10 Reakcje jadrowe

Dane z fizyki jadrowej potrzebne nam do wyliczenia mocy wydzielanej w reake-
jach na jednostke masy, €(p,T,X), oraz pochodnych czasowych wzglednych
obfitosci, X;, to przekroje czynne i warto$¢ wydzielonej energii (ewentualnie
pomniejszonej o energie unoszong przez neutrino).

Bedziemy oznaczaé przez r; liczbe reakeji jader j z jadrami k w 1 cm® na
sekunde, a symbolem JA; ; — liczbe reakcji na jedna czastke. Mamy zatem

Tj’k = )\j’kNij. (284)

Zwiazek \;; z przekrojem czynnym o;; wyjasniony zostanie pézniej. Tu za-
uwazmy, ze jednostka A jest cm®/s. Liczba jader izotopu j w 1 cm® dana jest
przez

_PXj

N
Ajm

J

)

gdzie A; jest liczba masows.

Energi¢ wydzielong w pojedynczej reakcji syntezy mozna wyliczy¢ odejmujac
nadwyzke masy pierwiastkow wyjsciowych od nadwyzki masy powstajacego
pierwiastka. Nadwyzke masy definiujemy jako

Amj = (m; — Ajm)c® = 931.5(m;/m — A;) MeV (285)

Table 2. Wybrane nadwyzki masy
izotop A Am [MeV]

Przemiany jadrowe zachodza czgsto w
cyklach sktadajacych sie z ciagéw syn-

n 1 8.071 tez i nastepujacych po nich rozpadow
H 1 7.289 promieniotwoérczych powstatego niesta-
H 2 13.136 bilnego izotopu. Podlega on rozpad-
H 3 14.950 owi, w wyniku ktorego powstaje(a) izo-
He 3 14931 top stabilny , emitowany jest foton -,
He 4 2.425 pozytron+neutrino, lub neutron. Czas
Be 8§ 4.944 zycia niestabilnego jadra mierzony jest
C 120 w minutach, sekundach i ulamkach
0] 16 -4.737 sekund.

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

Aa,b

A opXaX
€= NaNerff = M
p

AaAbm2

Qett (286)

gdzie Qg oznacza energie wydzielona w pojedynczym cyklu pomniejszona o
energie unoszong przez neutrina @Q,. Mamy wiec

Qer = > Amj— > Amy— Q.. (287)

J,pocz k,kon
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Dla okreslonej syntezy nie jest to wielkos¢ dokltadnie ustalona, poniewaz straty
neutrinowe zalezg od tego w jakim cyklu synteza zachodzi. Jezeli Qeg jest
wyrazone w MeV, to zeby mieé¢ ¢ w jednostkach c.g.s. nalezy pomnozyé¢ prawa
strone przez 1.602 x 1076,

Zmiana obfitosci pierwiastka j dana jest przez

dN;, .

gdzie ;\j jest stala rozpadu dla niestabilnych jader. Jezeli zmiany zachodza w
tempie znacznie szybszym niz caly cykl, to mozna wyliczy¢ N; z (288) jako
obfito§¢ rownowagowa przyjmujac dN;/dt = 0.

10.1 Bariera potencjalu

Reakcje syntezy jader wymagaja zblizenia sie na odleglosé dy odpowiadajaca
zasiggowi sit jadrowych, ktéra jest poréwnywalna z rozmiarem jadra. Odleglosci
jadrowe mierzy si¢ w fermich (1 fm = 10~!3cm). Promien protonu ma =~ 0.8
fm. Dobra ocene zasiegu sil jadrowych daje wzor

dy ~ LAAY® + 4/%) fm |

Bariera potencjaltu sit elektrostatycznego odpychania, ktoéra trzeba pokonag,
Wynosi
2z, 2
Eo = S22k 1y
dN dN [fm]
po podstawieniu e = 4.8 x 10710 c.g.s. Dla reakcji p+p mamy wiec Ec ~ 0.5
MeV. Srednia energia kinetyczna czasteczek gazu dana jest przez

MeV, (289)

E =kT =8.6 x 107*T% MeV,
gdzie Ty = T/107K. W centrum Storica mamy 77 = 1.57, stad

Ec
— =370
E

Ocenimy jaki utamek stanowia tam czastki o energiach £ > E¢. 7 calkowa-
nia rozktadu Maxwella-Boltzmana (réw. 117) wynika,

Ne 2 [%

N ﬁ o

gdzie oznaczylisémy = = E/E. Postugujemy sie¢ catkowaniem przez czesci i ko-
rzystamy z silnej nieréwnosci . > 1, ktéra pozwala nam na uwzglednienie tylko
cztonu brzegowego. W ten sposob dostajemy

N
WC ~ 24/ % exp(—zc) = 4 x 107160,
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a wiec tylko dla czterech protonéw na 1015 mielibysmy F > E¢o, a w calym

Storicu jest mniej niz 10°7 protonéw. Gdyby nie efekt tunelowy, to reakcje
jadrowe nie mogtyby zachodzié.

