 min quindi, parallelamente alla
descrizione di un processo di cattura neutronica, ¢ necessario individuare pro-
cessi che producano un certo numero di neutroni nella stessa regione della stella
e su scala di pochi minuti.

Ci sono molti processi che possono generare neutroni liberi, di cui qui si men-
zionano due dei pitl noti, alimentati rispettivamente da catture o e da processi
di fotodisintegrazione.

e Cattura a:

1BC +9He — %0 +n 2.2 MeV (4.3a)
180 4+ "He — *'Ne +n —0.69 MeV (4.3b)
2INe + ‘He — Mg +n (4.3¢)

e Fotodisintegrazione del ferro: si verifica per temperature pari a circa
101 K.

Fe + v — 13*He + 4n (4.4)

I neutroni utili per processi s vengono prodotti prevalentemente da catture «
e da reazioni intermedie (principalmente decadimenti 3), mentre i neutroni che
innescano i processi r derivano da fotodisintegrazioni.

4.2 Esplosioni di supernova

Le stelle di grande massa concludono il proprio percorso evolutivo con la fase
di supernova (SN) in cui, a seguito di un rapido collasso, vanno incontro ad
esplosione con espulsione di massa totale o parziale. Durante queste esplosioni,
mediante processi di cattura neutronica, & possibile che si formino elementi piu
pesanti del 6Fe.

Le supernovae sono classificate, secondo un criterio empirico basato sulle righe
presenti nello spettro di emissione, in quattro tipi:

e Supernovae di tipo I: non presentano righe di idrogeno all’interno del
proprio spettro, si suddividono ulteriormente in tre categorie:
TTPO Ia: lo spettro contiene silicio;
TIPO Ib: lo spettro non contiene silicio, ma righe di elio;

TIPO Ic: lo spettro non contiene né silicio né elio.
e Supernovae di tipo II: lo spettro presenta righe di idrogeno.
Per le supernovae di tipo Ia si parla di esplosione termonucleare, mentre per

tutte le altre (tipo II, Ib e Ic), che intercorrono per stelle con massa M > 8 M,
di collasso del nucleo (core-collapse).
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4.2.1 Supernovae di tipo Ia

Le supernovae di tipo Ia avvengono in sistemi binari stretti, a seguito di accre-
scimento della massa di una nana bianca da parte della stella compagna vicina:
quando la nana bianca raggiunge il limite di Chandrasekhar (1.4M¢,) subisce un
collasso con conseguente liberazione di energia attraverso irradiazione elettro-
magnetica. Si tratta quindi di un’esplosione termonucleare di una nana bianca.
Si puo incorrere in esplosioni di supernova di tipo Ia anche nel caso in cui il
sistema sia formato da due nane bianche, nel qual caso si parla di scenario
doppiamente degenere: il limite di Chandrasekhar viene raggiunto quando, a
seguito di emissione di onde gravitazionali, le due nane bianche, orbitanti 'una
attorno all’altra con raggi sempre pit piccoli, mergono. L’esplosione é causata
dal raggiungimento di una densita di 10° g/cm?3, che provoca l'innesco della
combustione del carbonio.

Le esplosioni di SN ITa non lasciano resti di supernova né sono seguite da burst di
neutrini (come invece avviene nel caso di SN II) e avvengono con una frequenza
di circa 1/200 yr.

Le SN Ia vengono utilizzate come candele campione a causa della forma pecu-
liare della curva di luminosita (si veda la figura : tale forma dipende dalla
composizione chimica.

10!
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Figura 4.2: Curve di luminosita di Supernovae di tipo la. Nel grafico a sinistra
sono mostrate le luminosita apparenti, mentre a destra é graficata la luminosita
intrinseca, uguale per tutte.

11 picco & dovuto al decadimento del “°Ni in *®Co per cattura elettronica (con
vita media Tsey; ~ 6.1 d), mentre la coda della curva é dovuta al decadimento
del cobalto (7s6c, ~ 77 d) in %0Fe, 1a quale avviene per cattura elettronica (80%
dei casi) o per decadimento 37 (20% dei casi).

