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Sazetak

Nukleosinteza elemenata pocinje od najranijeg doba svemira, svega nekoliko sekundi
nakon Velikog Praska kada nastaju prvi elementi i prve jezgre u svemiru. Nakon formiranja
zvijezda zapocinju procesi u njihovoj unutrasnjosti ¢ime zapocinje nova faza sinteze elemenata.
Proucavaju¢i evoluciju zvijezda i nuklearne reakcije koje se odvijaju u njihovom okruzenju
mozemo objasniti zaSto je raspodjela elemenata u svemiru takva kakva jest, zasto nekih
elemenata ima viSe od drugih. Supernove su posebno zanimljive u tom aspektu jer upravo
tijekom tih dogadaja nastaje znacajan broj elemenata koji su tezi od Zeljeza, no otkriveno je jo$
podru¢ja gdje raznim procesima nastaju takvi elementi. Teorija nastanka elemenata tezih od
zeljeza svodi se na Cetiri glavna procesa: s-proces, r-proces (uhvat neutrona), p-proces i rp-proces
(uhvat protona). Nase razumijevanje tih procesa se jo$ uvijek razvija i ima jo§ mnogo otvorenih
pitanja i nepoznanica na koje treba dati odgovor. Osnovni cilj ovog rada je istraziti i pojasniti
nacin 1 mjesto nastanka elemenata tezih od Zeljeza, te naposljetku zasto je raspodjela elemenata u

svemiru bas takva kakva jest.

Kljucne rijeci:
Nukleosinteza, fuzija, fisija, evolucija zvijezda, supernova, energija vezanja po nukleonu,
magiéni brojevi, beta raspad, alfa raspad, uhvat neutrona, uhvat protona, s-proces, r-proces, p-

proces, rp-proces.



Nucleosynthesis of elements heavier than iron

Abstract

Nucleosynthesis starts from the earliest time of the universe, a few seconds after
the Big Bang when the first elements and nuclei were created. After the star formation new
processes began in their interior, starting a new phase of the nucleosynthesis. By studying
evolution of stars and nuclear reactions which take place in their surroundings, we can explain
why element abundances are distributed in accordance to observations, why are some elements
more abundant than the others. Supernovas are especially interesting site for the synthesis of
elements heavier than iron, but other astrophysical scenarios have also been discovered where
such elements are created in some processes. Theory which describes how the elements heavier
than iron are produced is based on four key processes: s-process, r-process (neutron capture), p-
process and rp-process (proton capture). Our understanding of those processes is still evolving
and there are still many open questions. The primary goal of this thesis is to explore and explain
the ways how and places where the elements heavier than iron are synthesized, and to explain the

structure of observed element abundances.

Keywords:
Nucleosynthesis, fusion, fission, stellar evolution, supernova, binding energy, magic numbers,
beta decay, alpha decay, neutron capture, proton capture, S-process, r-process, p-process, rp-

process.
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1. Uvod

Ljudi se od davnina pitaju na koji nacin su nastale tvari koje postoje i koji fizikalni
procesi stoje iza toga. Jedno od temeljnih pitanja moderne zanosti je gdje su i kako nastali
kemijski elementi u svemiru, te zaSto su elementi u svemiru zastupljeni ba$ na nac¢in kako jesu.
Prvi elementi u svemiru su nastali prvobitnom nukleosintezom u rano doba evolucije svemira
nakon Velikog Praska, no u tim procesima su nastali tek oni laksi elementi. Stoga je potrebno
napraviti korak dalje i zaviriti duboko u zvijezde i proucavati procese koji se odvijaju u njima.
Jedan od temeljnih procesa za proizvodnju elemenata je nuklearna fuzija. No, danas znamo da
fuzijom u zvijezdama ne nastaju elementi tezi od Zeljeza. Postavlja se pitanje na koji su nacin

nastali elementi tezi od Zeljeza jer mi znamo da ih ima mnogo, okruzeni smo njima.

Teorija Velikog Praska i teorija evolucije zvijezda koji uklju¢uju fuziju elemenata sve do
zeljeza su nam dobro poznati na temelju proucavanja samih zvijezda i svemira koji nas okruzuje.
No, 0 procesima kojima bismo mogli objasniti nastanak elemenata tezih od Zeljeza jo$ uvijek ne
znamo dovoljno i ti procesi se intenzivno istrazuju, a znanje o njima konstantno prosiruje. Veliki
problem lezi u tome $to su elementi do Zeljeza dosta zastupljeniji u svemiru od elemenata tezih
od Zeljeza, te je proucavanje zvijezda 1 ostalih astrofizickih mjesta u potrazi za odgovorima kako
i gdje su mogli nastati elementi tezi od Zeljeza samim time vrlo zahtjevno. O procesima kojima
nastaju elementi tezi od Zeljeza razvijeni su brojni teorijski pristupi, koji bi uz pomoé
raspolozivih eksperimentalnih podataka mogli objasniti zastupljenost elemenata u svemiru. Osim
razumijevanja svojstava atomskih jezgara i nuklearnih procesa, potrebni su i napredni modeli
evolucije zvijezda, odnosno astrofizickih okruzenja gdje bi teze kemijski elementi mogli nastati,

kao Sto je to primjerice eksplozija supernove ili spajanje neutronskih zvijezda.

Bitna su Cetiri procesa kojima se objasnjava nastanak elemenata tezi od zeljeza: s-proces,
r-proces, p-proces i rp-proces. s i r procesi su procesi uhvata neutrona koji objasnjavaju kako
nastaju elementi bogati neutronima, dok su p i rp procesi oni koji objasnjavaju kako nastaju

elementi bogati protonima.



Osnovni cilj ovog rada je dati odgovor na pitanje kako su elementi u svemiru uopce
nastali i gdje su nastali uz fokus na elemente teze od Zeljeza, te zasSto je raspodjela elemenata u
svemiru ba$ takva kakva jest, zaSto su neki elementi zastupljeniji od drugih i kojim procesima se

to moze objasniti.

2. Nastanak svemira i prvobitna nukleosinteza

Teorija Velikog Praska govori o tome kako je svemir nastao otprilike prije 13.7 milijardi
godina iz beskona¢no guste kugle materije koja se jo$ popularno naziva i kozmic¢kim jajem [1].
To jaje je eksplodiralo i nastao je svemir. Nitko ne zna §to je to¢no bilo u najranijem razdoblju
odmah po nastanku svemira, ali teorija Velikog Praska kaze da su nastale elementarne Cestice
koje su se tada gibale relativistickim brzinama konstantno se sudarajuéi i tvore¢i materiju i
antimateriju koje su se medusobno poniStavale, a svemir je naglo ubrzao svoje Sirenje. Do
perioda od jedne sekunde iz kvarkova su nastali protoni i neutroni, te je svemirom dominiralo
zraenje, a od materije vodik buduci da su protoni jezgre vodika [1]. U ovom razdoblju nastalo je
otprilike sedam puta viSe protona nego neutrona [1] jer protoni imaju neSto manju masu i zbog

toga ih je nastalo viSe nego neutrona.

Kako se svemir $irio, tako se on naglo hladio. Prvobitna nukleosinteza je zapocela
nekoliko sekundi nakon nastanka svemira kada se svemir dovoljno ohladio da sudarom protona i
neutrona nastanu jezgre deuterija, a potom su fuzijom nastajali helij i litij, pa i izotop berilija 'Be
koji ima vrijeme poluZzivota od oko pedesetak dana i koji se raspadao u ’Li. Neke reakcije
nukleosinteze nakon Big Banga prikazane su na slici 1. Na primjer, ako krenemo od protona,
vidimo da pomocu njega nastaje jezgra deuterona (°H ili D) u p(n,y)D reakciji. To znaci da se
proton i neutron sudare, pritom nastaje jezgra deuterona, i oslobada se energija pomoc¢u gama

zrake v. Reakciju mozemo napisati i na sljede¢i na¢in: p+n > D +y

.....

jezgra helija-3, a pritom se opet oslobada energija.
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Slika 1: Prvobitna nukleosinteza nakon Big Banga [32]

n

Sada su u ovom periodu nastali helij i litij, ali radi se o ionima jer je svemir bio ispunjen
vruéom plazmom materije i bio je prevru¢ da bi nastali neutralni atomi, to jest da bi jezgre
"uhvatile" elektrone. | to su u biti svi elementi koji su nastali tijekom Velikog Praska. Danas

znamo da postoji 118 elemenata i stoga je bitno pitanje gdje su i kako nastali svi ostali elementi.

Odgovor je da su svi ostali elementi nastali nukeosintezom u zvijezdama i njihovoj
okolini pomoc¢u kozmickih zraka. Nakon otprilike 300000 godina nastupalo je doba prozirnog
svemira kada se elektroni vezu sa protonima da formiraju atome vodika koji su elektricki
neutralni. Svemir se nastavio Siriti 1 hladiti, a nakon otprilike 400 milijuna godina [1] pocele su
prve formacije molekularnih oblaka i tada su nastajale prve zvijezde i galaksije. To znaci da je
materija u ranom svemiru bila neravnomjerno rasporedena jer su nastala gus¢a podrucja materije
koja su se sazimala pod vlastitom gravitacijom ¢ime su nastajale prve zvijezde. Formacija

galaksija je tekla na slican nacin, ali na mnogo vecoj skali.

Uz Veliki Prasak se veze i problem Litija. Problem litija je nastao iz razloga §to se
mjerenjima ustanovilo da izotopa ‘Li ima mnogo manje nego $to teorija predvida. Zasad nema
rjeSenja na ovaj problem koji daje naslutiti da bi za objas$njenje nedostatka litija mozda trebala

fizika van standardnog modela i to zasad ostaje otvoreno pitanje.



3. Nastanak zvijezda

Zvijezde nastaju iz molekularnih oblaka koji u prosjeku ¢ine oko 2% volumena galaksija
[1]. Molekularni oblaci se najve¢im dijelom sastoje od neutralnih molekula vodika, a njihove
temperature su uglavnom oko 10 kelvina dok im gustoéa varira od 100 molekula po cm3 pa sve
do 1010 molekula po cm3 §to je jo$ uvijek vise milijuna puta rjede od zraka koji nas okruzuje [1].
Takvi molekularni oblaci variraju u veli€ini od pola svjetlosne godine pa sve do vise tisuca
svjetlosnih godina u promjeru, a masom mogu varirati od nekoliko masa Sunca pa sve do desetak
milijuna masa Sunca. Molekularni oblaci su mjesta gdje se radaju nove zvijezde i Cesto se
popularno nazivaju maglicama. Na primjer, najpoznatiji molekularni oblak zove se Orionova

maglica u zvijezdu oriona.

Slika 2: Orionova maglica [2]

Orionova maglica je samo jedna od mnogih maglica u kojima se radaju zvijezde. Od nas
je udaljena oko 1350 svjetlosnih godina, a promjer joj iznosi oko 12 svjetlosnih godina [3]. Ona
je toliko poznata jer je najsjajnija maglica lako vidljiva golim okom, a posebno ju je lako

promatrati kroz astronomski dvogled ili teleskop.