Chmury elektronowe otaczajace jadra redukuja bariere potencjatu, co pro-
wadzi do efektywnego zwiekszenia prawdopodobienstwa reakcji o czynnik ekra-
nowania S¢. W gestej plazmie jest to efekt znaczacy. W skrajnych warunkach,
synteza moze zachodzi¢ w zerowej temperaturze (zimna fuzja). W zastosowa-
niach astrofizycznych zwykle wystarcza przyblizenie stabego ekranowania. Wte-
dy, korzysta sie z teorii Debye’a-Hiickela, w ktorej potencjal elektrostatyczny
ekranowanego jadra opisuje wzor

r D
gdzie

rp = %, z (= ; Zj(‘iif Ux, (290)

nosi nazwe promienia Debye’a. W tym przyblizeniu czynnik ekranowania wynosi

Sf:exp(de/rD)ml—%. (291)

Liczbowo, mamy

T
rp=3x10"° . cm,
Cp2

gdzie p,, jest gestoscia w jednostkach 10" g/cm?®. Dla ocen mozna potozyé ¢ = 1.
W centrum Storica warto$é rp jest rzedu 10~°. Ekranowanie powoduje wiec w
tym przypadku tylko niewielka redukcje bariery elektrostatycznej. Podobnie
jest dla innych gwiazd ciagu gtownego. Rola tego efektu jest tym wieksza im
mniejsza jest masa gwiazdy.

10.2 Przekrdj czynny na reakcje syntezy jader

Laboratoryjny przekréj na reakcje przy bombardowaniu strumieniem czastek j
uderzajacych z predkoscia v w tarcze z jadrami k, oznaczamy przez o (v) i
rozumiemy jako liczbe reakcji liczonych na jedno jadro k w jednostce czasu przy
danym strumieniu czgstek j na cm? w jednostce czasu. Ilogé reakcji w jednym
cm? tarczy (jedli czastki nie s3 hamowane, a reakcja jest mato prawdopodobna)

ik = 04 k(V)VN; Ng

Ta definicja pozostaje wazna dla gazu zawierajacego jadra j i k. Trzeba jedynie
wzigé¢ pod uwage rozklad wzglednych predkosci ¥ (v). Mamy wiec

Tk = Nij/O ijk(v)w(v)vdv = NJNk < 05KV >= NijAj,k. (292)
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Mozna pokazaé (zadanie na cwiczenia), ze rozktad predkosci wzglednych
¥ (v) jest rozkladem Maxwella-Boltzmana dla czastek o masie zredukowanej

MMy
Myed = ———.
mj + my

Ze wzoru (117) znajdujemy wtedy

9 \3/2 1o\ 2 B
P(v)vdv = (k‘T) (ercd) Eexp (_kT> dE. (293)

Dla identycznych czastek, N; Ny, nalezy we wzorze (252) zastapié przez %NJQ
Mozna napisa¢ ogdlnie

NN
PR 0

Czas zycia jadra k ze wzgledu na reakje z czastka j dany jest przez

(294)

Jesli trzeba wziaé pod uwage wiele reakcji, to czas zycia jadra k dany jest przez

-1

1
T = —_—
¥ Z Tj,k
PR
Przekrdj czynny o 5, zawiera czynnik penetracji, ktéry w przyblizeniu JWKB
— stosowalnym gdy E < E¢ — i przy zaniebaniu ekranowania, dany jest przez

P = exp (_Jbﬁ> , (295)

gdzie

Postepowanie przy wyliczaniu przekroju czynnego zalezy od tego, czy w
jadrze powstajacym w wyniku fuzji istnieja rezonanse w zakresie niskich ener-
gii. Jesli energie czastek sa odlegle od rezonansowych, to mozna przyjaé

o(E) =22 p, (296)

gdzie S jest wolno zmienna funkcja energii. Funkcje te wyznacza sie ekspery-
mentalnie. Najcze$ciej mierzy sie o dla F znacznie wigkszych niz spotykane
w gwiazdach i ekstrapoluje S. Dla wszystkich waznych w astrofizyce reakcji
jadrowych, wartosci Sy = S(Ep) i pochodnych w rozwinieciu na szereg Taylora
wokoél wybranego £ = Ej sa stablicowane. W uproszczonych formutach mozna
dalsze wyrazy tego szeregu pominac.
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Ze wzorow (292-296) dostajemy zatem