Sotto sono mostrate le reazioni appena descritte:

%Ni + e~ — Co + v, (4.5)

6Co4+ e — %Fe+ 1, 80% dei casi
600 — Fe + et 4+ v, 20% dei casi
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Le SN Ia proiettano dunque nel mezzo interstellare principalmente *’Fe (circa i
2/3 di quello contenuto nella nostra galassia), prodotto a seguito dei decadimenti
di nichel e cobalto.

4.2.2 Supernovae di tipo II

Sono fenomeni esplosivi che si verificano al termine della vita di stelle con masse
maggiori o uguali a otto masse solari con frequenza di circa due ogni 100 anni
nella nostra galassia. A differenza delle SN Ia, dopo I’esplosione rimane un resto
di supernova, consistente in una stella di neutroni o, nel caso di stelle partico-
larmente massicce, in un buco nero.

Le stelle che esplodono come SN II giungono alla sintesi del “°Fe nel proprio
nucleo: a tal punto la reazione di fusione non € piu energeticamente conveniente
percio, al raggiungimento del limite di Chandrasekhar da parte del nucleo in
ferro, quest’ultimo collassa generando neutroni e neutrini.

Il collasso del nucleo viene arrestato quando la densita centrale raggiunge la
densita dei nuclei atomici. Mentre gli strati piu esterni, contenenti elementi fino
all’ossigeno, vengono espulsi senza essere ulteriormente processati, nel materiale
contenuto nel guscio del silicio (T ~ 5 x 10° K) vengono generati i cosiddetti
elementi del picco del ferro (iron peak elements), quali vanadio, cromo, manga-
nese, cobalto, nichel, rame e zinco.

Le SN II sono quindi i grandi produttori di elementi o (quali ossigeno e neon),
con modeste quantita di ferro (circa 1/3 di quello contenuto nella galassia).
L’esplosione & accompagnata da un burst di neutrini di energia ~ 3 x 10° erg.
In figura sono mostrate le abbondanze locali relative degli elementi chimici:
gli elementi pit abbondanti sono idrogeno ed elio, anche a causa delle sopra ci-
tate fabbondanze primordialil si osservano poi principalmente due picchi, uno in
corrispondenza del carbonio (e degli elementi adiacenti) ed uno in corrisponden-
za del ferro (e degli elementi adiacenti): il primo di questi due picchi & costituito
da elementi prodotti in esplosioni di SN II, mentre il secondo picco ¢ dovuto
principalmente a SN Ta. Di seguito al picco del ferro si assiste ad un calo drasti-
co delle abbondanze relative, con la presenza di picchi minori in corrispondenza
di elementi formatisi mediante cattura neutronica (sezione .

La grande temperatura caratteristica delle supernovae comporta ’emissione di
lampi gamma ad alta energia, che inducono la fotodisintegrazione dei nuclei
(si veda la reazione [4.4): le abbondanze degli isotopi di elementi r (elementi
prodotti nei processi r) sono quindi quelle che si ottengono quando le reazioni
del processo r e quella di fotodisintegrazione raggiungono un equilibrio:

n+5X +— A IX 44 (4.7)

L’abbondanza di un determinato isotopo all’interno di una catena isotopica di-
pende percio dalla temperatura (a cui sono legati i lampi gamma, causa delle
fotodisintegrazioni) e dalla densita di neutroni (che contribuiscono invece alle
reazioni di cattura neutronica): essa ¢ massima per un determinato valore del-
Ienergia rilasciata da ciascuna cattura neutronica, indicato con S, .

Tale energia varia nel tempo (a causa delle variazioni di densita di neutroni e di
temperatura) durante il processo r e, sotto determinate condizioni, & possibile
che il valore di S, sia lo stesso per tutti gli isotopi di una stessa catena.
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Figura 4.3: Abbondanze relative degli elementi chimici, normalizzate a 105
atomi di Si

4.3 Merger di stelle di neutroni

Altri possibili siti per i processi r, oltre alle supernovae, sono i merger di stelle
di neutroni: il fatto che tali ambienti siano cosi ricchi di neutroni rende possi-
bili i processi r anche a basse entropie. Inoltre, la grande densita di neutroni,
stimabile attorno ai 1032 n/cm?®, permette la formazione degli elementi pesanti
e dei prodotti della loro fissione in brevissimo tempo, rilasciando elementi r con
numeri di massa superiori a 130.

