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1. Introduccion de conceptos

Fuerzas fundamentales

e Existen 4 fuerzas fundamentales

e En astrofisica intervienen TODAS

mass =23 MeVic* =1.275 GeVic*

Particulas Interacciones




1. Introduccion de conceptos

Particulas

* Hadrones y leptones

* Hadrones: nucleones (neutrones y
orotones).

— Quarks+gluones




1. Introduccion de conceptos
Energia de ligadura

e ;Qué masa tiene un sistema ligado?

E=mc¢c2



1. Introduccion de conceptos
Energia de ligadura

e ;Qué masa tiene un sistema ligado?

|\/Itotal — ZMI o B/C2

B = energia de ligadura
M; = masa de los constituyentes libres



1. Introduccion de conceptos
Energia de ligadura

* Formula de masas (Weizsacker)
 Alrededor del 1% de la masa del nucleo

* E=mc2



1. Introduccion de conceptos

Formula de masas (Weizsacker)
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1. Introduccion de conceptos

Formula de masas (Weizsacker)
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1. Introduccion de conceptos

Velocidad de reaccion

e Seccion eficaz

— Dependencia con la velocidad
* Dependencia con la temperatura



1. Introduccion de conceptos

Velocidad de reaccion

Shu

energy

A

/repulsive Coulomb potential

my?’/2
J ~ —>
M separation distance
classically
forbidden
domain

- attractive nuclear potential



P(v) -> Maxwell Boltzmann distribution

e.g. p+p
Maxwell-Boltzmann
Poc exp(-E/kT) Penetrability
P exp(-(E/E)!?)
Gamow Peak
£
5
e
2
E
-
B

ener
L. Gialanella &Y



Same temperature but larger coulomb barrier

Maxwell-Boltzmann

o exp(-E/kT) Penetrability

P exp(-(E/E)"?)

Gamow Peak

Probability density

energy

; ,_r_'.'-T.'f_y‘ﬁ
WEHL. Gialanella



Same Coulomb barrier but higher temperature

r'y
Maxwell-Boltzmann

o exp(-E/kT) Penetrability

P .« exp(-(E/E)!?)

Gamow Peak

Probability density

energy

, .-_f_'.“-?.'f_i
W&/ L. Gialanella



2. Nucleosintesis primordial

early Universe

200+

KT (MeV)
/,

\

\ neutron stars
\

\
\\
il

10

Basdevant, Rich, Spiro density of nucleons



2. Nucleosintesis primordial

Cosmic time Temperature Events

t 1074 s kT = 10* MeV Quarks form neutrons and protons

t=1s kT =~ 1 MeV Neutrinos decouple

t=4s kT ~ 0.5 MeV Electron—positron annihilation

t = 3 min kT ~ 0.1 MeV Helium and other light nuclei formed

t~3 x10° years kT ~ 0.3 eV Atoms formed and photons decouple
Philips

A

e +e =7+

. _ 5 b2 2
e +e =VTV 3/ mc” N, m, (m, —mp)c

. ¢ Nocm’?exp —— = exp —
n+v.=p-+e kT N m kT

4 24




2. Nucleosintesis primordial

* Balance:
—1H y 4He a patadas
— Trazas de 2H, 3He, 7Li (1 por cada 105 1H)
— No existen neutrones libres

* Teorizado por Gamow

j\rn. .
= exp [i] ~ 0,2 =20%

kT ~ 0.8MeV A;fp kT



3. Nucleosintesis estelar

* ;,Que es una estrella? (Charla de Juan)

P(r+dr)
T(r+dr)

L

GM(r)

Basdevant, Rich, Spiro dr I p (T ) 7 2



3. Nucleosintesis estelar

Combustion de H

Existen 4 cadenas para fusionar 1H en 4He:
* Cadena proton-proton: PPI, PPII, PPIII
* Ciclo CNO

¢, Quée fuerzas intervienen?

