
10 Reakcje ja̧drowe
Dane z fizyki ja̧drowej potrzebne nam do wyliczenia mocy wydzielanej w reakc-
jach na jednostkę masy, ε(ρ, T, X), oraz pochodnych czasowych wzglȩdnych
obfitości, Xi, to przekroje czynne i wartość wydzielonej energii (ewentualnie
pomniejszonej o energiȩ unoszona̧ przez neutrino).

Bȩdziemy oznaczać przez rj,k liczbȩ reakcji ja̧der j z jądrami k w 1 cm3 na
sekundȩ, a symbolem λi,j – liczbȩ reakcji na jedna̧ cza̧stkȩ. Mamy zatem

rj,k = λj,kNjNk. (284)

Zwia̧zek λi,j z przekrojem czynnym σi,j wyjaśniony zostanie później. Tu za-
uważmy, że jednostka̧ λ jest cm3/s. Liczba ja̧der izotopu j w 1 cm3 dana jest
przez

Nj =
ρXj

Ajm
,

gdzie Aj jest liczba̧ masowa̧.
Energiȩ wydzielona̧ w pojedynczej reakcji syntezy można wyliczyć odejmuja̧c

nadwyżkȩ masy pierwiastków wyjściowych od nadwyżki masy powstaja̧cego
pierwiastka. Nadwyżkȩ masy definiujemy jako

∆mj = (mj −Ajm)c2 = 931.5(mj/m−Aj) MeV (285)

Table 2. Wybrane nadwyżki masy
izotop A ∆m [MeV]
n 1 8.071
H 1 7.289
H 2 13.136
H 3 14.950
He 3 14.931
He 4 2.425
Be 8 4.944
C 12 0
O 16 -4.737

Przemiany ja̧drowe zachodza̧ czȩsto w
cyklach składaja̧cych siȩ z cia̧gów syn-
tez i nastȩpuja̧cych po nich rozpadów
promieniotwórczych powstałego niesta-
bilnego izotopu. Podlega on rozpad-
owi, w wyniku którego powstaje(a̧) izo-
top stabilny , emitowany jest foton γ,
pozytron+neutrino, lub neutron. Czas
życia niestabilnego ja̧dra mierzony jest
w minutach, sekundach i ułamkach
sekund.

Zwykle o szybkości cyklu reakcji decyduje jedna, najwolniejsza, reakcja syn-
tezy, powiedzmy reakcja izotopów a i b. Wtedy

ε =
λa,b

ρ
NaNbQeff =

λa,bρXaXb

AaAbm2
Qeff , (286)

gdzie Qeff oznacza energiȩ wydzielona̧ w pojedynczym cyklu pomniejszona̧ o
energiȩ unoszona̧ przez neutrina Qν . Mamy wiec

Qeff =
∑

j,pocz

∆mj −
∑

k,kon

∆mk −Qν . (287)

79



Dla określonej syntezy nie jest to wielkość dokładnie ustalona, ponieważ straty
neutrinowe zależa̧ od tego w jakim cyklu synteza zachodzi. Jeżeli Qeff jest
wyrażone w MeV, to żeby mieć ε w jednostkach c.g.s. należy pomnożyć prawa̧
stronȩ przez 1.602× 10−6.

Zmiana obfitości pierwiastka j dana jest przez

dNj

dt
= −

(
λ̃j +

∑

k

λj,kNk

)
Nj +

∑

k

∑

i

λi,kNkNi, (288)

gdzie λ̃j jest stała̧ rozpadu dla niestabilnych ja̧der. Jeżeli zmiany zachodza̧ w
tempie znacznie szybszym niż cały cykl, to można wyliczyć Nj z (288) jako
obfitość równowagowa̧ przyjmuja̧c dNj/dt = 0.

10.1 Bariera potencjału
Reakcje syntezy ja̧der wymagaja̧ zbliżenia siȩ na odległość dN odpowiadaja̧ca̧
zasiȩgowi sił ja̧drowych, która jest porównywalna z rozmiarem ja̧dra. Odległości
ja̧drowe mierzy siȩ w fermich (1 fm = 10−13cm). Promień protonu ma ≈ 0.8
fm. Dobra̧ ocenȩ zasiȩgu sił ja̧drowych daje wzór

dN ≈ 1.4(A1/3
j + A

1/3
k ) fm .

