Kerne und Teilchen

Moderne Physik Il

Vorlesung # 06

Eigenschaften stabiler Kerne
2.5 Nukleare Astrophysik
- Big Bang Nukleosynthese
- Kernfusion in Sternen,
- Supernovae




-\\_‘(IT Wiederholung:Yukawa-Potenzial & Kernreaktionen

I Nukleon-Nukleon-Wechselwirkung vermittelt

durch den Austausch von massebehafteten
Mesonen (=, p, o, ®) mit Reichweite < 2 fm
Yukawa-Potenzial :
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I Kernreaktionen: elastisch/inelastisch, Aufstellung eines Modells
- Erhaltungsgrolden E,;, Piotr Liot

- Paritit P mit [P, - P, (-1)a=Pg - P, (-1)% |

I Kernreaktionen: endotherm/exotherm, Reaktions-Q-Wert ®
Inelastische Reaktionen fur
angeregte Kernniveaus A*
- Schwellenenergie Ey,,.. = Q(1+m_/m,)




.\\_‘(IT Fusionsreaktionen & Tunneleffekt

VC
I Fusionsreaktionen: hohe Coulomb-Barriere _
selbst bei leichten Kernen V¢ ~ 5 MeV =

I Fusion von Kernen basiert daher auf dem

quantenmechanischen Tunneleffekt A
Wahrscheinlichkeit fur Transmission T:
= Coul_omb-
T =e °® mit Gamow-Faktor G * Bariere
I Fusionsreaktionen finden statt im Maxwell-Boltzmann Tunnel-
Energieverteilung wahrscheinlichkeit

engen Gamov-Fenster E; * '2-AE,
o-E/KT

I ultra-relativistische Schwerionen-
Reaktion (ALICE am LHC, FAIR): Gamov




AT 2.5 Nukleare Astrophysik
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I Nukleare Astrophysik: theoretische & experimentelle Untersuchungen von:
-Nukleosynthese-Reaktionen in ersten 3 Min. nach dem Urknall (Big Bang)
- Kernprozesse im Innern von Sternen (Sonne, Supernovae)
zentrale Fragestellung: wie sind die Elemente im Universum entstanden?
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AT Elemententstehung
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Kernfusion: Big Bang (bis 7Li), Sterne (bis %¢Ni), Rote Riesen, Super-Novae
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..\\._‘(" 1. Primordiale Nukleosynthese - Historie

1940: Gamov und Alpher — alle Elemente entstehen im
fruhen Universum durch Neutroneinfang & 3-Zerfall
1957: Fowler et al. — schwere Elemente nur in Sternen
1964: Hoyle et al. — He-4 Produktion ist primordial
1965: J. Peebles — erste moderne BBN Berechnung
1970: H. Reeves — Deuterium zur Messung der Baryonendichte
1977: Schramm et al. — BBN beschrankt die Anzahl
der v—Generationen (Link: Teilchenphysik-Kosmologie)
1992: COBE Satellit misst erstmals Temperatur-Fluktuationen
bei der 3 K Hintergrundstrahlung (heil3er Urknall)
2003: WMAP misst prazise den Baryonenanteil ), aus der
Analyse von Schallwellen in der CMB
Resultate in guter Ubereinstimmung mit BBN




...\\_‘(" Primordiale Nukleosynthese - Grundlagen

I die BBN (Big Bang Nukleosynthese):

- beschreibt die Entstehung der leichten Elemente (D, 3He, 4He, 7Li)
in den ersten drei Minuten nach den Urknall (die 'thermonukleare
Explosion” des Universums) im Intervall T = 109 — 1011 K

- sagt die beobachteten Haufigkeiten der leichten Elemente korrekt voraus
(Variation uber 10 Grof3enordnungen!)

- ist ein wesentlicher Stutzpfeiler der Big Bang Theorie

- ermoglicht einen Einblick in die Physik des fruhen Universums

- wesentliche Motivation: genaue Bestimmung der Baryonendichte
bzw. des Verhaltnisses n (Baryonen/Photonen)

- ist ein guter Testfall fuUr neue Theorien (Anzahl v—Generationen,
sterile Neutrinos, neuartige Teilchen - Gravitinos): Astroteilchenphysik

- ist wichtiger Teil der Nuklearen Astrophysik (+ Elementsynthese in Sternen)



ST  Nukleosynthese — zeitliche Einordnung
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S pointed out by one of us,! various nuclear species
must have originated not as the result of an equilib-

rium corresponding to a certain temperature and density,
but rather as a consequence of a continuous building-up
process arrested by a rapid expansion and cooling of the
primordial matter. According to this picture, we musi

i . weric faterie dominiert * 10000 Jahre imagine the early stage of matter as a highly compressed
W neutron gas (overheated neutral nuclear fuid) which
cl‘sﬁ'(!l"-.l(!ff'pld&m 1 ® . A
started decaying into protons and electrons when the gas
LL{ ,_XJJ Ll‘L pressure fell down as the result of universal expansion. The
ukleosynthese 3 min radiative capture of the still remaining neutrons by the
b g 54 H_L Hpéleity .
e *. conresmoNUKleosynthese 3min. T=0.1-10 MeV ¥
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..the elements were cooked

in less time than it takes
to cook a dish of duck
and rost potatoes...