p+n — d+7 No posible, Z 1 en estrellas
SHe+n — *He+vy

‘He +* He =~ Be °Li no es ligado

‘He + p/7>"§Lz 5Be no es ligado



Combustion de H. Cadena p-p

p+ p—hd+€++l}t

p+d —3He+y

Y Y

'He + *He —{*He - 2p He + *He — "Be + v
¢+ 'Be —Li+v, p+'Be — B+
p + 'Li —|*He + ‘He| 5B — 8Be” + et + 1,
"Be* — |4He + 4I—lﬁ:l
BRANCH I BRANCH li BRANCH I
Qpy=262MeV 0, .= 25.7 MeV er;r: 9.1 MeV

Philips 85%) (15%! (0.0260]



Combustion de H. CNO(*2C)

iiCNO no existen en 12 generacion!!

o +p o .
121 ey 13V 4 Necesita mayor

A
3 ‘ . temperatura que
et e cadena p-p

+p

> AN o 9

TP ‘ .
150 41

37
e+ Ve
—h’)‘ -
244 He
]




Combustion de H. CNO(*°N)

iiCNO no existen en 12 generacion!!

. —'—j) 15
UN —— 0 +1
A

> O+ et + .

—i—p‘ |
WA 44 76




Combustion de H.

Bertulani

Energy production £ [MeVg™'s™']
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Combustion del ‘He

Y si la temperatura sigue subiendo...

¢, Fusion de 2 alfas? El 8Be no es un nucleo ligado y
tiene una vida media de unos 0.1 ps (10-1¢ s)

‘He +* He =° Be Q) = —90 keV

N Bes Nl ed Q)

NHes (ukT)3/2 e




Combustion del ‘He

Y si la temperatura sigue subiendo...

¢, Fusion de 2 alfas? El 8Be no es un nucleo ligado y
tiene una vida media de unos 0.1 ps (10-1¢ s)

¢, Fusion de 2 alfas? jNo, tres!

Ja — (4H€, +°% Be — )12 C+vy+7 QQ =73 MeV

Proceso triple alfa



Combustion del ‘He

Y si la temperatura sigue subiendo...
¢, Fusion de 2 alfas? jNo, tres!
3o — (4He +° Be — ) C+v+7y Q=73 MeV

A partir del 2C se pueden seguir agregando alfas

(12C L — 169 + 7y (2 =7 MeV

3 ;
k160 +a — YNe+ Y




Combustion del *He

20 —
—_— 3=
> 92keV 283keV
2 L 3w
S 4 Te— 8 T
m He Be T
B +3 “He +2*He ’
10 —
45keV
B 0+ | B -
- e
+4He
0o | 0+

16

Fig. 8.5. The energy levels of four *He nuclei.

Basdevant, Rich, Spiro



Combustion del ‘He
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Combustion del 2C

Y si la temperatura sigue subiendo...

2'Ne+4+*He Q=5 MeV (})
2Na + p Q=2MeV ()
Mg+ n Q=1MeV (V)
Dﬂ[(’ Q 14 MeV

12 12
(JSHC ‘l‘é_ 0 —> 1717\[( —>

Aparecen los primeros nucleos con A impar

iSe liberan protones y neutrones!



Combustion del 2C

Y si la temperatura sigue subiendo...

2Ne++ He Q=5 MeV  (f)
: _ 23 N N 9 ] €
12 12 ~ . Na+p Q=2 MeV (})
Ot pf\[gi .“'gf\[g +n Q=1MeV (T)

L’)f\f( Q=14 MeV

Aparecen los primeros nucleos con A impar

iSe liberan neutrones!

13
[+ :
PCyp - BN+~ C+a —» YO+n



Combustion del Mg

Podriamos pensar que fusionando dos
nucleos de 22Mg llegamos cerca de la
estabilidad A=56.

Sin embargo, la presencia de fotones
termicos de alta temperatura hacen que
sea un proceso poco eficiente (son
capaces de disociar nucleos)

Ciclos para llegar a nucleos mas pesados



(Bi)Ciclo NeNa + MgAl

Y si la temperatura sigue subiendo...