9 3/2 1 1/2 oo
Ajyk =< 0j,kV>= <]€T> ( > So/ CF(E)dE (297)
0

TMred

gdzie - )

F—(i7+7%)-
Funkcja F(E) osigga maksimum dla energii

E = Eg = (0.5kTb)%/? (298)
nazywanej szczytem Gamowa. Calke wylicza sie ktadac, w przyblizeniu

F = Fg +05F4(E — Eg)?

Eq
Fo=-3-25
6= =3

\ 2F 3. s 3(b\? s
Fr= — = ——bF —_Z (= kT)™ /3

co uzasadnia szybkie malenie funkcji podcatkowej przy oddalaniu si¢ od jej
maximum przy E = Eg. Z tym przyblizeniem, catke w (297) wyliczamy w
granicach £ — Eg od —oo do +o0. Tak znajdujemy

* F 2T g 4m 1/3 5/6 b\** —-1/3
; e"dE ~ —e O = 3(0.517) (KT)°/®exp | —3 3 (kT)
G

(299)

i ostatecznie z (297) mamy

, ~2/3 I
ANgpxT exp ( T71/3> ) (300)

gdzie

-1/3
f =102 (EFror " 19.72(2;2,)*/® (@)1/3.
2 j -

Ta forma zaleznosci szybkosci reakcji od tempertury jest charakterystyczna
dla reakcji nierezonansowych. Jezeli reakcja j + k jest ta wolna reakcja, ktora
determinuje szybkos¢ cyklu, to wyktadnik temperaturowy w prawie produkcji
energii dany jest przez

Olne N(’“)ln)\j,kN f 2

T OWT  9WmT 3y 3 (301)

€T
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Zwr6¢my uwage na zaleznosé er od tadunku jader. Im jest on wyzszy, tym
silniejsza zalezno$¢ € od T',a tym samym wieksza koncentracja produkcji energii
w poblizu centrum gwiazdy.

W okolicy rezonansu wyrazenie na przekrdj czynny ma postaé

o x PoF,

gdzie
Fr=[(E~E)*+ (/2"

h
I'=— < E.
2T

Jezeli rezonans wystepuje przy niskich energiach, to czesto dominujacy wktad
do catki w wyrazeniu (292) na r; pochodzi z okolicy E = E, i we wszyst-
kich pozostaltych funkcjach E mozna te rownosé zalozyé, oprocz F,.. Calka tej
funkcji po dF jest elementarna i wynosi 27/T". Stad, korzystajac jeszcze z (293),
dostajemy

302
. (302)
gdzie E, jest energia E, jest w MeV. Wspolczynnik liczbowe dla wszystkich
rezonansowych reakcji istotnych dla wnetrz gwiazdowych sa stablicowane.

Jezeli reakcja rezonansowa wyznacza tempo cyklu, to wyktadnik tempera-
turowy dany jest przez

_ —1161E,
A o T 8/2 exp () ,

1161E, 3

10.3 Reakcje w fazie ciggu gléwnego

Cykl p-p
Kolejne reakcje cyklu oznaczamy symbolami od (pa) do (pi)
(pa) H+'H —2H +eT + 1,
(pb) 2H +'H —3He + v
albo (PP-I)
(pc) *He +3He —*He +'H +'H
albo (PP-II)
(pd) *He +*He —" Be + ~
(pe) Be +e~ —"Li+ ve(+7)
(pf) Li+'H —*He +*He
albo (PP-TII)
(pg) Be +'H —*B + v
(ph) B —»%Be +et + 1,
(pi) ®Be —*He +*He
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Wszystkie reakcje syntezy sa nierezonansowe. Reakcja (pa) wyznacza tempo
cyklu, ktore w przyblizeniu opisuje wzor

X2p3 —15.7
Fop = Tpa & 248 X 1022 2 exp | =% Jem 357, (304)
T; T,

wynikajacy z (284), po skorzystaniu z (300) i podstawieniu stalych liczbowych.
Tempo produkcji energii na jednostke masy (row. 286) dane jest w przyblizeniu
wzorem, w ktorym w szczegélnosci zaniedbujemy nadwyzke strat neutrinowych
wynikajacych z udzialu galezi PPII,

Qp—pefiTp—p _ 6 X2po —15.7 o

€pp = " 5.2 x 10 T72/3 exp T71/3 ergg ' s™t.  (305)

~ Glowny wklad do Q—p e w MeV pochodzi z (pb): 5.49 (pc):12.86, (pf):17.35.