G. Gamov y
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Hadronisation:
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T=5%x1010K T=5x108K
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SNAT  Haupt-Reaktionen im BBN-Netzwerk
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In den ersten 3 Minuten werden in der BBN aus p und n

3H, 3He, 4He, 'Liund 'Be ¥ in Gber >100 " P
Pfaden erzeugt, 12 Pfade
dominieren:

Deuterium

n—» H+e +v N
H+n —:-EH+Y
H+H — He +y

1

2

3

4 2H+2H —3He +n
5 2H+2H —3H+1H
6

7

8

9

2H+34 — e +n

(dp) 9
-
3H+ e — Tli+y P

% 8
<)
3mn| |dn 6] n)
4
’ , |
SHe +n — 3H + I 7

Z 3He +2H —> “He + H r’;
1 10 He + *He — "Be +y

. 11 "Li+ 1H —> *He + *He Helium-4
12 'Be+n — "Li + |
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..\\..K" Nukleosynthese — Modellrechnungen

BBN wird in detaillierten Modellrechnungen untersucht, dabei Variation von
Dichte Q, der Baryonen, Neutronlebensdauer t,,, Anzahl N, der v—Generationen
dann: Vergleich der Rechnungen mit Beobachtungen

rel. Massenanteil

13
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Ende der Nukleosynthese:

Energie der Nukleonen
Ist zu gering, um durch
den Coulombwall zu
tunneln!



..\\.._‘(" BBN - keine schweren Elemente

BBN: keine schwereren Elemente als 7Li und °Be, da 7 .7
. V ~ 1 2
- rasches Anwachsen der Coulomb-Barrieren C INEE
- die Elemente mit A = 5 - 8 extrem instabil sind (Be)
- die Dichte fur die Tripel-Alpha-Reaktion 3a. — 12C* (s.u.) nicht hoch genug ist
% alle schwereren Kerne werden in Sternen gebildet

& e
Tripel-a-Reaktion

12

C Kernschalenbrennen
T Gamma s-Prozess (slow, wenige Neutronen)
r-Prozess (rapid, viele Neutronen)

Fusion in Sternen:

pp-Fusion
CNO-Fusion

Y Y

14
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He-4 Massenanteil

Haufigkeit relativ zu H

Anteil an kritischer Dichte [%]
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BBN - Resultate

Idie Kombination experimenteller Resultate
von D, 3He, 4He und 7Li ergibt im Rahmen
der systematischen Fehler konsistente
Resultate (Konkordanz): Bestimmung des
Baryonen-Photonen-Verhaltnisses 1

Ida N(y) bekannt ist aus der Hintergrund-
Strahlung (CMBR), ergibt sich
fur die Baryonendichte Q, :

OO34SQbSOO48

die Baryonen (Protonen & Neutronen)
tragen nur zu ~ 4-5 % zur gesamten
Energiedichte €, im Universum bei
(dunkle Energie & dunkle Materie)
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. \‘(" BBN und die Anzahl der v—Generationen N, .’;“’

BBN erlaubt Tests fundamentaler Physik — enge Wechselbeziehung

zwischen Kosmologie, Kernphysik und Teilchenphysik

Frage: wie viele Teilchengenerationen gibt es im Universum? N = 3,....

Schramm et al. leiten aus BBN (*He-Rate) erste Obergrenzen ab fiir N,:
1977: N, <7 1980: N, < 4

heutiger Wert

grundlegende Idee:

4He-Rate ist abhangig von

der Expansionsrate des
Universums bei T=1 MeV, d.h.
von der Energiedichte aller
relativistischen Teilchen:
Photonen, Elektronen &
Neutrinos

Schramm
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Teilchenphysik: Bestimmung der Anzahl der v—Generationen aus der
‘unsichtbaren” Zerfallsbreite des schweren Z° Bosons der elektroschwachen
Kraft am LEP- e-e* - Speicherring (CERN) , Reaktion: e* +e™ — Z9

Breite: Ty, (Z° > vv) =
+ ALEPH N, x (174 £ 11) MeV

v DELPHI

ol.3 direkt aus Z9 Breite:
= OPAL

indirekt aus Fits an
gesamte LEP Daten:

Breit-Wigner
Resonanzkurve

0 o
87/ 88 89 90 91 02 93 094 05 06| gute Ubereinstimmung
Vs=E_ in GeV BBN und LEP Daten