Bariera potencjału sił elektrostatycznego odpychania, która̧ trzeba pokonać,
wynosi

EC =
e2ZjZk

dN
= 1.4

ZjZk

dN [fm]
MeV, (289)

po podstawieniu e = 4.8 × 10−10 c.g.s. Dla reakcji p+p mamy wiȩc EC ≈ 0.5
MeV. Średnia energia kinetyczna cza̧steczek gazu dana jest przez

Ē = kT = 8.6× 10−4T7 MeV,

gdzie T7 = T/107K. W centrum Słońca mamy T7 = 1.57, sta̧d

EC

Ē
= 370

Oceńmy jaki ułamek stanowia̧ tam cza̧stki o energiach E ≥ EC . Z całkowa-
nia rozkładu Maxwella-Boltzmana (rów. 117) wynika,

NC

N
=

2√
π

∫ ∞

xC

exp(−x)
√

xdx,

gdzie oznaczyliśmy x = E/Ē. Posługujemy siȩ całkowaniem przez czȩści i ko-
rzystamy z silnej nierówności xc À 1, która pozwala nam na uwzglȩdnienie tylko
członu brzegowego. W ten sposób dostajemy

NC

N
≈ 2

√
xC

π
exp(−xC) = 4× 10−160,
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a więc tylko dla czterech protonów na 10160 mielibyśmy E ≥ EC , a w całym
Słońcu jest mniej niż 1057 protonów. Gdyby nie efekt tunelowy, to reakcje
ja̧drowe nie mogłyby zachodzić.

Chmury elektronowe otaczaja̧ce ja̧dra redukuja̧ barierȩ potencjału, co pro-
wadzi do efektywnego zwiȩkszenia prawdopodobieństwa reakcji o czynnik ekra-
nowania Sf . W gȩstej plazmie jest to efekt znacza̧cy. W skrajnych warunkach,
synteza może zachodzić w zerowej temperaturze (zimna fuzja). W zastosowa-
niach astrofizycznych zwykle wystarcza przybliżenie słabego ekranowania. Wte-
dy, korzysta siȩ z teorii Debye’a-Hückela, w której potencjał elektrostatyczny
ekranowanego ja̧dra opisuje wzór

φ(r) =
Ze

r
exp

(
− r

rD

)
,

gdzie

rD =

√
mkT

4πe2ζρ
, z ζ =

∑

j

Zj(Zj + 1)
Aj

Xj , (290)

nosi nazwȩ promienia Debye’a. W tym przybliżeniu czynnik ekranowania wynosi

Sf = exp (−dN/rD) ≈ 1− dN

rD
. (291)

Liczbowo, mamy

rD = 3× 10−9

√
T7

ζρ2
cm,

gdzie ρn jest gęstością w jednostkach 10n g/cm3. Dla ocen można położyć ζ = 1.
W centrum Słońca wartość rD jest rzȩdu 10−9. Ekranowanie powoduje więc w
tym przypadku tylko niewielka̧ redukcjȩ bariery elektrostatycznej. Podobnie
jest dla innych gwiazd cia̧gu głównego. Rola tego efektu jest tym wiȩksza im
mniejsza jest masa gwiazdy.

10.2 Przekrój czynny na reakcje syntezy ja̧der
Laboratoryjny przekrój na reakcjȩ przy bombardowaniu strumieniem cza̧stek j
uderzaja̧cych z prȩdkościa̧ v w tarczȩ z ja̧drami k, oznaczamy przez σj,k(v) i
rozumiemy jako liczbȩ reakcji liczonych na jedno ja̧dro k w jednostce czasu przy
danym strumieniu cza̧stek j na cm2 w jednostce czasu. Ilość reakcji w jednym
cm3 tarczy (jeśli cza̧stki nie sa̧ hamowane, a reakcja jest mało prawdopodobna)

rj,k = σj,k(v)vNjNk

Ta definicja pozostaje ważna dla gazu zawieraja̧cego jądra j i k. Trzeba jedynie
wzia̧ć pod uwagȩ rozkład wzglȩdnych prȩdkości ψ(v). Mamy wiȩc

rj,k = NjNk

∫ ∞

0

σj,k(v)ψ(v)vdv = NjNk < σj,kv>= NjNkλj,k. (292)
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Można pokazać (zadanie na ćwiczenia), że rozkład prȩdkości wzglȩdnych
ψ(v) jest rozkładem Maxwella-Boltzmana dla cza̧stek o masie zredukowanej

mred =
mjmk

mj + mk
.