Osim Orionove maglice na nebu ima mnogo sli¢nih maglica, a jo$ jedna vrlo poznata je
maglica Tarantula i jedna je od najveéih poznatih radaonica zvijezda. Od nas je udaljena oko
160000 svjetlosnih godina, a nalazi se u susjednoj galaksiji Veliki Magellanov oblak [5]. Njen
promjer je cak oko 300 svjetlosnih godina i toliko je sjajna da bi bacala sjenu kada bi se nalazila

na udaljenosti kao i Orionova maglica.

Slika 3: Maglica Tarantula [4]

Unutar takvih molekularnih oblaka nastaje na tisu¢e podrucja gdje se molekularni plin
pocinje lagano zgusnjavati uslijed vlastite gravitacije prema vlastitom centru mase. Takva
podru¢ja mogu imati masu od desetine pa sve do stotinjak masi Sunca. GuSéa podrucja
molekularnog oblaka se brze urusavaju uslijed vlastite gravitacije, a kako se uruSavaju i postaju
sve guséi, tako se pocinju sve brze 1 brze urusavati. Osim Sto se molekularni oblak urusava, on
takoder ima sve brzu rotaciju uslijed zakona saCuvanja kutne koli¢ine gibanja. Kako se taj oblak
sazima u sve guSéu kuglu plina, tako njegova kutna koli¢ina gibanja sve brze raste. Time se
formira akrecijski disk materije u €ijem srediStu se formira protozvijezda, a u okolini nje se

formira disk plina 1 prasine gdje mogu nastati planeti kao u Sunevom sustavu.



Molekularni oblaci su izvorno vrlo hladni s temperaturom oko desetak kelvina, no kako se
oni sazimaju, tako raste kineticka energija molekula plina, a samim time raste i temperatura
molekularnog oblaka, to jest gravitacijska energija se pretvara u termalnu energiju. Prvi stadij
razvoja zvijezde zavrSava kada nastane protozvijezda. Protozvijezde su vrlo velike, stotinu 1 vise
puta vece od Sunca, a povrSinska temperatura im je do otprilike dvije tisu¢a Kelvina, no to je
hladno s obzirom na temperature povrSine zvijezda [1]. Protozvijezde najviSe zrace u
infracrvenom dijelu spektra prema Wienovom zakonu, a nalazi se u gustim oblacima plina i
prasine, stoga iz oba razloga protozvijezde nisu vidljive golim okom, ve¢ ih treba promatrati

posebnim instrumentima koji proucavaju infracrveni dio spektra [1].

Protozvijezde su stabilne jer se njihova gravitacijska sila izjednaci sa silom pritiska plina
iz unutrasnjosti zvijezde. No, u okolini protozvijezde ima jo§ mnogo plina i praSine, te taj plin
pada na protozvijezdu ¢ime njena masa konstantno raste, posljediéno tome raste i njena
gravitacijska sila ¢ime se ona dodatno sazima, a posljedi¢no tome raste i kineticka energija
jezgara unutar protozvijezde, a samim time raste i unutrasnji tlak koji se opire gravitacijskom
sazimanju. Na taj nacin protozvijezda jest stabilna, ali se njena stabilnost konstantno mijenja.
Protozvijezda jo$§ uvijek ne dobiva energiju iz fuzije kao razvijena zvijezda, u njoj se proces
fuzije tek treba aktivirati. Njena energija dolazi iz termicke energije molekula od kojih je gradena,

te ona zraci tu termalnu energiju u okolinu.

Wienov zakon glasi: AmaxT = b, b je konstanta i iznosi 2.898-:10% m K
Wienov zakon povezuje temperaturu zracenja T sa valnom duljinom najveceg zracenja, to jest on
nam govori na kojoj valnoj duljini ¢e tijelo najviSe zraciti. Ako bismo za protozvijezdu uvrstili
vrijednost od 2000 K, dobili bismo da ona najvise zra¢i na Amax = 1450 nm, to je u infracrvenom

dijelu spektra, dok bi u vidljivom dijelu spektra zra¢ila mnogo slabije.

Na priloZzenoj slici 3 vidi se graf ovisnosti intenziteta zracenja nekog crnog tijela s
obzirom na njegovu temperaturu T i vidimo na primjer da crno tijelo ¢ija je temperatura 7000 K
ima maksimum zraCenja u plavom dijelu spektra dok tijelo koje ima temperaturu 4000 K najvise
zra¢i u crvenom dijelu spektra. Protozvijezde imaju temperature do oko 2000 K [1] i stoga

najviSe zrace u infracrvenom dijelu spektra.
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Slika 4: Ovisnost maksimuma zracenja na nekoj valnoj duljini o temperaturi tijela T za vise temperatura
[19]

Kada temperatura unutrasnjosti protozvijezde naraste do desetak tisuca kelvina, vodik se
poCinje ionizirati tako da u njenoj jezgri imamo plazmu jezgara vodika i elektrona [1]. Tim
jezgrama vodika, iliti protonima, raste kineticka energija kako se protozvijezda gravitacijski
sazima. Izmedu protona imamo djelovanje Coulombove sile, to jest oni se prema Coulombovom
zakonu elektricki odbijaju. Da bi proces fuzije uopée zapoceo, kineticka energija protona treba

biti dovoljno velika da protoni savladaju tu Coulombovu barijeru medu sobom.

Coulombov zakon kaze:

F = Ke'0102/1?

gdje je ke Coulombova konstanta koja iznosi 8.99-10° Nm?C, g1 i g2 su naboji koji medudjeluju,
a r? je udaljenost izmedu tih naboja. Protoni imaju pozitivan naboj, stoga izmedu njih djeluje

odbojna sila F koja je jaca Sto su protoni medusobno blizi.



Osim dva protona, u fuziji u zvijezdama u reakciju ulaze i teze jezgre koje sadrze 1 vise od
jednog protona, recimo jezgre helija koje sadrze dva protona, ili jezgre ugljika koje sadrze 6
protona i tako dalje. Samim time Coulombov zakon mozemo zapisati na drugaciji nacin:

F = k-Z1Z,/r?, gdje su Z1 i Z, brojevi protona jezgara koje ulaze u reakciju. Buduéi da se atomske
jezgre sastoje od protona i neutrona, a neutroni su neutralne cestice, to zna¢i da elektri¢no
odbijanje izmedu jezgara postoji zbog protona. Sto vise protona medudjeluje, to ée odbijanje
jezgara biti vece. Stoga, za ocekivati je da Ce se teZe jezgre mnogo teze spajati nego dva protona i

da ¢e trebati imati puno vecu kineticku energiju nego Sto to trebaju imati dva protona da se sudare.

Coulomb
Barrier

Repulsive

@
>
]
0
o
—
=
o

Slika 5: Coulombova barijera za jezgre [42]

Slika 5 pokazuje Coulombovu barijeru koju trebaju savladati jezgre da bi do fuzije uopée
moglo do¢i. Jednom kada se jezgre priblize na odredenu udaljenost, obi¢no se radi o
udaljenostima reda veli¢ine ~102° m, tada jaka nuklearna sila nadvlada odbojnu elektri¢nu silu i

ona tada drzi jezgre na okupu da se one ne raspadnu.

Dakle, da bi proces fuzije uopée zapoceo, kineticka energija jezgara u zvijezdi treba biti
dovoljno velika da se protoni mogu sudariti, to jest temperatura u unutras$njosti zvijezde treba
dosti¢i vrijednost od desetak milijuna Kelvina da bi to bilo moguce [1]. Temperatura u sredistu
Sunca je oko 15 milijuna Kelvina i zato je ondje fuzija vodika u helij moguca [1]. Kako se

protozvijezda sazima, tako raste temperatura u njenoj unutrasnjosti i kada temperatura prijede



neku kriticnu vrijednost, protoni mogu tunelirati kroz Coulombovu barijeru i time se pokrene

proces fuzije i rodena je zvijezda.

Ako bismo pretpostavili da se dva protona trebaju pribliZiti na udaljenost od ~10"*> m da
bi se mogli zdruziti u novu jezgru, tada se moze jednostavnim racunom do¢i do procjene
vrijednosti temperature i energije koja je potrebna da dva protona na taj nacin nadvladaju

Coulombovu barijeru. Pomo¢u molekularno-kineti¢ke teorije mozemo zapisati da vrijedi:

Ke:Z1Z2-€%Ir = 3/2 ko T

gdje je e jedini¢ni naboj i iznosi 1.602:107° C, Z1 i Z» su protonski brojevi jezgara u pitanju i u
ovom sluéaju obje iznose 1 budu¢i da nas zanima sudar dva protona, a ky je Boltzmannova
konstanta i iznosi 1.38 - 102 m? kg s K. S lijeve strane jednadzbe je Coulombov potencijal
kojega protoni trebaju nadvladati, a udaljenost r je po pretpostavci 10 m. Desna strana
jednadzbe dolazi od molekularno kineticke teorije koja povezuje kineticku energiju gibanja
Cestica nekog plina sa temperaturom tog plina.

Rac¢unom se dolazi do vrijednosti temperature od T ~ 101° K.

Dobivena temperatura je izrazito visoka budu¢i da na tim temperaturama fotoni imaju
dovoljno energije da razbijaju nastale jezgre fotodezintegracijom [23]. Za rjeSenje problema treba
posegnuti u kvantnu fiziku koja kaze da Cestice mogu tunelirati kroz Coulombovu barijeru i na
nizim temperaturama uz neku vjerojatnost. To znaci da je potrebna temperatura za mogucnost
fuzije mnogo niza od dobivene jer ve¢ 1 na niZim temperaturama jezgre mogu tunelirati kroz
Coulombovu barijeru ¢ime tada dolaze u domet djelovanja jake nuklearne sile i tada nastaje
fuzija u novu jezgru. Karakteristina temperatura za fuziju protona u helij u zvijezdama je oko

2-10" K.

Da bi zvijezda uopce nastala, protozvijezda treba skupiti dovoljno plina i njena masa treba
prije¢i neku kritiénu vrijednost da bi njena gravitacijska sila bila dovoljno jaka da temperatura
plina u njenom sredistu dovoljno naraste da bi proces fuzije mogao zapoceti. Modeli evolucije

zvijezda ukazuju na to da minimalna masa zvijezde potrebna da pokrene fuziju u sredistu



zvijezde treba biti oko 0.08 mase Sunca [1]. Ako protozvijezda ima manju masu od toga, tada

nece nastati zvijezda, ve¢ ¢e nastati smedi patuljak.