Due stelle di neutroni orbitanti 'una attorno all’altra perdono energia attraver-
so ’emissione di onde gravitazionali e, giunte a collisione, producono un segnale
di onde gravitazionali, un gamma ray burst corto (short GRB) e una kilonova.
Lo spettro di tale kilonova si trova prevalentemente nella regione dei far infrared
(FIR) a causa dei decadimenti di nuclei radioattivi sintetizzati tramite processi
r: tali decadimenti producono infatti un riscaldamento del materiale espulso a
seguito del merger, che conseguentemente emette radiazione termica.
L’emissione ¢ inizialmente di tipo di corpo nero ma, col passare del tempo, per-
de opacita e mostra delle righe, corrispondenti alle righe di assorbimento degli
elementi (in stato fondamentale o eccitato) che si formano tramite cattura neu-
tronica da parte dei nuclei figli dei decadimenti radioattivi.

Evidenze della possibilita che i merger di stelle di neutroni siano sede di processi
r sono state osservate in un evento associato all’onda gravitazionale GW170817,
al GRB corto GRB170817A e alla kilonova AT2017gfo (si vedano [5] e [6]). In
tale evento, attraverso lo spettroscopio X-shooter, é stato analizzato per i di-
ciotto giorni successivi all’osservazione dell’onda gravitazionale sopra citata lo
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Figura 4.4: Spettro della kilonova AT2017gfo nei dieci giorni successivi
all’osservazione di GW170817

spettro di una sorgente ottica puntiforme comparsa a coordinate compatibili
con quelle di GW170817: questo spettro si presentava il primo giorno di osser-
vazione come quello di un corpo nero a temperatura T = 5000 4+ 200 K, con il
massimo in corrispondenza di una lunghezza d’onda di 6000 A. Col passare del
tempo tale massimo si é spostato verso lunghezze d’onda maggiori, indicando
un raffreddamento (e quindi un’espansione) molto rapido, fino a quando la for-
ma dello spettro non si ¢ modificata mostrando un maggior numero di righe di
assorbimento (questo a causa del fatto che, espandendosi, la materia espulsa ha
perso opacita, rendendo visibile anche la parte piu interna). I passaggi appena
descritti sono mostrati in figura [£.4]

Un successivo studio dello spettro (si veda [6]) ha evidenziato la presenza di
righe di assorbimento dello stronzio, elemento prodotto nel 30% dei casi proprio
tramite processo r (mentre la restante parte si forma in processi s): questa puo
essere una conferma del fatto che in fenomeni come i merger di stelle di neutroni
avvengano processi r.
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Appendice A

Sezione d’urto

Si consideri un fascio, avente sezione 3, di particelle X; incidenti con velocita v
su di un bersaglio di particelle X5, queste ultime distribuite in maniera omoge-
nea in uno strato di materiale di sezione maggiore di ¥ e spessore Al (si veda
la ffigura sottostante)).

Figura A.1: Fascio di particelle X (sfere rosse) che incide con velocita v su un
bersaglio di particelle X (ellissi verdi) aventi sezione trasversale o

Supponendo che U'interazione tra le particelle proiettili e le particelle bersaglio
sia assimilabile ad un urto tra sfere rigide e che o sia la sezione di una particella
bersaglio trasversale al fascio, la probabilita che avvenga una reazione & data
dal rapporto:

o
Preaz = E <A1>
e, conseguentemente, il numero di reazioni in un tempo At sara:
o
Nreaz = N1N2preaz = NINQE <A2>
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con N; = nqyvAtY numero di particelle incidenti contenute nel parallelepipedo
di sezione Y. e spessore vAt e Ny = na XA numero di particelle bersaglio inter-
cettabili da particelle del fascio.

Sostituendo le espressioni di Ny e Ny nella[A2)e derivando ambo i membri per

il tempo si ottiene:
dNreaz

dt
La quantita X AZ ¢ il volume di bersaglio intercettato da particelle del fascio,
ovvero il volume entro cui interagiscono le particelle X; e X5: dividendo per
tale quantita si giunge a (avendo indicato con 7.cq. il numero di reazioni per
unita di volume):

= n1neovL AL (A.3)

d reaz
ndt = ningov (A4)
da cui, isolando o:
o= 1 dnreaz (A 5)
T ningu  dt '

che & la[l.14
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