Ze wzoru (117) znajdujemy wtedy

ψ(v)vdv =
(

2
kT

)3/2 (
1

πmred

)1/2

E exp
(
− E

kT

)
dE. (293)

Dla identycznych cza̧stek, NjNk należy we wzorze (252) zasta̧pić przez 1
2N2

j .
Można napisać ogólnie

rj,k =
NjNkλj,k

(1 + δj,k)
. (294)

Czas życia ja̧dra k ze wzglȩdu na reakjȩ z cza̧stka̧ j dany jest przez

τj,k =
Nj

rj,k
.

Jeśli trzeba wzia̧ć pod uwagȩ wiele reakcji, to czas życia ja̧dra k dany jest przez

τk =


∑

j

1
τj,k



−1

.

Przekrój czynny σj,k zawiera czynnik penetracji, który w przybliżeniu JWKB
– stosowalnym gdy E ¿ EC – i przy zaniebaniu ekranowania, dany jest przez

PC = exp
(
− b√

E

)
, (295)

gdzie

b = 0.98ZjZk

√
mred

m
MeV1/2.

Postȩpowanie przy wyliczaniu przekroju czynnego zależy od tego, czy w
ja̧drze powstaja̧cym w wyniku fuzji istnieja̧ rezonanse w zakresie niskich ener-
gii. Jeśli energie cza̧stek sa̧ odległe od rezonansowych, to można przyja̧ć

σ(E) =
S(E)

E
PC (296)

gdzie S jest wolno zmienna̧ funkcja̧ energii. Funkcjȩ tȩ wyznacza siȩ ekspery-
mentalnie. Najczȩściej mierzy siȩ σ dla E znacznie wiȩkszych niż spotykane
w gwiazdach i ekstrapoluje S. Dla wszystkich ważnych w astrofizyce reakcji
ja̧drowych, wartości S0 = S(E0) i pochodnych w rozwiniȩciu na szereg Taylora
wokół wybranego E = E0 sa̧ stablicowane. W uproszczonych formułach można
dalsze wyrazy tego szeregu pomina̧ć.
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Ze wzorów (292-296) dostajemy zatem

λj,k =< σj,kv>=
(

2
kT

)3/2 (
1

πmred

)1/2

S0

∫ ∞

0

eF (E)dE (297)

gdzie

F = −
(

E

kT
+

b√
E

)
.

Funkcja F (E) osia̧ga maksimum dla energii

E = EG ≡ (0.5kTb)2/3 (298)

nazywanej szczytem Gamowa. Całkȩ wylicza siȩ kłada̧c, w przybliżeniu

F = FG + 0.5F
′′
G(E − EG)2

z
FG = −3

EG

kT

i

F ”
G ≡

(
d2F

dE2

)

E=EG

= −3
4
bE

−5/2
G = −3

2

(
b

2

)−2/3

(kT )−5/3,

co uzasadnia szybkie malenie funkcji podcałkowej przy oddalaniu się od jej
maximum przy E = EG. Z tym przybliżeniem, całkę w (297) wyliczamy w
granicach E − EG od −∞ do +∞. Tak znajdujemy

∫ ∞

0

eF dE ≈
√

2π

−F
′′
G

eFG =

√
4π

3
(0.5b)1/3(kT )5/6 exp

[
−3

(
b

2

)2/3

(kT )−1/3

]

(299)
i ostatecznie z (297) mamy

λj,k ∝ T−2/3 exp

(
− f

T
1/3
7

)
, (300)

gdzie

f = 1.5b2/3

(
k

2
107K

)−1/3

= 19.72(ZjZk)2/3
(mred

m

)1/3

.