Kakva zvijezda ¢e nastati najviSe ovisi o masi protozvijezde. Protozvijezde koje imaju
masu od 0.08 do 0.5 mase Sunca ¢e postati crveni patuljci [1], male zvijezde niske povrSinske
temperature koje mogu zivjeti desetke milijardi godina. Zatim imamo zvijezde koje imaju
usporedivu masu sa masom Sunca, pa do zvijezda nekoliko puta masivnijih od Sunca. One mogu
zivjeti do desetak milijardi godina [1]. I kona¢no, imamo zvijezde koje su viSe puta masivnije od
Sunca, a astronomi su otkrili neke zvijezde koje su Cak stotinjak puta masivnije od Sunca [1]. Sve

te zvijezde vrlo brzo koriste svoje gorivo i one svoj Zivotni vijek zavrSavaju supernovom.

4. Evolucija zvijezda

Jednom kada zapocne proces fuzije, zvijezda je rodena. Kod zvijezde se uspostavi
hidrostaticka ravnoteza izmedu gravitacijske sile 1 unutrasnjeg tlaka plina, sli¢no kao u slucaju
protozvijezde, samo $to je ovaj puta ukljucen i tlak kojega stvara sam proces fuzije. Ta ravnoteza
je razlog zasto se zvijezda viSe ne urusava i zasto je ona stabilna. Jednom kada zapocne proces
fuzije, zvijezda pocinje zraciti puno intenzivnije i ona ¢e otpuhati ostatak plina i prasine koji je
padao na protozvijezdu $to znaci da se masa zvijezde viSe nece povecavati. Tada zvijezda, ovisno
0 svojoj masi, prolazi svoj Zivotni put, a taj zivotni put zvijezde se najbolje prikazuje Hertzsprung-

Russelovim (H-R) dijagramom, koji je prikazan na slici 6.
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Slika 6: Hertzsprung-Russelov dijagram koji pokazuje razlicite stadije Zivota zvijezda [6]

H-R dijagram nam pokazuje povezanost luminoziteta zvijezde sa njenim spektralnim
tipom, odnosno temperaturom, i njezinom veli¢inom. Luminozitet je s lijeve strane dijagrama dok

je s donje strane temperatura neke zvijezde.

Vidimo poveznicu temperature zvijezde sa njezinom bojom na nacin da §to je zvijezda
toplija, to se viSe nalazi u plavom dijelu spektra. To opet mozemo povezati sa Wienovim
zakonom AmaxT = b, to jest Sto je temperatura zvijezde visa, to je Amax manji, a §to je Amax manji, to
znaci da idemo prema plavom dijelu spektra. Osim temperatura i tipova zvijezda, na dijagramu
vidimo i veli¢ine zvijezda koje su izrazene u jedinici mase Sunca. Ti radijusi zvijezda se na tzv.
glavnom nizu povecavaju ukoso s donje desne strane dijagrama prema lijevo gore. U donjem
dijelu dijagrama imamo i najmanje zvijezde u svemiru gdje bi spadale na primjer neutronske
zvijezde i bijeli patuljci, a najveée zvijezde u svemiru se nalaze desno gore u podru¢ju crvenih

superdivova. Vidimo da je Sunce sasvim prosjecna zvijezda i po veli¢ini 1 po sjaju.
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Dijagram se sastoji od nekoliko bitnih dijelova. Najvazniji dio dijagrama je takozvani
glavni niz ili "main sequence". Glavni niz je podrué¢je gdje se nalazi vecina zvijezda u svemiru i
to su zvijezde koje fuzijom pretvaraju vodik u helij u srediSnjem dijelu zvijezde [1]. Postoji 1
poveznica mase zvijezde sa njenim tipom, pa $to je zvijezda masivnija, to je ona plavija iz
razloga Sto ima vecu gravitacijsku silu i ve¢u temperaturu jezgre gdje se reakcije fuzije odvijaju
mnogo brze. Manje masivne zvijezde se nalaze na crvenom dijelu spektra na glavnom nizu i
ondje se nalaze crveni patuljci, zvijezde kod kojih se fuzija odvija sporo i te zvijezde mogu zivjeti

jako dugo [1].

Imamo podru¢je crvenih divova, to je podrucje divovskih zvijezda koje se blize kraju
svog zivotnog vijeka. U crvene divove prelaze neke zvijezde glavnog niza i to je drugi stadij
njihovog zivotnog puta. Nakon faze crvenog diva zvijezde otpustaju vanjske slojeve atmosfere 1
prelaze u fazu bijelih patuljaka. Ondje ¢e se naci i Sunce nakon otprilike 6 milijardi godina [1].
Iznad glavnog niza imamo podrucje takozvanih superdivova. Radi se masivnim i vrlo sjajnim
zvijezdama kod kojih se reakcija fuzije odigrava puno brze nego u Suncu i te zvijezde zive puno

krace, a zivotni vijek im zavrSava eksplozijom supernove [1].

Na slict 7 je prikazan evolucijski put razvoja Sunca u buduénosti. Sunce je sada Zuta
zvijezda, negdje je nazvana i1 zutim patuljkom. Ono ¢e kroz narednih 5 do 6 milijardi godina [1]
prijeci u fazu crvenog diva, ili poddiva gdje ¢e joS uvijek pretvarati vodik u helij, ali u jezgri bude
nataloZen helij. Kada se pokrene naredna faza gdje ¢e helij fuzijom prelaziti u ugljik, tada ce se
Sunce naci u fazi crvenog diva, a ta faza se jo§ zove HB faza ili "horizontal branch" faza [1].
Nakon HB faze slijedi AGB faza sa ugljikovom jezgrom, helijevom ljuskom gdje se vrsi fuzija
helija u ugljik, vodikovom ljuskom gdje se vrsi fuzija vodika u helij, te vanjske ovojnice zvijezde.
Ljuske helija i vodika gdje se vrsi fuzija se nalaze bliZze povrsini zvijezde, te fuzija stvara tlak koji
se opire gravitacijskom sazimanju $to rezultira time da zvijezda u AGB fazi postaje i preko 200

puta veca nego Sto je bila na glavnom nizu. Ista sudbina ¢eka i Sunce [1].
Nakon toga Sunce ¢e poceti otpustati vanjske slojeve atmosfere ¢ime ¢e nastati planetarna

maglica, a u srediStu te maglice ¢e ostati bijeli patuljak ¢ija veli€¢ina moze biti usporediva sa

Zemljinom [1].
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Slika 7: Evolucijska staza Sunca u H-R dijagramu [7]

Masivnije zvijezde od Sunca imaju malo drugacije zivotne puteve, pa tako supermasivne
zvijezde postaju superdivovi koji nestaju u eksploziji supernove. Tijekom svih tih faza zivota,
zvijezda fuzijom pretvara jedne elemente u druge elemente, od laksih prema srednje teskim sve
do Zeljeza, a u supernovi se dogadaju drugaciji procesi od fuzije kojima nastaju jezgre teze od
Zeljeza i smatra se da je dio tezih elemenata u svemiru nastao upravo zbog supernova [1]. U
nastavku ¢emo proc¢i kroz sve faze koje se dogadaju u zvijezdama da opiSemo zasto zvijezde

prolaze kroz takve Zivotne puteve.

5. Zastupljenost elemenata u svemiru

Tijekom fuzije nastaju novi elementi u zvijezdama, a jos i vise kada se dogodi supernova.
Na slici 8 imamo graf koji pokazuje zastupljenost elemenata u svemiru. Na grafu vidimo da
imamo najvise vodika i helija, pa nakon toga slijede kisik, dusik i ugljik. Zanimljivo je primijetiti
da imamo ostre vrhove kod pojedinih elemenata i da su viSe zastupljeni od drugih elemenata oko

njih.
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Slika 8 prikazuje zastupljenost elemenata u Suncevom sustavu, a slicna zastupljenost
vlada i u svemiru. Vodika ima daleko najvise, ¢ak preko 92%, $to je i logi¢no s obzirom da je on
nastao tijekom Velikog Praska, a svi ostali elementi su nastali iz njega pomoc¢u nukleosinteze.
Drugi najzastupljeniji element je helij sa oko 7% zastupljenosti, a svi ostali elementi imaju

zastupljenost ispod 0.1%.
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Slika 8: Zastupljenost pojedinog elementa u Suncevom sustavu [8]

f il T'( { ‘?'?'1

Sve do Zeljeza jezgre nastaju u procesu fuzije, dok s druge strane, brojne teske jezgre se
raspadaju procesom fisije. Za nastanak elemenata tezih od Zeljeza potrebni su neki drugi procesi
poput uhvata neutrona ili protona. Aktualna istrazivanja pokazuju da elementi tezi od zeljeza
nastaju velikim dijelom u supernovama, ali i da su potrebni drugi izvori u svemiru koji bi u
potpunosti objasnili zastupljenost pojedinih elemenata u svemiru. Jedan od ciljeva ovog rada je
odgovoriti na pitanje zasto su neki elementi vise zastupljeni od drugih, zaSto imamo oStre vrhove

kod pojedinih elemenata, te po ¢emu je Zeljezo toliko posebno.
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Da bi odgovorili na ta pitanja potrebno je u¢i malo dublje u same procese unutar zvijezde,
svojstva atomskih jezgara, vidjeti koju ulogu zapravo ima fuzija i zasto fuzija ide bas do elementa
zeljeza, a ne i dalje. Kakve reakcije fuzije imamo u zvijezdi ovisi 0 njenoj masi. Zvijezde poput
Sunca reakcijom fuzije spajaju jezgre vodika u helij, a masivnije zvijezde provode te reakcije jos

dalje od helijja, sve do Zeljeza.

6. Fuzija u zvijezdama

Kada se protozvijezda dovoljno sazme, a njena unutrasnjost dovoljno zagrije, tada pocinje
proces fuzije. Nadovezujuéi se na sve receno u ranijem poglavlju, fuzija se dogodi kada dvije
jezgre imaju dovoljno kineticke energije da nadvladaju Coulombovu barijeru i priblize se
dovoljno da pocinju osjecati djelovanje jake nuklearne sile koja tada nadvlada i zdruZzi ih u novu i

tezu jezgru.
6.1. Proton-proton ciklus

Proton-proton ciklus, ili p-p ciklus, je glavni fuzijski proces i glavni izvor energije u
zvijezdama ¢ija je masa do 1.3 mase Sunca [1]. To je glavni proces iz kojeg Sunce dobiva svoju

energiju. Drugi poznati proces kojim zvijezde dobivaju svoju energiju je CNO ciklus i on je

dominantan u zvijezdama masivnijim od Sunca.
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Slika 9a: proton-proton ciklus reakcija, pp-1 grana [10]

Proton-proton ciklus ima vise dijelova i reakcija prije nego se nukleosintezom dobije
zavr$ni produkt, helij (slika 9a). Pocetna reakcija p-p ciklusa je sudar dva protona. Protoni moraju
imati dovoljnu kineticku energiju da bi savladali Coulombovu barijeru medu sobom buduci da se
prema Coulombovom zakonu oni elektri¢ki odbijaju jer su istoimeni naboji. Kada se protoni
medusobno dovoljno priblize, tada na njih pocinje djelovati kratkodosezna jaka nuklearna sila.
Ona ima kratak doseg djelovanja i kada su protoni medusobno previse udaljeni, tada izmedu njih
dominira Coulombova interakcija i oni se odbijaju. No, kada se oni dovoljno priblize, tada dodu
unutar dosega djelovanja jake nuklearne sile, a jaka nuklearna sila je najjaca poznata sila u

prirodi. pp-1 grana prikazana na slici 9a i bit ¢e detaljnije obrazloZena u iduca dva potpoglavlja.