21N e (p—;{)r 22N a 25Mg ﬂ. 26
@
TP PRI
- <—|- - L7 { F {
21Na 22Ne 25| ZGMg 27Sj
— — %
S A A L4
Q
19|: ------ > ZONe < 23Na —  » 24Mg — 2?A|
([}3'}") (p,()',) ([],'}’) ([33[1) (psﬂf')

L. Gialanella



Combustion del 28S)

* Podriamos pensar que fusionando dos
nucleos de 28Si (para dar 58Ni) llegamos
cerca de la estabilidad A=56.

* Sin embargo, la presencia de fotones
termicos de alta temperatura hacen que
sea un proceso poco eficiente (son
capaces de disociar nucleos)



Combustion del 28S)

Y si la temperatura sigue subiendo...
BGi+a — BAr 4
BAr+a — YCa 4+~
Woa+a — i+~
“BTi+a - BOr+ Y
BOr+a — Fe+ Y

- = .
“Fe+a — Ni+ry



iNo hay mas que fusionar...

* ... enelndcleo! En la corteza puede
existir fusion en diferentes etapas

M(r)=8 M=25




El Catapun

* La presion de degeneracion no depende
de la temperatura

* Colapso gravitatorio de las capas externas

* .Y de donde sale la energia para
mantener el brillo?



El Catapun

* La luminosidad, y su duracidn, estan
determinadas por ciertos IsOtonos

Basdevant, Rich, Spiro
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El Catapun

* La luminosidad, y su duracidn, estan
determinadas por ciertos isotopos

Basdevant, Rich, Spiro
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Nucleo de la estrella

e Adids al termostato nuclear...

— Produccion térmica de neutrinos

— Se degenera: el plasma no soporta la presion

— Neutronizacién: para compactar materia

— Fotodisociacion y evaporacion: fotones muy
energeéticos
* Trampa de neutrinos



Escala de tiempo
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Evolucion MS

www.physics.byu.edu/faculty/christensen

Etapa T/K p / (g/cm?) P/ P, Duracion
Fusion H 4E7 5 5E-12 ~1E7 afnos
Fusion He 2ES8 700 7E-10 ~1E6 afnos
Fusion C 6ES8 2E5 2E-7 600 anos
Fusion Ne 1E9 4E6 4E-6 1 ano
Fusion O 2E9 1E7 0.00001 6 meses
Fusion Si 3E9 3E7 0.00003 1 dia
Colapso g 1E10 1E12 1 segundos




Evolucion MS

reaction

14[4'H — *He]
2[7*He — 2C'°0]
2['2C'%0 — **Si]
228Si — %ONi

*Ni — *°Co — *°Fe

total

I kT
(10°K)  (keV)
0.015 1.3
0.15 15
0.8-2.0 100
3.5 300

Basdevant, Rich, Spiro



4. Nucleosintesis explosiva

* Diferentes procesos: s, I, rp, nu-p...

— ¢ Dependeran de la temperatura?



4. Nucleosintesis explosiva

* Diferentes procesos: s, I, rp, nu-p...

— ¢ Dependeran de la temperatura? No!
* Proceso s y proceso r: los protagonistas son n
* Proceso rp: energia gravitatoria

* Proceso nu-p: los protagonistas son neutrinos



4. Nucleosintesis explosiva

* Proceso r: absorcion rapida de neutrones
Z 4%

-

Basdevant, Rich, Spiro

Z=20)

7=28

0C=N

i

® stable




4. Nucleosintesis explosiva

* Proceso s: absorcion lenta de neutrones

Basdevant, Rich, Spiro
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5. Conclusion

* Abundancia relativa de los nucleos
— Depende del proceso de nucleosintesis
— Depende de la forma de dispersion

— Uno de los pilares de la th del Big Bang



5. Conclusion
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5. Conclusion

Nucleosintesi

L. Gialanella

primordiale
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5. Conclusion
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5. Conclusion
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