Srednia energia unoszona przez neutrina, @, (pa): 0.26, (pe): 0.80 (ph): 7.2.
Wykladnik temperaturowy (wzér 301) wynosi

2 2
er = % — — & 3.9 w centrum Storica.
T, 3

Reakcja (pb) wymagajaca nizszych temperatur niz (pa) prowadzi do za-
miany prawie calego deuteru na He? w jadrze gwiazdy juz przed osiagnieciem
ZAMSu. We wnetrzu wspoélczesnego Storica wzgledna obfitose He? osiaga maksi-
mum X3 = 3.3x 1072 dla r = 0.28R. Ponizej wartosé¢ X3 okresla w przyblizeniu
rownowaga produkcji w reakcji (pb) i w reakcjach (pc) i (pd).

zadanie Korzystajac z row.(288) wyprowadzi¢ wzor na rownowagowa obfitosé
He?.

Udzial gatezi PPII rosnie z temperatura. Dla Stonica wkiad PPII do pro-
dukcji energii wynosi ok. 14%. Galaz PPIII ma znaczenie tylko dla produkcji
neutrin o wysokich energiach. Cykl CNO wnosi ok.1.5%.

Cykl CNO

Dla gwiazd ciaggu gltéwnego populacji I, poczawszy od M ~ 1.6My ten cykl
reakcji jest dominujacym zZrédlem energii.
(ca) 1C +1H —13N +
(cb) BN =133 C+ et + v,

(cc) C+'H =N + 4
(Cd) 14N +1H—>15O—‘r’7
(ce) %O =P N+ et + v,
albo CN
(cf) I°N +1H —12C +* He
albo CNO
(Cg) 15N +1H—>16O+’7
(ch) 190 +'H —1"F + v
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(ci) 'F =170 + et + v,
(C_]) 170 —|—1H—>14N +4 He
Wszystkie reakcje, oprocz (¢j) sa nierezonansowe.
Reakcja (cd) okresla tempo reakeji cyklu. Mamy wiec 7epo = 7eq. Po skorzys-
taniu w (286) ze wzoru (300), podstawieniu stalych i przyjeciu, ze pierwiastki
CNO wnosza potowe do Z, dostaje sie w grubym przyblizeniu,

cno,eft ! cno XZ _237 5 — —

€cno = Qeno.cffeno ~ 9.5 x 10%7 2/)?32 exp s |erse g, (306)
P T T

Glowny wkiad do Qcnoer W MeV pochodzi z (cg): 12.13 (cc):7.55, (cd):7.29

oraz @, ($rednio) (cb): 0.71, (ce): 1.0 (ci): 0.94. Wykladnik temperaturowy

235 2

T/E 3

€T =

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

Wynikiem dziatania cyklu CNO jest nie tylko zamiana wodoru w hel, ale tez
stopniowa zamiana niemal wszystkich izotopow CNO w “N.

zadanie: Wychodzgc z rownania (286) wyprowadzié wzory na réwnowagowe
obfitosci 2C, ¥C i MN w cyklu CN. Jako dane przyja¢ X i Y oraz wszystkie
potrzebne wspoélczynniki A\. Przyjaé, ze (-niestabilne izotopy rozpadaja sie mo-
mentalnie (X = 00).

10.4 Cykl 3«

Synteze jadrowa w helowym jadrze inicjuje reakcja
(3 a) ‘He +*He —®Be,

odwrotna do (pi), reakcji konczacej gataz PPIII cyklu p-p. Jest to reakcja
endotermiczna zuzywajaca 91.8 keV. Jadra ®Be rozpadaja sie w czasie 2.6 x 10716
sekund na dwa jadra “He. Rozpad mozna traktowaé tak jak jonizacje z ujemna
energia, =;; = —91.8keV = —1.47 x 10~ 7erg , role elektronu pelni jedna z
czastek . W odpowiedniku rownania Sahy (120) trzeba jeszcze zastapi¢ me
przez mg i potozy¢ w;; = 1. W ten sposob na ilos¢ atoméw berylu na cm?
dostajemy

_ 10.65
N(®Be) = 1.87 x 1073375 *2 N2 exp (- T ) cm™3, (307)
8

Dla gwiazdy o poczatkowej masie 1M efektywna synteza wegla zaczyna sie
przy Ts =~ 1.11 pg =~ 1, co odpowiada Ny, =~ 1.5 x 10%%. Stad

N(®Be) = 1.75 x 1078 Nye..