Osim protona, sve jezgre u nukleosintezi elemenata u zvijezdama prilikom fuzije
podlijezu istim pravilima. Jezgre se trebaju dovoljno pribliziti tako da jaka nuklearna sila izmedu
njih bude dominantna i da se vise ne odbiju, ¢ime se omogucuje stvaranje nove jezgre, to jest

nastaje novi element i pritom se oslobada energija. To je u samoj biti reakcija fuzije u zvijezdama.
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6.1.1. Beta raspad

Pocetna reakcija p-p ciklusa je sudar dva protona dok ne udu u doseg djelovanja jake nuklearne
sile nakon ¢ega prvo nastaje diproton, spoj dva protona koji je vrlo nestabilan i brzo se raspada.
Diproton se najcesce raspada natrag u dva protona, no rijetko se dogodi 1 beta plus raspad gdje se
jedan proton raspadne u neutron i pritom se oslobode neutrino 1 pozitron. Beta raspad moze biti
beta plus i beta minus. Za beta raspad bitno je djelovanje slabe nuklearne sile, a slaba nuklearna
sila ima jo§ manji doseg od jake nuklearne sile. To znaci da protoni trebaju imati vise kineticke
energije da bi se dodatno priblizili ¢ime bi se omogucilo djelovanje slabe nuklearne sile. Zbog

slabe nuklearne sile moze se dogoditi beta raspad.

Beta minus raspad se obi¢no dogada u jezgrama bogatim neutronima. Tim raspadom se

neutron raspadne u proton, a pritom se emitiraju elektron i elektronski antineutrino:
n>p+e + Ve

Pritom je bitno napomenuti da je masa neutrona (1.00866 u) veca od mase protona
(1.00728 u, gdje je u atomska jedinica mase i iznosi 1.66-10%" kg), stoga ovaj raspad moze iéi
prirodnim putem u neutronski bogatim jezgrama.

Beta plus raspad ide u obrnutom smjeru, tada se proton raspada u neutron, a oslobadaju se

pozitron i elektronski neutrino,

p>n+e’+ve

S obzirom da je masa protona manja od mase neutrona, za ovaj raspad je potrebna
dodatna energija da bi se uopée dogodio. Dakle, dva protona trebaju dobiti dodatnu energiju iz
okoline da bi se dogodio beta plus raspad i da bi time nastao deuterij. Puno ¢eS¢e se diproton
raspada natrag u dva protona, ali ponekad se ostvare i uvjeti potrebni da bi se dogodio beta plus

raspad i nastala jezgra deuterija.
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6.2. pp-1 grana

Zbog svega navedenog prva reakcija dva protona je vrlo spora. Reakciju mozemo zapisati
kao [9]:

"H+"H> *H+e" +ve +0.42 MeV

Osim §to nastaju deuterij, pozitron i neutrino, tijekom ove reakcije se oslobada i energija.
Pozitron koji se emitira se gotovo istog trena ponisti sa jednim elektronom ¢ime se oslobadaju

dvije gama zrake ukupne energije koja odgovara sumi masa elektrona i pozitrona [9]:
et +e > 2y [1.02 MeV]

Nakon toga pocinje proces fuzije i slijedi nova reakcija. Nastali deuterij ’H se sudara sa

protonom ¢ime nastaje izotop helij-3 i pritom se oslobada energija [9]:
2, 1 3
H+ "H > He+vy[5.49 MeV]

Ova reakcija se dogada vrlo brzo. Pretpostavlja se da novonastali deuterij 2H postoji tek
nekoliko sekundi prije nego se pretvori u helij-3 [9]. Sljedeca reakcija u nizu je sudar dva helija-3
iz Cega se oslobadaju dva protona i nastaje jezgra helija. Nakon §to je nastao helij-3, sada proton-
proton lanac ima viSe grana reakcija iz kojih moze nastati helij. Na temperaturama do 14 milijuna
Kelvina u jezgri zvijezde najvise njene energije dolazi od pp-1 grane reakcija. pp-1 grana je

prikazana na slici 9a.

Nakon $to nastane helij-3, dvije takve jezgre se medusobno sudare ¢ime nastaje jezgra

helija i oslobode se dva protona koji opet idu u daljnje procese fuzije [9].

*He + °He > "He + 'H + 'H + 12.86 MeV

Citavi proces nastajanja helija u pp-1 grani mozemo zapisati kao [9]:
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"H+H+'H+'"H> "He+2e +2v+26.7 MeV

Najvise energije Sunce dobiva upravo iz pp-1 grane reakcija bas kao i zvijezde sli¢ne

Suncu. No, osim pp-1 grane, postoje jo§ dvije grane reakcija koje su aktivnije pri viSim

temperaturama.

6.3. pp-2 i pp-3 grane

Na slici 9b su prikazane sve tri temeljne pp grane kojima se proizvodi helij.
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Slika 9b: Prikaz pp-1, pp-2 i pp-3 grana reakcija [40]

pp-2 i pp3 grane reakcija su aktivnije pri temperaturama visim od 14 milijuna Kelvina.

pp-2 grana je najdominantnija pri temperaturama od 14 pa do 23 MK, dok je pp-3 grana

najizraZenija pri temperaturama visim od 23 MK.
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pp-2 grana se odvija preko procesa koji ukljuduju berilij /Be i litij 7Li. Zavrini produkt
ove reakcije su dvije jezgre helija, jedan pozitron i dva neutrina. pp-2 grana se razlikuje od pp-1
grane nakon $to nastane helij-3 koji u pp-1 grani ide u reakciju sa drugim helijem-3, no u pp-2

grani on ide u reakciju sa helijem [11]:

*He + “He > 7Be+y
7Be+e'97Li+ve+y

"Li+"H > *He + *He

Na kraju procesa nastaju dvije jezgre helija. Osim pp-2 grane, imamo i pp-3 granu kod
koje se berilij ne sudara sa elektronom da tvori litij, ve¢ ovdje reakcija ide preko bora koji se

pritom beta plus raspadom raspada u berilij 8Be [11]:

*He + “He > 7Be+y
‘Be+'H>B+y
°B > *Be+e’ +ve

8Be -> 4He + 4He

Na kraju procesa opet nastaju dvije jezgre helija. Ovaj lanac reakcija je aktivniji u
zvijezdama masivnijima od Sunca koje imaju vecu temperaturu u srediStu, a sam lanac reakcija je
manje zastupljen od prva dva lanca zato §to je ovdje prisutan beta plus raspad koji se dogada kada

jezgra primi dodatnu energiju, pa se proton moze raspasti u neutron.

Svi ovi procesi su zastupljeni u zvijezdama, a glavni izvor energije su u zvijezdama koje
imaju otprilike masu Sunca i manje masivne zvijezde od Sunca. Kako se u jezgri dogada fuzija
vodika u helij pomoc¢u spomenutih procesa, tako se ondje taj helij nakuplja. Helij-4 je vrlo
stabilna jezgra Sto ¢emo jo$ naknadno vidjeti i prokomentirati, te se on nakuplja u jezgri zvijezde.
Da bi se dogodila fuzija helija, potrebne su veée kineti¢ke energije jer je Coulombovo odbijanje
dvije jezgre helija jae nego u sluc¢aju dva protona. Ako u srediStu zvijezde ne vlada dovoljno

visoka temperatura, tada fuzija helija ne moze krenuti, te se on samo nakuplja. Oko nakupljenog
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helija ima jo$ vodika koji reakcijom fuzije prelazi u helij. Zvijezda ude u stadij poddiva gdje se

oko sredisnjeg dijela gdje se talozi helij dogada fuzija vodika, te se zvijezda prosiri.

6.4. Hoyleovo stanje

U zvijezdama koje su oko 1.3 puta masivnije od Sunca [1] postoji jo§ jedan ciklus reakcija
koji je kod njih glavni izvor energije, CNO ciklus. Medutim, problem je u tome §to za CNO
ciklus treba ugljik '?C. Reakcije ugljika, dusika i kisika su klju¢ nastanka ostalih elemenata
potrebnih za Zivot i za objaSnjenje reakcija fuzije u zvijezdama [12]. Fred Hoyle je 1954. godine
postulirao da treba postojati egzoti¢ni izotop ugljika u nestabilnom pobudenom stanju na 7.65
MeV-a koji bi objasnio stvaranje ugljika u zvijezdama. Nekoliko godina kasnije ovo predvidanje
je eksperimentalno potvrdeno [12]. Radi se o ugljiku *2C u pobudenom stanju koji je vrlo
nestabilan, a oslobadanjem energije emisijom gama zracenja postaje vrlo stabilan. To pobudeno

nestabilno stanje se joS naziva i Hoyleovo stanje i sli¢no stanje postoji i za druge elemente.

.\ HO)’Ie
% T~ e State
B

R
(He) )
~— V‘ A
Triple-alpha &~ f\u

process

Slika 10: Prikaz nastanka izotopa *2C u Hoyleovom stanju [31]

Kada ¢e Sunce iskoristiti ve¢inu vodika za fuziju u helij, tada ¢e se nakon faze poddiva
opet poceti sazimati jer reakcije fuzije viSe nece biti toliko ucestale 1 intenzivne da bi se stvorio
dovoljan tlak koji bi sprijecio sazimanje zvijezde. Sunce ¢e se tada sazimati toliko dugo dok

temperatura srediSnjeg dijela ne poraste dovoljno da dvije jezgre helija mogu nadvladati
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Coulombovu barijeru i sudariti se tvoreéi berilij ®Be. No, taj berilij je vrlo nestabilan i brzo se
raspada natrag u helij osim ako se u meduvremenu ne sudari s novom jezgrom helija, tada nastaje
ugljik *2C koji je u Hoyleovom nestabilnom pobudenom stanju i raspada se natrag na berilij i
helij, no u rijetkim sluc¢ajevima ugljik-12 prelazi u osnovno stanje i oslobada energiju gama
zrakom, te tada nastane stabilan izotop ugljika *2C koji pritom ide u nove reakcije fuzije kao

katalizator.

6.5. CNO ciklus

CNO ciklus je jo$ jedan ciklus fuzije vodika u helij, ali pomocu katalizatora ugljika,
dusika 1 kisika koji ubrzavaju taj proces. Ovaj ciklus reakcija je glavni izvor energije za zvijezde
koje su barem 1.3 puta masivnije od Sunca [1]. Te zvijezde imaju jacu gravitacijsku silu od
Sunca i one imaju visu energiju u sredi$njem dijelu. Za p-p lanac potrebna je temperatura od
barem 4 milijuna Kelvina, dok je za CNO ciklus potrebna temperatura od barem 15 milijuna
Kelvina [13]. To je minimum potreban za CNO ciklus i na tim temperaturama on je slabo

zastupljen, a na sve viSim temperaturama on pocinje biti dominantan izvor energije.