Ta forma zależności szybkości reakcji od tempertury jest charakterystyczna
dla reakcji nierezonansowych. Jeżeli reakcja j + k jest ta̧ wolna̧ reakcja̧, która
determinuje szybkość cyklu, to wykładnik temperaturowy w prawie produkcji
energii dany jest przez

εT =
∂ ln ε

∂ ln T
≈ ∂ ln λj,k

∂ ln T
≈ f

3T
1/3
7

− 2
3
. (301)
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Zwróćmy uwagȩ na zależność εT od ładunku ja̧der. Im jest on wyższy, tym
silniejsza zależność ε od T ,a tym samym wiȩksza koncentracja produkcji energii
w pobliżu centrum gwiazdy.

W okolicy rezonansu wyrażenie na przekrój czynny ma postać

σ ∝ PCFr

gdzie
Fr = [(E − Er)2 + (Γ/2)2]−1

i
Γ =

h

2πτ
¿ Er.

Jeżeli rezonans występuje przy niskich energiach, to często dominujący wkład
do całki w wyrażeniu (292) na rj,k pochodzi z okolicy E = Er i we wszyst-
kich pozostałych funkcjach E można tȩ równość założyć, oprócz Fr. Całka tej
funkcji po dE jest elementarna i wynosi 2π/Γ. Stąd, korzystając jeszcze z (293),
dostajemy

λj,k ∝ T
−3/2
7 exp

(−1161Er

T7

)
, (302)

gdzie Er jest energią Er jest w MeV. Współczynnik liczbowe dla wszystkich
rezonansowych reakcji istotnych dla wnȩtrz gwiazdowych sa̧ stablicowane.

Jeżeli reakcja rezonansowa wyznacza tempo cyklu, to wykładnik tempera-
turowy dany jest przez

εT ≈ 1161Er

T7
− 3

2
. (303)

10.3 Reakcje w fazie cia̧gu głównego

Cykl p-p
Kolejne reakcje cyklu oznaczamy symbolami od (pa) do (pi)
(pa) 1H +1H →2 H + e+ + νe

(pb) 2H +1H →3 He + γ
albo (PP-I)

(pc) 3He +3He →4 He +1H +1H
albo (PP-II)

(pd) 3He +4He →7 Be + γ
(pe) 7Be +e− →7 Li + νe(+γ)
(pf) 7Li +1H →4 He +4He

albo (PP-III)
(pg) 7Be +1H →8 B + γ
(ph) 8B →8 Be +e+ + νe

(pi) 8Be →4 He +4He
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Wszystkie reakcje syntezy sa̧ nierezonansowe. Reakcja (pa) wyznacza tempo
cyklu, które w przybliżeniu opisuje wzór

rp−p = rpa ≈ 2.48× 1012 X2ρ2
2

T
2/3
7

exp

(
−15.7

T
1/3
7

)
cm−3s−1, (304)

wynikaja̧cy z (284), po skorzystaniu z (300) i podstawieniu stałych liczbowych.
Tempo produkcji energii na jednostkȩ masy (rów. 286) dane jest w przybliżeniu
wzorem, w którym w szczególności zaniedbujemy nadwyżkę strat neutrinowych
wynikających z udziału gałęzi PPII,

εp−p =
Qp−p,effrp−p

ρ
≈ 5.2× 106 X2ρ2

T
2/3
7

exp

(
−15.7

T
1/3
7

)
erg g−1 s−1. (305)

Główny wkład do Qp−p,eff wMeV pochodzi z (pb): 5.49 (pc):12.86, (pf):17.35.
Średnia energia unoszona przez neutrina, Qν , (pa): 0.26, (pe): 0.80 (ph): 7.2.

Wykładnik temperaturowy (wzór 301) wynosi

εT =
5.2

T
1/3
7

− 2
3
≈ 3.9 w centrum Słońca.

Reakcja (pb) wymagaja̧ca niższych temperatur niż (pa) prowadzi do za-
miany prawie całego deuteru na He3 w ja̧drze gwiazdy już przed osia̧gniȩciem
ZAMSu. We wnȩtrzu współczesnego Słońca wzglȩdna obfitośċ He3 osia̧ga maksi-
mum X3 = 3.3×10−3 dla r = 0.28R. Poniżej wartość X3 określa w przybliżeniu
równowaga produkcji w reakcji (pb) i w reakcjach (pc) i (pd).

zadanie Korzystaja̧c z rów.(288) wyprowadzić wzór na równowagowa̧ obfitość
He3.