17
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2. Kernfusion in Sternen

Sonne als typischer Hauptreihenstern bezieht Energie aus Kernfusion:
Energieerzeugung: H-Fusion 4H — 4He + 2 e* + 2 v,

Energietransport innen:  radiativ
lokales Strahlungsgleichgewicht
Energietransport auf’en: konvektiv

Protuberanzen

Sonnenflecken

MARCH 1. 1939 PHEYSICAL REVIEW VOLUME $5

Energy Production in Stars*

H. A. Bevum
Cormell Umiversity, Tthaea, New Vark
(Received September ¥, 1938)

Bt the most isportast searce of emergy in
s ds the reactioms of carbon awd mitrogem with
protoms. These reactions forr a cyele in which the original
nuclens is reproduced, sir CrHe= .

o v

reactions are wmnique in their
r than carbon,
ission of an
2l necleus s pormanently
avier than Buorine, only
radiative capture of the grotans oceurs, alsa destroyi
ariginal sucleus. Onygen asd faorine reactions mostly lead
nitrogen, Besides, these heavier nuclei react mach
moce slowly than C and N and are then
foe the enengy production.
agreemens of the carbon-nitnogen reactions with
observational data (§7, %) is excellent. In order to give the
i . the central tempera-
ture of the sus would have ta be 185 million degrees while

§l. INTRODUCTION

HE progress of nuclear physics in the last
few yvears makes it possible to decide rather
definitely which processes can and which cannot
o n the interior of stars. Such decisions will
be attempted in the present paper, the discussion
being restricted primarily te main sequence
stars. The results will be at variance with some
current hypotheses.
The first main result is that, under present
conditions, no elements b

hle extent. Therefore
heavier elements were
built up before the stars reached their present
state of temperature amnd density. No attempt
will be made at speculations about this previous
state of stellar matter

The energy production of stars is then due
entirely to the combinal of four protons and
two electrons into an e-particle. This simplifies
the discussion of stellar evolution inasmuch as

* Awanded am J ressy Worrison Prive in 1938, by the
New Vork Academ c.e Scienees.

integration of the Eddington equations gives 19. For the
brilliant star ¥ Cygei the comesponding figures are 30
and 32, This good agreement holds for all bright stans of
ke main sequence, but, of course, not for giants.

For fainter stars,
reaction H+H =D+
believed to be smainl
tion. (§10)

It is shown furtber (§5-6) that me clements brovier Fhon
Het can be budlt up in ordissey sases. Thi
mentioned above, that all ele
tegrated by proton bomband me
beilt up (by radiative capture)

lower ceatral temperatumes, the
and reactions following it, are
responsible for the energy produc-

ier elements found In stars mwust therefore

have existed already when the star was formed,

Finally, the suppested mechanism of energy production
is used to draw conchesions about astroplysical problems,
such as the massluminosity relation (§10), the stability
against temperature changes (§I1), and stellar evolution
[{1F3 N

the amount of heavy matter, and therefore the
opacity, does not change with time.

The combination of four protons and two
electrons can occur essentially only in two wavs.
The first mechanism starts with the combination
of two protons to form a deuteron with positron
emission, vz

H+H=D+e (L]

The deutercn is then transformed into He' by
further capture of protons; these capiures oocur
very rapidly compared with process (1). The
second mechanism uses carbon and nitrogen
catalysts, according to the chain reaction

NE= OB} o+

ou=Nugpe P
N H = O34 Het

The catalyst C% is reproduced in all cases except

carbom and nitrogen remains practically un-
changed (in comparison with the change of the
number of protons). The two reactions (1) and

434

18




\‘(lT Sterne: Kernfusion von 'H zu 4He
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Hauptreihensterne: Fusionsenergie AE = 4.28 x 1012 J = 26.73 MeV

P P

P _p
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Reaktionsteil
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e Ve
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3He \ / 3He
P@ p

4He
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pp-I Kette: 4p —> 4He,,,,+,,,2,,,e,,,,,,,+,,,2,,,",,,,,,,,,,,

C.F. von Weizsacker
CNO-Zyklus (1938)

Ny

£ et

wichtig fur schwere Sterne (T, > 1.8 x 107 K)
CNO-Zyklus: 4p — *He+ 2 et + 2 v,

'H

&

v Q

‘Ha
N

Iangsamster
Reaktionsteil




..\\._‘("' Heliumbrennen bel Roten Riesen
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I nach Verbrauch des H im Kern: Tripel-a.-Reaktion 3 a — 12C (He-Brennen)

4He + 4He + 95 keV <« %Be +y
8Be + 4He <« 12C + 7.28 MeV [F. Hoyle: Vorhersage einer 12C Resonanz!]