Postoje dva tipa CNO ciklusa, jedan je hladni, a drugi je vrué¢i. O kakvom CNO ciklusu ¢e
se raditi ovisi o temperaturi u srediStu zvijezde 1 tlaku. Hladni CNO ciklusi su tipi¢ni za zvijezde,
dok je vru¢i CNO ciklus prisutan u novama i u raznim neobi¢nim uvjetima. Tijekom CNO
ciklusa sudaraju se jezgre ugljika, dusika i kisika sa protonom, to jest radi se o uhvatu protona na
jezgrama katalizatorima. Na procese uvelike utjece i beta plus raspad koji se kod hladnog CNO

ciklusa dogada brze nego sam proces fuzije.
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6.5.1. CNO-I

The CNO Cycle
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Slika 11: Prikaz CNO-I ciklusa [15]
Ovo je prvi ciklus reakcija u kojima se pretvara vodik u helij pomocu katalizatora ugljika,

dusika i kisika [14];

12C +1H > BN +y [1.95 MeV]

BN > BC+e" +ve+7y [1.2 Mev]
BC +1H > “N +7y [7.54 MeV]

UN +1H > 50 +y [7.35 MeV]

B0 > BN +e"+ve+7vy [1.2 Mev]
5N + 1H > 12C + *He + y [4.96 MeV]

Dakle, reakcija krece sa sudarom protona i ugljika i kroz nekoliko reakcija i kroz dva beta
plus raspada dolazi se na kraju do ugljika 1 helija. Na ovaj nacin iz vodika pomocu katalizatora
nastaje helij. Osim CNO-I ciklusa postoje jos tri hladna CNO ciklusa i tri vru¢a CNO ciklusa koji
se zovu HCNO ciklusi ili "hot" CNO ciklusi.
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6.6. Trostruki-alfa proces

Trostruki-alfa proces je prvi proces u kojem se dogada fuzija helija u teze elemente poput
berilija i ugljika. Kada se Suncu u sredisnjem dijelu nakupi ostatak helija, tada ¢e se oko jezgre
formirati ljuska vodika koja ¢e fuzijom prelaziti u helij, a zvijezda ¢e se proSiriti 1 biti vise
desetaka puta veca nego prije. Kada se vodik potrosi, viSe niSta nece sprijeCavati gravitacijsko
sazimanje zvijezde 1 onda ¢e se sazimati toliko dugo dok u srediStu temperatura ne poraste
dovoljno da zapocne fuzija helija u berilij, pa sve do ugljika. Tijekom ove faze dogada se
takozvani "helijev bljesak" kada putem trostrukog-alfa procesa iz helija nastanu velike koli¢ine
ugljika. Te reakcije su nagle i intenzivne, fuzija stvara mnogo veéi tlak, te se zvijezda prosiri i

moze postati ¢ak 200 pua veca nego je bila.

Prvi korak trostrukog alfa procesa je sudar dva helija [9]:

‘He + *He = 8Be -91 keV

Da bi se ova reakcija dogodila, zapravo treba uloziti dodatnu energiju jer jezgra berilija je
vrlo nestabilna i raspada se vrlo brzo. No, prije nego se raspadne postoji Sansa da se sudari s

drugom jezgrom helija ¢ime nastaje ugljik kao $to se vidi na slici 10 [9]:

8Be + “He > 2C +y [7.37 MeV]

Ugljik *2C je produkt trostrukog-alfa procesa zato §to se sastoji od tri alfa estice, a to su
upravo jezgre helija. To je ista ona jezgra ugljika koju smo spominjali kod Hoyleovog stanja, te
nastali ugljik *2C je u pobudenom stanju sa 7.37 MeV-a dodatne energije. Tada ugljik 12C moze
prijeci iz Hoyleovog stanja u osnovno stanje i pritom oslobodi tu koli¢inu energije. Kao dodatna
reakcija, neke jezgre ugljika se sudare s helijem Cime nastaje kisik, a to je ujedno i pocetna

reakcija alfa procesa [9]:

12C +%He > %0 +y [7.2 MeV]
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6.7. Gorenje helija

U visestruko masivnijim zvijezdama od Sunca procesi u jezgri idu prema jos tezim
jezgrama. Gorenjem helija koji se nakuplja u jezgri mogu nastati elementi poput magnezija i

silicija. Radi se o skupu procesa kojima sudarom sa helijem nastaju sve teze jezgre [9].

2C+*He > %0 +y
160 + “He > PNe +y
“Ne + “He > *Mg + v
Mg + “He > 8Si +y

U masivnijim zvijezdama cija je masa barem 8 puta ve¢a od mase Sunca pocinje gorenje
ugljika u kisik ili neon, pa zatim neona u magnezij i tako dalje. Postoje Cetiri procesa u kojima se

nakon helija nastavlja fuzija u masivnijim zvijezdama.
6.8. Gorenje ugljika
Nakon $to zvijezda potrosi svoje gorivo u heliju, tada pocinje fuzija teZih jezgara poput
ugljika. Da bi fuzija ugljika mogla poceti potrebne su temperature od oko 500 milijuna kelvina.
Tada ugljik moZe poceti fuziju do magnezija [16]:
12C +12C > 2ONe + *He + y
12C + 12C S 23Na+ 1H + Y
120 4+ 2C > XMg +y

6.9. Gorenje neona

Reakcije fuzije s neonom slijede nakon gorenja ugljika kada se koli¢ina ugljika dostupna

za fuziju bitno smanji. Tada zapo€inju procesi gorenja neona [16]:
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2Ne +y > 0 + *He
2ONe + “He > Mg +y

Tijekom gorenja neona stvara se sredisnji dio zvijezde sastavljen od kisika i magnezija.

Stoga, nakon toga slijedi gorenje kisika u teze jezgre.

6.10. Gorenje Kisika

Gorenje kisika kre¢e nakon gorenja neona. Sredi$nji dio zvijezde se sada sastoji od
magnezija i kisika, te na temperaturama od oko 2 milijarde Kelvina [16] proces gorenja kisika

moze poceti.

180 +1%0 > 28Sj + *He +y
160 + 160 > 31p + 1 +y

160 + 160 3> 315 +n +y

160 + 160 > 30Gj + 1H + 1H + y
160 + 160 > 3P + 24 + y

6.11. Gorenje silicija

Ovo je zavrSni proces u fuziji elemenata u zvijezdama koji ide sve do zavr$nih produkata
nikla i Zeljeza. Nakon potrosnje kisika sredica zvijezde se sastoji uglavnom od silicija i sumpora.
Zapocinje fotodizentigracija silicija i sumpora ¢ime nastaje kontinuirani snop protona i o ¢estica

koje se sudaraju s ostalim jezgrama i time nizom reakcija nastaju zeljezo 1 nikal:

28Sj + “He > %S +y
325 + 4He > ®Ar+vy
BAr+4He > “°Ca+y
“0Ca +*He > “Ti+vy
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“Tj + %He > *8Cr +y
“Cr + “He > *Fe +y
>2Fe + *He > *°Ni +y

Hydrogen
Helium fusion Nonburning
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\ // (hydrogen)

Carbon i 8
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Slika 12: Unutrasnjost masivne zvijezde i formirane ljuske fuzije [17]

Poslije Zeljeza nema fuzije jer da bi se dogodila fuzija Zeljeza treba uloziti dodatnu
energiju dok reakcije prije nikla oslobadaju energiju. Tu je bitan izotop Zeljeza *°Fe koji je
zajedno s niklom jedan od najstabilnijih elemenata i iako je moguce da se dogodi fuzija Zeljeza-
52 u nikal, Zeljezo-56 vise ne moze proéi fuziju i to je zavrsni produkt fuzije u zvijezdama. Tezi
elementi mogu nastati fuzijom zbog kaoti¢nih uvjeta koji vladaju u srediStu zvijezde, ali u

principu bez dodatne energije fuzija zeljeza-56 je nemoguca.

Svi gore navedeni procesi opisuju fuziju u zvijezdama. Nakon fuzije vodika formira se
jezgra helija, nakon toga helij po€inje fuziju 1 formira se jezgra ugljika, pa ugljik ide u fuziju 1
formira se jezgra neona, pa zatim jezgra kisika i magnezija, a zatim silicija i sve tezih elemenata
sve do Zeljeza 1 nikla. Slika 12 pokazuje kako se formiraju ljuske ili slojevi gdje se i dalje moze
izvrSavati fuzija odredenog elementa. U srediStu se nalaze Zeljezo i nikal jer dalje od njih

elementi ne mogu nastati fuzijom bez ulozene energije.
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Nakon §to zvijezda potrosi svo gorivo za fuziju, tada po€inje gravitacijsko sazimanje koje
ovog puta fuzija ne moze zaustaviti jer je fuzija ostataka elemenata preslaba i tada se zvijezda
sazima sve dok se ne ostvare uvjeti za odboj materije od gustog srediSnjeg dijela prema van i ne
nastane eksplozija supernove. U supernovi dolazi do naglog oslobadanja energije i naglo poCinju
razliciti procesi, medu kojima i oni u kojima nastaju elementi tezi od zeljeza. Sada se viSe ne radi
o fuziji kao dosad, ve¢ se radi o drugacijim procesima, ali i o drugacijem okruzenju gdje se

procesi odvijaju.
7. Oslobadanje energije u fuziji i energija vezanja po nukleonu

Kroz sve navedene reakcije fuzije vidimo da nastaju nove jezgre i da se pritom oslobada
energija. Ta oslobodena energija kroz navedene reakcije fuzije je zapravo energija koju dobiva i
potom zvijezda zraci. Postavlja se pitanje zasto se uopée to dogada, zaSto se energija oslobada

kroz fuziju. Da bismo odgovorili na to pitanje, trebamo gledati kakve su Q-vrijednosti reakcija.

Q-vrijednost reakcije nam govori o tome koliko se energije oslobodilo pri toj reakciji.
Pritom se koristi ekvivalencija mase i energije:
E = mc2
E je energija sustava, m je masa sustava, a ¢ je brzina svjetlosti u vakuumu.
Q-vrijednost se pomoc¢u kineti¢ke energije tada ra¢una kao:
Q = Kionaeno — Kpoetno = (Mpogetno — Mkonano)*C2

Da bi izracunali kolika je Q vrijednost reakcije, trebamo usporediti poCetnu masu sustava
sa konaénom masom sustava i tada pomoéu E= mc? izradunati Q vrijednost. Na primjer, uzmimo

u obzir fuziju deuterija i protona ¢ime nastaje helij-3:
2, 1 3
H+ H-> He+y[549 MeV]

Masa vodika 1H iznosi 1.007825 amu [22]
Masa deuterija 2H iznosi 2.014102 amu [22]
Masa helija-3 3He iznosi 3.016049 amu [22]

Am lijeve i desne strane jednadzbe iznosi m(2H) + m(tH) - m(3He) = 0.005878 amu
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amu, oznacavana i sa u, je atomska masena jedinica i ona iznosi 1.6605-1027 kg. Amu je
definirana kao 1/12 mase neutralnog atoma *C u osnovnom stanju prema kojem se tada odreduje

masa svih drugih elemenata.