Udział gałȩzi PPII rośnie z temperatura̧. Dla Słońca wkład PPII do pro-
dukcji energii wynosi ok. 14%. Gała̧ź PPIII ma znaczenie tylko dla produkcji
neutrin o wysokich energiach. Cykl CNO wnosi ok.1.5%.

Cykl CNO

Dla gwiazd cia̧gu głównego populacji I, pocza̧wszy od M ≈ 1.6M¯ ten cykl
reakcji jest dominuja̧cym źródłem energii.
(ca) 12C +1H →13 N + γ
(cb) 13N →13 C + e+ + νe

(cc) 13C +1H →14 N + γ
(cd) 14N +1H →15 O + γ
(ce) 15O →15 N + e+ + νe

albo CN
(cf) 15N +1H →12 C +4 He

albo CNO
(cg) 15N +1H →16 O + γ
(ch) 16O +1H →17 F + γ
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(ci) 17F →17 O + e+ + νe

(cj) 17O +1H →14 N +4 He
Wszystkie reakcje, oprócz (cj) sa̧ nierezonansowe.
Reakcja (cd) określa tempo reakcji cyklu. Mamy wiȩc rcno = rcd. Po skorzys-

taniu w (286) ze wzoru (300), podstawieniu stałych i przyjȩciu, że pierwiastki
CNO wnosza̧ połowȩ do Z, dostaje siȩ w grubym przybliżeniu,

εcno =
Qcno,effrcno

ρ
≈ 9.5× 1027 XZρ2

T
2/3
7

exp

(
−23, 5

T
1/3
7

)
erg g−1 s−1. (306)

Główny wkład do Qcno,eff w MeV pochodzi z (cg): 12.13 (cc):7.55, (cd):7.29
oraz Qν (średnio) (cb): 0.71, (ce): 1.0 (ci): 0.94. Wykładnik temperaturowy

εT =
23.5

T
1/3
7

− 2
3

i wynosi 19.6 w centrum Słońca, a 16.2 w centrum gwiazdy wieku zero z M =
5M¯.

Wynikiem działania cyklu CNO jest nie tylko zamiana wodoru w hel, ale też
stopniowa zamiana niemal wszystkich izotopów CNO w 14N.

zadanie: Wychodza̧c z równania (286) wyprowadzić wzory na równowagowe
obfitości 12C, 13C i 14N w cyklu CN. Jako dane przyja̧ć X i Y oraz wszystkie
potrzebne współczynniki λ. Przyja̧ć, że β-niestabilne izotopy rozpadaja̧ siȩ mo-
mentalnie (λ̃ = ∞).

10.4 Cykl 3α

Syntezȩ ja̧drowa̧ w helowym ja̧drze inicjuje reakcja
(3α a) 4He +4He →8 Be,

odwrotna do (pi), reakcji kończa̧cej gała̧ź PPIII cyklu p-p. Jest to reakcja
endotermiczna zużywaja̧ca 91.8 keV. Ja̧dra 8Be rozpadaja̧ siȩ w czasie 2.6×10−16

sekund na dwa ja̧dra 4He. Rozpad można traktować tak jak jonizację z ujemną
energią, Ξj,i = −91.8keV = −1.47 × 10−7erg , rolę elektronu pełni jedna z
cząstek α. W odpowiedniku równania Sahy (120) trzeba jeszcze zastąpić me

przez mα i położyć wi,j = 1. W ten sposób na ilość atomów berylu na cm3

dostajemy

N(8Be) = 1.87× 10−33T
−3/2
8 N2

He exp
(
−10.65

T8

)
cm−3. (307)

Dla gwiazdy o początkowej masie 1M¯ efektywna synteza węgla zaczyna się
przy T8 ≈ 1.1 i ρ6 ≈ 1, co odpowiada NHe ≈ 1.5× 1029. Sta̧d

N(8Be) = 1.75× 10−8NHe.