. _ Positronen & Tnpel-AIpha Helium-4 Kohlenstoff-12 EnerglegeW|nn
+. e Helium-& e —v—r z ) ' .
:, ' “w \Qz Reaktion ;] durch He-Fusion:
O] @ . PR s - | i AE =2.4 MeV
11.83 :'
0.84 -7~ rirAs
0.3 "],
0.64l 3
7 lre542 ol
4.4389 i 2*l
Hauptreihe: ::>
Dp-Fusion 3a-Prozel 2o T

20
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AT Elementsynthese in massereichen Sternen &2
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Primordiale
Gaswolke - 16 Sonnenmassen  VVasserstoffbrennen

T7% Wasserstoff

23% Helium Kerntemperatur = 4 x 107K
(Massenanteile) \

Heliumbrennen

Kerntemperatur = 1.6 x 108 K
Kerndichte = 1,500 g/cm?

AQ -
"

7 Nﬁ\‘iv.o“ e

Ende des Siliziumbrennens

REVIEWS OF Wacsor.
Kohlenstof ( stoff < 23,000,000 km
MODERN PHYSICS bremen

Vorume 29, Numser 4 QOcroser, 1957

Helium = 500,000 km

< 38,000 km

Synthesis of the Elements in Stars®
E. Marcarer Bursipce, G. R. BurBmce, Wrrtiam A. Fowrer, anp F. HovLe Sa UerStOffbrennen

Kellogg Radiation Laboratory, California Institute of Technology, and
Mount Wilson and Palomar Observatories, Carnegie I'nstitution of Washington,
California I'nstitute of Technology, Pasadena, California

. " Neonbrennen
“It is the stars, The stars above us, govern our conditions";
(King Lear, Act IV, Scene 3)
but perhaps =
“The fault, dear Brutus, is not in our stars, But in ourselves,” de r In n e re Ke rn
(Julius Caesar, Act 1, Scene 2) Zentraltemperatur = 109 K
TABLE OF CONTENTS mittlere Dichte < 107 g/em?
I Introduction.. ........ ... ..o e R 5

A. Element Abundances and Nuclear Structure . Ceee ..
B. Four Theories of the Origin of the Elements. . ..o 53 - I
C. General Features of Stellar Synthesis. .. .. ... . . i e 33 Fe Kern mlt Chandrasekhar Masse
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Kernfusionsreaktionen in
massereichen Sternen fuhren
zu Elementen der %6Fe-
Gruppe, stark ansteigende

Coulomb-Barrieren der Kerne:

fortschreitende Reaktions-

Primordiale
??15:: olkel . 16 Sonnenmassen  VVasserstoffbrennen
23% H;-isus:]rso Kerntemperatur = 4 x 107K

(Massenanteile)

-

Heliumbrennen

Kerntemperatur = 1.6 x 108 K
Kerndichte = 1,500 g/cm?

AQ -
"

schritte erfolgen mit hoheren I Ende des Siliziumbrennens
Zentral-Temperaturen "
asser-
T=10"K - T>102K g%l:]lﬁgﬁtof (( stoff < 23,000,000 km
( Helium = 5{?“0,000 km
Sauerstofforennen B
Neonbrennen

22

der innere Kern

Zentraltemperatur > 10% K
mittlere Dichte < 107 g/em?

Fe-Kern mit Chandrasekhar Masse



ﬁ(" Kernschalenbrennen - |

innere Zwiebelschalenstruktur eines
massereichen Sterns M > 10 Mg Wasserstoffbrennen

He + “He + “He —

roter Uberriese




ﬂ(" Kernschalenbrennen - I

innere Zwiebelschalenstruktur eines Neonbrennen (T = 10° K)

massereichen Sterns M > 10 Mg

160 + 160
160 + 160

160 + 160 —31P +p

160 + 160 + 4He
160 + 160 s 24\ig + 2 x4He

288 + Y —_ 24Mg + 4He
2L SIEEE LI CRECHCE SRRy
B2 ST ELEE R N Ry

T > 10° K: Photodesintegration
von Kernen
Neutrinokuhlung

|

REECRRELIE +
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A\‘(“ SNII — Elementsynthese im r-Prozess

I nach dem Kernkollaps einer Supernova 1
entsteht eine nach aufen laufende
Schockwelle

R km] A Fluss @,
10™- 1022 n/cm?

—
=
=
|

10%]

S
|

—
[—]
8
1

Solare Haufigkeit [Si

—a— $-Prozess

—
[—]
da
1

10%

—— r-Prozess
—— p-Prozess
0] "
80 100 120 140 160 180 200
103 o Massenzahl A

in der Schockwelle existiert ein

102 extrem hoher Neutronenfluss:
B .40 neutronen-reiche Bereich bei
Y R = 103 km ist ein moglicher
R,

. — Ort fUr den r-Prozess
PNS 1.4 .
n, p a,n Saat rapid neutron capture
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