Kada deuterij i proton tvore helij-3 kroz fuziju, dio mase iz reakcije se negdje izgubi. Taj
dio mase se zapravo oslobodi kao energija i na taj nacin zvijezda dobiva energiju iz fuzije
elemenata u njenoj jezgri. Sada tu razliku masa trebamo uvrstiti u formulu da izraGunamo Q

vrijednost reakcije:

Q = (mpoéetno — mkona()no)'c2 = Am C2 = 0005878 amu - C2 = 878410_13 J = 5483 MeV

Ovo je bio samo jedan primjer reakcije od mnogih koje se zbivaju u zvijezdama, a kod
kojih Q vrijednost varira jer ovisi o tome koliki je Am reakcija. Te vrijednosti variraju od 1 MeV

pa sve do nekoliko desetaka MeV-a.

Dobiveni rezultat nam govori o tome da se fuzijom deuterija i protona u helij-3 oslobodi
oko 5.5 MeV-a energije, i to je energija koju tada dobiva zvijezda i koju ona zra¢i u okolinu.
Vidimo da je masa helija manja od mase koju dobijemo kada zbrojimo mase deuterija i vodika na
isti nacin kako je zbroj masa dva protona i1 dva neutrona veci nego masa samog helija. Drugim
rije¢ima hadroni u vezanom stanju imaju drugaciju masu od sume njihovih masa, a razlog je taj
Sto se dio energije otpusti nakon reakcije jer jezgre imaju drugaciju energiju vezanja po nukleonu.

Energija vezanja po nukleonu nam govori o tome koliko energije je potrebno uloZziti da
bismo mogli razbiti neku jezgru. Energija vezanja postoji zbog jake nuklearne sile koja djeluje

izmedu nukleona 1 to je najjaca poznata sila u svemiru.

Svaki nukleon u jezgri djeluje jakom nuklearnom silom na sve ostale nukleone i tako se
jezgra ne raspadne uslijed djelovanja elektri¢ne sile odbijanja izmedu protona s obzirom da na
tim udaljenostima dominira jaka nuklearna sila. Prvi osnovni element Ciju energiju vezanja po
nukleonu mozemo razmatrati je upravo deuteron ili 2H. Radi se 0 vezanom sustavu protona i
neutrona i njihova energija vezanja je 2.22 MeV. Kada bismo u tu jezgru dodali jo§ jedan proton,
tada bismo dobili helij-3. Tada bismo u jezgri imali ukupno 3 nukleona i svi medudjeluju jakom

nuklearnom silom. To bi znacilo da o¢ekujemo da je njihova energija vezanja veca nego $to je to
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slu¢aj kod deuterona. I doista, energija vezanja helija-3 iznosi 7.72 MeV. Kada bismo u jezgru
dodali jo$ jedan neutron, imali bismo ukupno Cetiri nukleona u jezgri i o¢ekivali bismo da je sada

energija vezanja jo$ veca. Helij ima energiju vezanja od 28.3 MeV.

Naravno, ovo je vrlo pojednostavljen nacin razmisljanja 1 stvar je u stvarnosti mnogo
kompleksnija. Na primjer, 6Li ima $est nukleona u jezgri, no njegova energija vezanja je manja
nego od helija. Preciznije je govoriti o prosje¢noj nuklearnoj energiji vezanja po nukleonu. Ona
nam govori o tome koliko energije bismo trebali uloziti da izvadimo neki nukleon iz te jezgre, a
na slici 10 imamo graf koji pokazuje energiju vezanja po nukleonu za razne elemente. Helij ima

ukupnu energiju vezanja od 28.3 MeV §to znaci da ima prosjecnu energiju vezanja po nukleonu

jednaku 7.08 MeV.

SlikalO predstavlja graf prosjecne energije vezanja po nukleonu za jezgre razli¢itog masenog
broja A. Vidimo da energija vezanja raste sve do zeljeza *°Fe koji je najstabilniji element. Za
njega trebamo uloziti najvise energije od svih elemenata da bismo destabilizirali tu jezgru, oko
8.8 MeV. Vidimo da poslije Zeljeza energija vezanja po nukleonu pada. S lijeve strane grafa do
zeljeza-56 ide reakcija fuzije koja pritom oslobada energiju, a s desne strane ide reakcija fisije

koja u tom slucaju oslobada energiju.
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Slika 13: Energija vezanja po nukleonu za razne elemente [18]
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Nakon svih opisanih reakcija fuzije i pomocu grafa energije vezanja po nukleonu mozemo
se vratiti na sliku 8 gdje se postavilo pitanje zasto je zastupljenost elementata u svemiru bas takva
kakva je. U svemiru najvise ima vodika, ¢ini ¢ak preko 92% materije §to je i za ocekivati s
obzirom na teoriju Velikog Praska. Helij je drugi najzastupljeniji element koji ¢ini oko 7%
materije u svemiru zato $to on nastaje pomocu fuzije vodika, a ta fuzija je bila zastupljena i u
Velikom Prasku, te je najzastupljenija u zvijezdama. Osim toga, gledajuci graf sa energijom
vezanja po nukleonu, vidi se da je helij puno stabilniji od susjednih elemenata, stoga vecina
reakcija ¢e zavrsiti jezgrom helija upravo zbog te stabilnosti. Sljedeci element po zastupljenosti je

kisik sa oko 0.1%, a svi ostali elementi su mnogo manje zastupljeni.

Sljede¢i siljak vidimo kod ugljika kod oba grafa, a takoder je sli¢no i za kisik. Siljci kod
neona i silicija kod slike 8 se mogu lako objasniti fuzijom u zvijezdama gdje nastaje visak neona
nakon fuzije ugljika, a viSak silicija nastaje nakon fuzije kisika. Sumpor, kalcij 1 Zeljezo takoder
imaju vecu zastupljenost od susjednih elemenata i upravo ti elementi nastaju u vecini reakcija
fuzije u zvijezdama, recimo kod alfa procesa. Isto tako vidimo da berilij i litij imaju manju
zastupljenost zato $to su nestabilni i brzo se raspadaju, te ne sudjeluju u ciklusima gorenja u

zvijezdama.

8. Supernova

Supernova je dogadaj koji se dogodi na kraju Zivotnog puta zvijezde koja je barem 8 puta
masivnija od Sunca [1] ili prilikom urusavanja bijelog patuljka u dvojnom sustavu zvijezda, no
nas zanima varijanta supernove poznata kao tip Il. U masivnoj zvijezdi se formiraju ljuske u
kojima se vrsi fuzija razli¢itih elemenata kao Sto to prikazuje slika 12. Svaka reakcija fuzije
oslobada energiju i stvara se tlak koji se opire gravitacijskom sazimanju zvijezde, te je zbog toga
ona u hidrostatskoj ravnotezi u kojoj ¢e ostati dokle god ¢e biti aktivna reakcija fuzije. Medutim,
fuzijom se jedni elementi spajaju da formiraju drugi element, a materijala u zvijezdi nema
beskonacno i tako se kroz vrijeme mijenja raspodjela elemenata u zvijezdi, a u njenom

srediSnjem dijelu se nakupi ostatak produkata fuzije u obliku Zeljeza koje ne moze u daljnje
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reakcije fuzije jer je potrebno uloziti dodatnu energiju u tu reakciju za razliku od ostalih reakcija

fuzije koje oslobadaju energiju.

Kako se u jezgri nakuplja zeljezo, tako zvijezda ima sve manje materijala za fuziju i to se
popularno kaze da zvijezda troSi svoje gorivo. Masivnije zvijezde imaju jaCu gravitaciju 1 u
njihovom sredi$njem dijelu je temperatura ve¢a nego u manje masivnim zvijezdama, te su samim
time 1 reakcije fuzije brze Sto znaci da zvijezda brze potrosi svoje gorivo. Kako ima sve manje
materijala dostupnih za fuziju, tako reakcija fuzije slabi, a zvijezda se pocCinje gravitacijski
sazimati jer protutlak koji nastaje od fuzije vise nije dovoljno jak da zvijezda bude u hidrostatskoj
ravnotezi. Tada se zvijezda pocinje jako brzo uruSavati ¢ime u njenoj unutraSnjosti raste
temperatura, a Cestice materije se nalaze u sve gus¢em stanju. Naposljetku, dogodi se nagli niz
procesa koji vode prema odboju materije od gustog srediSnjeg dijela $to konac¢no rezultira
eksplozijom supernove u kojoj zvijezda otpuhne vanjske slojeve atmosfere, a ovisno 0 masi

ostatka jezgre od masivne zvijezde ostaje ili neutronska zvijezda, ili crna rupa.

Supernove nisu toliko rijetke pojave na razini svemira, ali su vrlo rijetke na razini nase
galaksije. Unazad tisu¢u godina ljudi su vidjeli samo tri supernove vidljive golim okom u naSoj
galaksiji, dok su one ¢eSc¢e ako se teleskopom gleda i u druge galaksije. Jedna od najpoznatijih
supernova dogodila se 1987. godine u Velikom Magellanovom Oblaku, susjednoj patuljastoj
galaksiji, i prikazana je na slici 14. Otprilike tri sata prije nego je svjetlost supernove dosla do
Zemlje, iz tog smjera se pojavio nagli tok neutrina, a tek nakon toga se pojavila i svjetlost koja je

otkrila da se radi o supernovi [1].
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Slika 14: Supernova 1987a, slika lijevo je prije supernove, a desno je supernova [20]

Postavljaju se sada dva pitanja. Jedno je kako i kada su ti neutrini nastali, a drugo je kako
su mogli sti¢i do Zemlje prije svjetlosti s obzirom da se radi o ¢esticama koje imaju masu i prema

teoriji relativnosti Cestice s masom se ne mogu gibati brzinom svjetlosti, nego sporije od toga.

Jedan od procesa iz kojeg se oslobada neutrino se zove uhvat elektrona. Kako se zvijezda
sazima, tako se materija zguSnjava 1 poCinju se dogadati sudari jezgara i elektrona. Pri sudaru
elektrona sa jezgrom proton prelazi u neutron i oslobada se elektronski neutrino i pri toj reakciji

atomski broj jezgre se smanjuje za jedan:

pte 2>n+ove

Takoder je mogu¢ uhvat elektrona na slobodnim protonima. Uhvatom elektrona smanjuje
se tlak degeneriranog elektronskog plina koji odrzava zvijezdu stabilnom. Ti procesi dogadaju se
u fazi koja prethodi samoj eksploziji supernove, a oslobodeni neutrini gotovo neometano mogu
prolaziti kroz materiju i oni odmabh izlete van zvijezde gotovo brzinom svjetlosti. Na taj nacin
neutrini prenose energiju iz unutrasnjosti zvijezde na njene vanjske slojeve. Samoj svjetlosti treba

viSe vremena da iz jezgre dode do povrSine jer je indeks loma zvjezdane materije veéi od 1 1
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oslobodeni fotoni iz reakcija konstantno medudjeluju s tom materijom prije nego stigne do

povrsine kada se oslobodi u svemir.