Taka $ladowa ilogé¢ jader ®Be wystarcza dla efektywnego wydzielania energii
w rezonansowej reakcji
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(3a b) He +8Be —12C + 7.
Reakcje (3 a) + (3 b) tworza cykl 3o, w ktorym

Qesr = 7.367 — 0.0918 = 7.275MeV

(tu korzystamy z liczb podanych w Tabeli 2). Tempo cyklu, wyznacza reakcja
(3arb). We wzorze (286) na tempo produkeji energii kladziemy N; Nj, = N (*Be) Ny
i korzystamy z (307) do wyeliminowania Ng.. Na jednostkowe tempo reakcji,
Ajk, bierzemy wyrazenie (302), wlasciwe dla reakcji rezonansowych z E, = 0.287
MeV. Skad, po podstawieniu odpowiednich statych, otrzymujemy

2Y3 43.97
€30 ~ 0.51pg,3 exp <_TS) erg g~ sl (308)
8

Wyktadnik temperaturowy dla tego cyklu wynosi
_43.97

€T =~

3’
8

co daje 37 dla gwiazd o masie 1My i 31 dla gwiazd o masie 5Mg), dla ktorych
cykl 3a staje sie efektywny przy Tg = 1.3. Dla gwiazd o masach mniejszych
niz ok. 2.25M¢ poczatek cyklu ma charakter eksplozywny, co jest zwiazane z
degenarcja elektronow w jadrze gwiazdy.

Nastepna wazna reakcja w helowych jadrach jest

4He +12C 4)160+,Y.
Dla tej reakcji mamy Q.g = 7.162 MeV. Wyliczenie tempa tej reacji stanowi
nadal powazny problem dla fizyki jadrowej. Zadne z przyblizen podanych w
rozdziale 10.2 nie stosuje sie do oceny tempa tej reakcji. Przyblizony wzoér na
tempo produkcji energii w tej reakcji mozna znalezé n.p. w podreczniku Hansena
i Kawalera.

Ewolucje ilosci atomow He (Nyg), C (N12 ), 10 (N1 ) w jednostce objetosci
opisuja réwnania

4N,

i —3X3a N} — Aa,12NaNia, (309)
dN-
dt” = A3a N} — Aa.12N4 N1 (310)
! dN
dtm = Ao, 12N4N12, (311)

w ktorych wspotezynniki A zaleza tylko od T. Po zakonczeniu palenia helu
w jadrze gwiazdy najobfitszymi pierwiastkami sa wegiel i tlen. Ich wzgledna
obfitos¢ zalezy od (bardzo niepewnej) wartosci Ag,12.

zadanie:
(1)Wyprowadzi¢ réwnanie na pochodna

dXyo
dXy

gdzie Xj = ﬂAij
P
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Z parametrem
Aa,12 M

>\3a P

(2) Scatkowaé je numerycznie miedzy X4 = 110 (mamy oczywiscie X4 + X1 +
Xi16 = 1) dla kilku wartosci ¢ z przedziatu [0.1 — 10].

(3) Znalez¢ i przedyskutowaé zaleznosé¢ koncowej (X4 = 0) wartosci stosunku

Xi6
< od q.

W czasie dzialania cyklu 3a produkowana jest tez pewna ilo§¢ neonu w
reakcji

4He +160 —>20Ne+’y,

10.5 Reakcje jadrowe po wypaleniu helu

Pierwsza mozliwa synteza po wyczerpaniu helu w jadrze, jest nierezonansowa
reakcja
120 4120,

Jest ona efektywna przy temperaturze Tg>5, ktora osiggaja gwiazdy o poczatkowych
masach (9 + 1)Mg. Niepewnos$¢ wynika z niewiedzy o zasiegu mieszanie pier-
wiastkow poza obszarami konwekcji we wcze$niejszych fazach ewolucji. Dla
gwiazd o masach przekraczajacych ok. 10Mg, zapalenie wegla zachodzi przy
znikomej degeneracji elektronéw i ma nieksplozywny charakter
Produktem reakcji jest wzbudzone jadro magnezu, ktére ma kilka kanalow
rozpadu. W ten sposoéb tworzone sa alternatywnie 2Ne, 23Na, 23Mg i 2“Mg. Pro-
ces palenia wegla w jadrze konwektywnym trwa ~ 102 lat. Kolejne fazy ewolucji:
synteza Si, nastepnie ciezszych jader az do Fe, zachodza w skali miesiecy i dni.
Przy Ty>1 zaczyna si¢ palenie tlenu w reakcji

160 +16 0.