Taka śladowa ilość ja̧der 8Be wystarcza dla efektywnego wydzielania energii
w rezonansowej reakcji
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(3α b) 4He +8Be →12 C + γ.
Reakcje (3α a) + (3α b) tworza̧ cykl 3α, w którym

Qeff = 7.367− 0.0918 = 7.275MeV

(tu korzystamy z liczb podanych w Tabeli 2). Tempo cyklu, wyznacza reakcja
(3α b). We wzorze (286) na tempo produkcji energii kładziemy NjNk = N(8Be)NHe

i korzystamy z (307) do wyeliminowania NHe. Na jednostkowe tempo reakcji,
λjk, bierzemy wyrażenie (302), właściwe dla reakcji rezonansowych z Er = 0.287
MeV. Skąd, po podstawieniu odpowiednich stałych, otrzymujemy

ε3α ≈ 0.51
ρ2
6Y

3

T 3
8

exp
(
−43.97

T8

)
erg g−1 s−1. (308)

Wykładnik temperaturowy dla tego cyklu wynosi

εT ≈ 43.97
T8

− 3,

co daje 37 dla gwiazd o masie 1M¯ i 31 dla gwiazd o masie 5M¯, dla których
cykl 3α staje siȩ efektywny przy T8 = 1.3. Dla gwiazd o masach mniejszych
niż ok. 2.25M¯ poczatek cyklu ma charakter eksplozywny, co jest związane z
degenarcją elektronów w jądrze gwiazdy.

Nastȩpna ważna̧ reakcja̧ w helowych ja̧drach jest
4He +12C →16 O + γ.

Dla tej reakcji mamy Qeff = 7.162 MeV. Wyliczenie tempa tej reacji stanowi
nadal poważny problem dla fizyki jądrowej. Żadne z przybliżeń podanych w
rozdziale 10.2 nie stosuje się do oceny tempa tej reakcji. Przybliżony wzór na
tempo produkcji energii w tej reakcji można znależć n.p. w podręczniku Hansena
i Kawalera.

Ewolucję ilości atomów He (N4), C (N12 ), i 0 (N16 ) w jednostce objętości
opisują równania

dN4

dt
= −3λ3αN3

4 − λα,12N4N12, (309)

dN12

dt
= λ3αN3

4 − λα,12N4N12 (310)

i
dN16

dt
= λα,12N4N12, (311)

w których współczynniki λ zależą tylko od T . Po zakończeniu palenia helu
w ja̧drze gwiazdy najobfitszymi pierwiastkami sa̧ wȩgiel i tlen. Ich względna
obfitość zależy od (bardzo niepewnej) wartości λα,12.

zadanie:
(1)Wyprowadzić równanie na pochodną

dX12

dX4
gdzie Xj =

m

ρ
AjNj
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z parametrem

q =
λα,12

λ3α

m

ρ
.

(2) Scałkować je numerycznie między X4 = 1 i 0 (mamy oczywiście X4 +X12 +
X16 = 1) dla kilku wartości q z przedziału [0.1− 10].
(3) Znaleźć i przedyskutować zależność końcowej (X4 = 0) wartości stosunku
X16
X12

od q.
W czasie działania cyklu 3α produkowana jest też pewna ilość neonu w

reakcji
4He +16O →20 Ne + γ,

.

10.5 Reakcje ja̧drowe po wypaleniu helu
Pierwsza̧ możliwa̧ synteza̧ po wyczerpaniu helu w ja̧drze, jest nierezonansowa
reakcja

12C +12C.

Jest ona efektywna przy temperaturze T8>̃5, którą osiągają gwiazdy o początkowych
masach (9 ± 1)M¯. Niepewność wynika z niewiedzy o zasięgu mieszanie pier-
wiastków poza obszarami konwekcji we wcześniejszych fazach ewolucji. Dla
gwiazd o masach przekraczających ok. 10M¯, zapalenie węgla zachodzi przy
znikomej degeneracji elektronów i ma nieksplozywny charakter

Produktem reakcji jest wzbudzone ja̧dro magnezu, które ma kilka kanałów
rozpadu. W ten sposób tworzone sa̧ alternatywnie 20Ne, 23Na, 23Mg i 24Mg. Pro-
ces palenia wȩgla w ja̧drze konwektywnym trwa ∼ 102 lat. Kolejne fazy ewolucji:
synteza Si, nastȩpnie ciȩższych ja̧der aż do Fe, zachodza̧ w skali miesiȩcy i dni.

Przy T9>̃1 zaczyna siȩ palenie tlenu w reakcji

16O +16O.