Oko srediSta bogatog Zeljezom joS uvijek sagorijeva silicijeva ljuska ¢iji krajnji produkt
fuzije je zeljezo, te sredica zvijezde na taj nacin postaje sve masivnija. Kada srediSte zvijezde
dosegne masu od 1.44 masi Sunca, takozvana Chandrasekharova granica, tada tlak degeneriranog
elektronskog plina vise nije dovoljan da drzi zvijezdu u ravnotezi, te se ona pocinje urusavati [1].
Kolaps srediSta prema gustoj neutronskoj materiji koja ¢e kasnije ostati kao neutronska zvijezda
je vrlo brzi proces koji traje tek koju sekundu dok se oko srediSta formira Sok val koji se Siri

prema vanjskim slojevima zvijezde.

Supernova se moze podijeliti u nekoliko osnovnih stadija. Prva i osnovna faza ukljucuje
nestanak fuzijskog goriva i povecanje mase sredice, proces uhvata elektrona i smanjenje tlaka

degeneriranog elektronskog plina §to dovodi do urusavanja.

R [km] A Initial Phase of Collapse

t~0
R~ 3000 (=0

Si-burning shell

Slika 15: Prva faza supernove — urusavanje zvijezde[ 37]

Druga faza se dogada kada se pod tlakom materije koja se urusava zbog gravitacionog

sazimanja, gusto¢a materije poveéa do otprilike p = 10'? g/cm?®. Tada neutrini vise ne prolaze
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kroz materiju toliko lako kao tijekom prve faze, ve¢ se oni rasprSuju na jezgrama i samim time

bivaju zarobljeni u srediSnjem dijelu zvijezde. Time se povecava gustoca neutrina

R [km] A Neutrino Trapping
Re, (t~0.1s, 9.~10" g/cm?®)

~100 p=-r-s

-

‘\ M(r) M

heavynuclei

Si—burning shell

Slika 16: Druga faza supernove — zarobljavanje neutrina[37]

Gustoc¢a neutrina se toliko poveca da oni izazivaju obrnute reakcije od uhvata elektrona
kojima se u srediStu uspostavlja ravnoteza protona i neutrona. Kroz drugu fazu se srediSte

zvijezde smanjuje, a kroz tre¢u fazu se smanji na oko desetak kilometara.

A
R [km] Bounce and Shock Formation
R.. (t~0.11s, 0c< 20.)

radius of j /
shock /

formation

~10

\ M(r) M
nuclear matter e
(9 go) Si-burning shell
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Slika 17: Treca faza supernove — nastanak sok vala [37]

Gustoca sredisnjeg dijela koji odgovara nuklearnoj materiji, poveéa se i do ~10* g/cm3
[37], pa se materija koja se urusava odbije od gustog srediSnjeg dijela, nastaje i emitira se Sok val

kroz sredicu zvijezde. Taj Sok val se tada §iri prema vanjskim slojevima zvijezde.

Shock Propagation and v, Burst
¥, (t~0.129)

N v
position of 3 Ve
shock Bl N i
] .
formation JJJVE
M,-J\‘/:'
X M(r) [M]
nuclear matter i
Si-burning shell

Slika 18: Cetvrta faza supernove — bljesak neutrina [37]

U cetvrtoj fazi se Sok val §iri prema vanjskim slojevima zvijezde i prolazi kroz sloj Zeljeza.
Zeljezo se zagrijava i tali. Kako se $ok val $iri, tako materija postaje prozirnija za prolaz neutrina,
te oni naglo pocinju izlaziti tvore¢i neutrinske bljeskove. Iza Sok vala ostaju slobodni protoni i

neutroni.
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Slika 19: Peta faza supernove — stagnacija Sok vala [37]

Pocetni Sok val nema dovoljno energije da zvijezda eksplodira, te se on zaustavlja na oko
200 km radijusa [37]. Kako se Sok val Siri prema van, tako mu pada energija za zagrijavanje
materije 1 oslobadanje neutrina, a energiju dobiva od vanjskih slojeva koji se uruSavaju i idu u

suprotnom smjeru od Sok vala. Postigne se nekakva energetska ravnoteza zvijezde..

Za posljednju fazu supernove zasluzni su neutrini iz jezgre koji zagrijavaju slojeve iza Sok
vala sa kontantnom apsorpcijom 1 emisijom iz jezgara, te se uspostavlja novi Sok val koji se Siri
prema vanjskim slojevima zvijezde. Taj novi Sok val se Siri kako se neutrini kre¢u prema
vanjskim slojevima, te prolazi kroz ostale slojeve zvijezde sve dok ne raznese vanjski sloj
zvijezde u okolinu. Kako Sok val prolazi kroz slojeve neona, kisika i ugljika, tako se po nekim
teorijskim modelima stvaraju idealni uvjeti za r-proces i p-proces kojima nastaju elementi tezi od

zeljeza.
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Slika 20: Sesta faza supernove — novi ok val koji raznosi vanjske slojeve zvijezde [37]

Sudbina zvijezde ovisi o tome kolika je masa preostale jezgre. Kako se zvijezda uruSava,
osim §to se dogada uhvat elektrona, ti elektroni bivaju sve gusce zbijeni do stanja degeneriranosti
kada ih Paulijev princip iskljucenja sprijeCava da se nadu u istom kvantnom stanju, te se javi
degenerirani tlak elektrona koji sprijecava daljnje sazimanje zvijezde. Taj tlak ¢e u buducnosti
sprijeciti ostatak jezgre naseg Sunca da se dalje urusava, te ¢e tada ostati bijeli patuljak [1]. No,
ukoliko je masa jezgre iznad Chandrasekharove granice koja nam govori o tome kolika je
maksimalna dopuStena masa bijelog patuljka, tada degenerirani tlak elektrona viSe ne moze

sprijeciti gravitacijsko sazimanje jezgre i upravo to se dogodi kod jezgara masivnih zvijezda.

Kako se zvijezda nastavlja uruSavati, uruSava se do trenutka dok se ne pojavi neutronski
degenerirani tlak u jezgri. Buduéi da su neutron fermioni, tada oni zbog Paulijevog principa
isklju¢enja ne mogu prijeéi u isto kvantno stanje, te tada oni sprijeCavaju zvijezdu od daljnjeg
urusavanja. Ukoliko masa preostale jezgre ne prelazi otprilike 8 puta mase Sunca, tada taj
sredi$nji dio nuklearne materije dominirane neutronima postaje stabilan i zvijezda se ne uruSava
dalje, ve¢ ostaje neutronska zvijezda. Tijekom ove faze temperatura srediSta zvijezde je tisuce
puta veca od temperature u srediStu Sunca, te termalnom emisijom se oslobadaju neutrini i
antineutrini i dogodi se nagli bljesak neutrina i tijekom ovih reakcija oslobada se puno vise

neutrina nego prilikom uhvata elektrona [21].
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Dio materijala preostale zvijezde pocinje padati prema srediStu i ukoliko sredisnji dio
zvijezde postane previSe masivan, tada niti neutronski degenerirani tlak ne moZze sprijeciti
zvijezdu od daljnjeg sazimanja, no ovaj puta ne postoji poznata granica niti nacin kako bi se

sprijecilo uruSavanje zvijezde u crnu rupu. Tada zivot zvijezde zavrSava crnom rupom.

Fuzija u zvijezdama nam daje odgovor na pitanje kako su nastali tezi elementi od litija u
svemiru, a reakcije fuzije idu sve do elementa zeljeza. Zbog toga su supernove posebno
zanimljive zato S§to se u njima javljaju procesi u kojima mogu nastati elementi tezi od Zeljeza Sto
nije moguce s fuzijom u zvijezdama. Aktualna istrazivanja pokazuju da je u supernovama nastao
znacajan dio elemenata u svemiru, i one su znacajan razlog zasSto postoje elementi tezi od Zeljeza,
a jedan od bitnih procesa koji je zasluzan za to je proces brzog uhvata neutrona ili r-proces.
Supernovama Zivot zvijezda zavrSava, a pravo istraZzivanje nastanka elemenata teZih od Zeljeza

tek pocinje.

9. Nukleosinteza elemenata tezih od Zeljeza

Na slici 13, koja prikazuje energiju vezanja po nukleonu za razne elemente, vidimo da se
izotop zeljeza *°Fe nalazi u samom vrhu s najveéom energijom vezanja po nukleonu. Dosad smo
se upoznali s procesima u zvijezdama gdje smo vidjeli da zvijezde dobivaju energiju iz reakcija
fuzije iz lakSih u teZe jezgre jer se pri svakoj toj reakciji oslobada energija i na taj nacin reakcija
fuzije stvara tlak koji sprijecava zvijezdu da se gravitacijski urusi, to jest ona je u hidrostatskoj
ravnoteZi. No, fuzija u zvijezdama ide sve do elementa Zeljeza jer do tog trena fuzijom se
oslobada energija. Da bi se ostvarila fuzija elemenata teZih od Zeljeza, tada je potrebno uloZiti
dodatnu energiju da bi taj proces uopée bio mogu¢. Tuneliranjem kroz Coulombovu barijeru
moguce je ostvariti fuziju u teze elemente od zeljeza, ali ti procesi su vrlo rijetki 1 nipoSto nisu

dovoljno zastupljeni da bi mogli drzati zvijezdu u hidrostatskoj ravnotezi.
Veliki se problem nalazi u postojanju elektricnog odbijanja jezgara u kojima se nalaze

protoni i neutroni, a protoni dviju jezgara se medusobno odbijaju. Energetski najpovoljnija

reakcija bi bila fuzija Zeljeza i protona, odnosno Zeljeza i helija zato §to tada imamo slabije
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elektricno odbijanje nego u slucaju kada se pokusavaju sudariti na primjer dvije jezgre zeljeza.
Medutim, na slici 12 se vide ljuske fuzije koje se formiraju unutar zvijezde i vidimo da se u jezgri
talozi zeljezo dok se najblize povrsini odvija fuzija vodika u helij, a ispod same povr§ine imamo
ljusku vodika. To znaCi da se glavnina helija i vodika u masivnoj zvijezdi nalazi daleko od
zeljezne jezgre, stoga je reakcija Zeljeza i helija u teoriji moguca, ali u uvjetima odnosno

raspodjeli jezgara u zvijezdi ustvari vrlo rijetka.