Jej glownymi produktami sa krzem 285i i siarka 325 Gdy temperatura w centrum
gwiazdy osiaga Ty ~ 3 rozpoczyna sie palenie krzemu, prowadzace do powstania
niestabilnego zelaznego jadra gwiazdy, co daje poczatek wybuchowi supernowej
typu II. W bardzo masywnych jadrach gwiazd faze wybuchowa inicjuje niesta-
bilnosé dynamiczna zwigzana z kreacja par elektron+pozytron, wystepujaca juz
gdy najobfitszym pierwiastkiem jest tlen.

Jadro (rdzen) zelazny jest dynamicznie niestabilny (efekty foto-dezintegracji
Fe i odwrotnego rozpadu 3). Skutkiem jest wybuch gwiazdy jako supernowej
(typy II, Ib i Ic) zwiazany z odrzuceniem otoczki zawierajacej produkty nuk-
leosyntezy.

10.6 Emisja neutrin

W gestych i goracych jadrach gwiazd zaawansowanych w ewolucji neutrina two-
rzone sg nie tylko w wyniku reakcji jadrowych. Sa inne procesy prowadzace do
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ich tworzenia i emisji. Wnetrza gwiazd sa przezroczyste dla neutrin. Powstajace
neutrina sg natychmiast emitowane poza gwiazde, a ich energia jest lokalnym
ubytkiem. Jezeli w jadrze gwiazdy nie zachodza reakcje jadrowe to mamy e < 0.
W ewolucyjnych modelach gwiazd, zwyle od wypalenia wodoru w centrum,
uwzglednia sie tworzenie neutrin w wyniku anihilacji par elektron+pozytron,
rozpraszania Comptona , przejsé swobodno-swobodnych oraz w procesach plaz-
mowych.

Tempo straty energii ro$nie z gestoscia co to powoduje, ze w zdegenerownych
jadrach helowych maksimum temperatury wypada w pewnej odlegtosci od cen-
trum gwiazdy i tam rozpoczyna dziatanie cykl 3a. W pozniejszych fazach syn-
tezy termojadrowej, poczynajac od reakcji

126 432G,

wiekszo$¢ wyprodukowanej energii tracona jest droga emisji neutrin.

10.6.1 Fotoneutrina

Para neutrino-antyneutrino moze powstawaé¢ w wyniku rozpraszania Comptona,
w reakcji
e +v—e + Vet Ve

Straty neutrinowe zwiazane z efektem Comptona sa istotne przy wzglednie nis-
kich temperaturach i gesto$ciach. Neutrino moze tez zosta¢ wyemitowane w
wyniku przej$¢ swobodno-swobodnych elektronu w polu jadra Rola tego efektu
roénie z gestoscig i jest on najwazniejszym Zrédlem chlodzenia przy p > 10 i
Ty < 0.3.

10.6.2 Proces plazma-neutrino

W gestej zdegenerowanej plazmie, skwantowane fale (plazmony) zachowuja sie
jak bozony o energii E, = 2rhw, i masie E,/c?, gdzie

[4me2N, ok \ 2
wp: & 1+< 7'(' ) (3772716)2/3]
M MeC

jest czestotliwoscia plazmowsg. Rozpad plazmonu produkuje pare e~ + e lub
Ve + U,. To jest najwazniejsze zrodlo chtodzenia dla p > 105 i Ty > 0.3.

—1/2

10.6.3 Anihilacja par

Przy Ty ~ 1 znaczaca ilos¢ fotonéw ma energie
hv > 2mec?,

umozliwiajaca spontaniczna kreacje par elektron+pozytron. Pary sa anihilowane
w reakcji odwrotnej lub w reakcji

e*+e+ﬂye+17€.
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Energia pary neutrino-antyneutrino jest lokalna strata energii, najwazniejsza
przy wzglednie niskich gestosciach (p < 10°) i wysokich temperaturach (Ty >
0.7).

Obliczenia prawdopodobienistwa tych procesow wykonuje si¢ w ramach teorii
oddziatywan elektro-stabych. W kodach korzysta si¢ z przyblizonych wzoréw na

e (p,T).
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