Jej głównymi produktami sa̧ krzem 28Si i siarka 32S Gdy temperatura w centrum
gwiazdy osia̧ga T9 ≈ 3 rozpoczyna siȩ palenie krzemu, prowadza̧ce do powstania
niestabilnego żelaznego ja̧dra gwiazdy, co daje pocza̧tek wybuchowi supernowej
typu II. W bardzo masywnych ja̧drach gwiazd fazȩ wybuchowa̧ inicjuje niesta-
bilność dynamiczna zwia̧zana z kreacja̧ par elektron+pozytron, wystȩpuja̧ca już
gdy najobfitszym pierwiastkiem jest tlen.

Ja̧dro (rdzeń) żelazny jest dynamicznie niestabilny (efekty foto-dezintegracji
Fe i odwrotnego rozpadu β). Skutkiem jest wybuch gwiazdy jako supernowej
(typy II, Ib i Ic) zwia̧zany z odrzuceniem otoczki zawieraja̧cej produkty nuk-
leosyntezy.

10.6 Emisja neutrin
W gęstych i gorących ja̧drach gwiazd zaawansowanych w ewolucji neutrina two-
rzone sa̧ nie tylko w wyniku reakcji ja̧drowych. Sa̧ inne procesy prowadza̧ce do
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ich tworzenia i emisji. Wnȩtrza gwiazd sa̧ przezroczyste dla neutrin. Powstaja̧ce
neutrina sa̧ natychmiast emitowane poza gwiazdȩ, a ich energia jest lokalnym
ubytkiem. Jeżeli w ja̧drze gwiazdy nie zachodza̧ reakcje ja̧drowe to mamy ε < 0.
W ewolucyjnych modelach gwiazd, zwyle od wypalenia wodoru w centrum,
uwzglȩdnia siȩ tworzenie neutrin w wyniku anihilacji par elektron+pozytron,
rozpraszania Comptona , przejść swobodno-swobodnych oraz w procesach plaz-
mowych.

Tempo straty energii rośnie z gȩstościa̧ co to powoduje, że w zdegenerownych
ja̧drach helowych maksimum temperatury wypada w pewnej odległości od cen-
trum gwiazdy i tam rozpoczyna działanie cykl 3α. W późniejszych fazach syn-
tezy termojądrowej, poczynając od reakcji

12C +12C,

większość wyprodukowanej energii tracona jest drogą emisji neutrin.

10.6.1 Fotoneutrina

Para neutrino-antyneutrino może powstawać w wyniku rozpraszania Comptona,
w reakcji

e− + γ → e− + νe + ν̄e.

Straty neutrinowe zwia̧zane z efektem Comptona sa̧ istotne przy wzglȩdnie nis-
kich temperaturach i gȩstościach. Neutrino może też zostać wyemitowane w
wyniku przejść swobodno-swobodnych elektronu w polu ja̧dra Rola tego efektu
rośnie z gęstością i jest on najważniejszym źródłem chłodzenia przy ρ > 104 i
T9 < 0.3.

10.6.2 Proces plazma-neutrino

W gȩstej zdegenerowanej plazmie, skwantowane fale (plazmony) zachowuja̧ siȩ
jak bozony o energii Ep = 2πhωp i masie Ep/c2, gdzie

ωp =

√
4πe2Ne

me

[
1 +

(
2πh

mec

)2

(3π2ne)2/3

]−1/2

jest czȩstotliwościa̧ plazmowa̧. Rozpad plazmonu produkuje parȩ e− + e+ lub
νe + ν̄e. To jest najważniejsze źródło chłodzenia dla ρ > 106 i T9 > 0.3.

10.6.3 Anihilacja par

Przy T9 ∼ 1 znacza̧ca ilość fotonów ma energiȩ

hν > 2mec
2,

umożliwiaja̧ca̧ spontaniczna̧ kreacjȩ par elektron+pozytron. Pary sa̧ anihilowane
w reakcji odwrotnej lub w reakcji

e− + e+ → νe + ν̄e.
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Energia pary neutrino-antyneutrino jest lokalna̧ strata̧ energii, najważniejsza̧
przy wzglȩdnie niskich gȩstościach (ρ < 106) i wysokich temperaturach (T9 >
0.7).

Obliczenia prawdopodobieństwa tych procesów wykonuje siȩ w ramach teorii
oddziaływań elektro-słabych. W kodach korzysta siȩ z przybliżonych wzorów na
εν(ρ, T ).
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