Oko zeljezne jezgre se taloZe teze jezgre, stoga za daljnju fuziju Zeljeza u jos teze jezgre
potrebno je sudariti dva iona od kojih oba imaju dvadesetak protona u jezgri, $to znac¢i da imaju
jako elektricno odbijanje i Sto dalje znaci da kineticka energija Cestica treba biti jako velika da bi
se ti ioni uopée mogli pribliziti unutar dosega jake nuklearne sile. Temperatura unutras$njosti

zvijezde bi trebala dodatno narasti da bi se to postiglo, ali to ima svojih ograni¢enja.

Energija vezanja po nukleonu za elemente poput zeljeza je preko 8 MeV-a, a to znaci da
nam treba energija od preko 8 MeV-a da bismo mogli razbiti jezgru. Na temperaturama od oko
5.8:10° K srednja energija fotona iznosi oko 8 MeV-a [23] i to znaci da oni imaju dovoljno
energije da razbiju formirane jezgre na komponente u reakciji koja se zove fotodezintegracija.
Ona se dogada kada fotoni visokih energija predaju svoju energiju jezgri tijekom medudjelovanja
1 tada jezgra moze do¢i u nestabilno pobudeno stanje iz kojeg se raspada ili takoder postoji
mogucnost da se iz jezgre naprosto izbije proton, neutron ili alfa Cestica. Stoga, ¢ak 1 da se
postigne dovoljna temperatura u zvijezdama da se dogodi fuzija dva teSka iona, na tim
temperaturama bi energija fotona bila dovoljno velika da bi oni u potpunosti onemogucili
nastanak teZih jezgara jer bi medudjelovanjem s jezgarama imali dovoljno energije da iste rastave

na komponente. Drugim rije¢ima, jezgre ne mogu preZivjeti temperature od oko 10%° K. [23]

Postavlja se pitanje na koji nac¢in onda mogu nastati jezgre teze od Zeljeza budu¢i da je
fuzija vrlo neizgledan proces zbog opisanih razloga. Jedan od procesa kojim se to moze postiéi je
uhvat neutrona. Neutron je neutralna Cestica, stoga izmedu neutrona i jezgara ne postoji
elektri¢no odbijanje buduci da neutron nema naboj. Da bi se uhvat neutrona dogodio, potrebno je
imati tok neutrona, a najces¢e govorimo o toku neutrona u zvijezdama tijekom raznih stadija

evolucije. Prije supernove postoje uhvati neutrona u ranijim stadijima evolucije zvijezde, npr. u
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uvjetima hidrostaticke ravnoteze gdje se cijeli proces odvija sporo i kroz mnogo vremena, dok se

u supernovi proces odvija brzo i naglo jer tada postoji jaki tok neutrona

9.1. Uhvat neutrona

Uhvat neutrona predstavlja reakciju u kojoj se neutron sudari s nekom jezgrom, uhvati se
u njoj, i pritom se formira neki drugi izotop jezgre istog broja protona, ali nukleonski broj

(odnosno broj neutrona) se toj jezgri poveca za jedan:
YX +n > YX

Neutroni su neutralne Cestice, stoga u njihovom slu€aju ne postoji Coulombova barijera
koju trebaju nadvladati da bi se priblizili jezgri kao u slucaju protona koji, kako je obja$njeno kod
fuzije, trebaju imati dovoljnu kineticku energiju da bi se zbog odbijanja od drugih protona iz
jezgre uopée mogao pribliziti i ostvariti fuziju. Iz tog razloga teorija uhvata neutrona objasnjava

nukleosintezu elemenata teZih od Zeljeza i kako su se ti elementi uopce pojavili.

No, prvi uvjet da bi se uhvat neutrona uopée mogao dogoditi jest da trebamo imati
slobodan 1 intenzivan tok neutrona koji se pritom mogu sudarati sa jezgrama tvoreci teze izotope
istog elementa. Problem kod uhvata neutrona predstavlja ¢injenica da su slobodni neutroni
nestabilni i da im je vrijeme poluzivota oko 15 minuta, za beta raspad u proton uz oslobadanje

elektrona i elektronskog antineutrina [23].
Nn>p+e+ue

To znaci da bi se uhvat neutrona trebao dogoditi prije nego se on raspadne u proton jer
ako se neutron raspadne u proton, tada opet postoji Coulombova barijera izmedu tog protona i
drugih jezgara, te tada pricamo o reakciji fuzije, a ne o uhvatu neutrona. Kako jezgra uhvati
neutron, tada nastaje drugi izotop istog elementa koji moze biti stabilan ili nestabilan. Ukoliko je
nastali izotop nestabilan, on ¢e se beta minus raspadom raspasti u sljedeci element u periodnom

sustavu koji ima atomski broj (odnosno broj protona) veci za 1. Drugim rije¢ima, neutron U jezgri
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tog izotopa se u opisanoj reakciji raspada na proton i pritom se oslobada elektron i elektronski

antineutrino.

Uhvat neutrona se dijeli na dva bitna procesa ovisno o tome kojom brzinom se dogada
uhvat neutrona s obzirom na vrijeme beta raspada nastale jezgre. Ukoliko se jezgre nastale
uhvatom neutrona raspadnu beta minus raspadom prije nego postanu mete za novi uhvat neutrona,
tada pricamo o s-procesu, ili "slow" procesu na temelju engleske rije¢i "slow" koja znaci "sporo".
Tada se radi 0 sporom procesu uhvata neutrona. Ako s T, oznacimo srednje vrijeme uhvata
neutrona, a s tp srednje vrijeme beta raspada nestabilne jezgre nastale uhvatom neutrona, tada

mozemo zapisati uvjet za s-proces:

Tn=>> Tp.

Ovo vrijedi za s-proces, a znac¢i da je srednje vrijeme uhvata neutrona puno dulje od
srednjeg vremena beta minus raspada nestabilne jezgre, Sto znaci da ¢e se ta jezgra raspasti u
stabilnu jezgru prije nego bude imala priliku uhvatiti novi neutron. Medutim, ako je tok neutrona
intenzivan i srednje vrijeme uhvata neutrona je puno manje od srednjeg vremena beta raspada
nestabilne jezgre, tada govorimo o r-procesu, ili "rapid” procesu koji je brzi proces uhvata

neutrona. Za njega vrijedi:

Tn <<Tp.

To znaci da je srednje vrijeme uhvata neutrona puno manje od srednjeg vremena beta
raspada nestabilne jezgre, $to znaci da e ta jezgra uhvatiti novi neutron prije nego se raspadne
beta raspadom u drugu jezgru. U r-procesu mogu nastati vrlo teski izotopi istog elementa prije

nego se beta raspad dogodi i na taj nacin vrlo naglo mogu nastati teske jezgre.
U novije vrijeme se istrazuje i novi proces, takozvani i-proces ili "intermediate" proces

koji se ostvaruje kada su srednja vremena uhvata neutrona i beta raspada usporediva, a tim

procesom se nastoji objasniti nastanak i zastupljenost odredenih elemenata

42



9.2. Mapa nuklida i dolina stabilnosti
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Slika 21: Mapa nuklida (na x-0si je broj neutrona, na y-osi je broj protona). Stabilne jezgre su oznacene

crnim kvadrati¢ima, a naznaceni su putevi razlicitih procesa za proizvodnju jezgara.[39]

Mapa nuklida na slici 21 prikazuje sve jezgre izmedu granica vezanja koje su odredene
uvjetom da unutar tih granica jezgra ima vezano stanje. Na osi apscisa je broj neutrona, a na osi
ordinata je broj protona. Na slici vidimo podruéja stabilnih jezgara koje su oznaCene crnim
kvadrati¢ima, te nestabilne jezgre oznacene svijetlo-sivom bojom. Sivom bojom su oznaceni

elementi koji jo§ nisu eksperimentalno istraZeni ¢ije se postojanje predvida teorijskim izraCunima.

Mapu nuklida mozemo podijeliti na dva dijela. Jedan dio se odnosi na podrucja ispod
stabilnih jezgara gdje vidimo podrucja izotopa gdje prevladava veci broj neutrona naspram broja
protona. Za te izotope kazemo da su bogati neutronima. Iznad stabilnih jezgara nalazi se podrucje
nestabilnih izotopa gdje jezgra sadrzi povecani broj protona s obzirom na stabilne izotope istog

materijala, stoga za to podrucje kazemo da sadrZi izotope bogate protonima, posebice u podrucju

laksih jezgara.
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Na slici 21 je zutom bojom oznaceno podrucje fuzije u zvijezdama koja se odvija do
elementa Zeljeza gdje fuzija prestaje. Nakon elementa Zeljeza procesi kojima nastaju tezi elementi
se viSe ne odvijaju fuzijom, ve¢ na drugaciji nacin. S-proces, ili spori proces uhvata neutrona se
odvija u blizini i1 kroz podrucja stabilnih jezgara. Proces se odvija sporo i kroz dugo vremena,
upravo po tome je i dobio ime. Na taj nacin mogu nastati nestabilne jezgre kod kojih se dogodi
raspad neutrona u proton i proces raspada ide toliko dugo dok ne nastane stabilna jezgra. R-
proces je brzi proces uhvata neutrona kada imamo gusti tok neutrona koji se sudaraju s jezgrama i
pritom broj nukleona u jezgri naglo raste, te dobivamo izotope koji su sve bogatiji neutronima.
No, ti izotopi su vrlo nestabilni i u njima se dogada raspad neutrona u proton ba$ kao i u s-
procesu, ali kod r-procesa tok neutrona je intenzivan i ondje se uhvat dogada brze nego beta

raspad, pa zato mogu nastati izotopi koji su vrlo bogati neutronima i vrlo nestabilni.

Osim procesa kod jezgara bogatih neutronima, imamo procese koji se dogadaju kod
jezgara bogatih protonima, takozvani p-proces i rp-proces. P-proces je bio predstavljen kao uhvat
protona, no s vremenom se prihvatila ideja da se radi o sluc¢aju kada se gama zrake visoke
energije sudare sa jezgrom i pritom iz nje izbijaju protone, neutrone ili alfa Cestice. Rp-proces je
vrlo brz proces uhvata neutrona, no on je jo§ u dobroj mjeri neistrazen i ne zna se to¢no u kojim

uvjetima dolazi do tog procesa.
Na desnom dijelu grafa vidimo podru¢je teskih jezgara gdje se dogada fisija i vidimo da
stabilnih jezgara ima u kona¢nom broju. Te teske jezgre su nestabilne 1 one se kroz proces fisije

raspadaju prema stabilnijim jezgrama.

Za nastanak velike ve¢ine elemenata tezih od Zeljeza su odgovorni procesi uhvata

neutrona, dok su procesi uhvata protona mnogo rjede zastupljeni [24].
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10. s-proces

Ovaj proces je dobio ime po tome §to se radi o sporom procesu uhvata neutrona, a ime je
dobio prema engleskoj rijeci "slow" koja znaci "sporo". U ovom procesu jezgra uhvati neutron
¢ime nastaje tezi izotop istog elementa koji se pritom beta minus raspadom raspada u stabilniji
element veceg broja protona Z ukoliko se jezgra prije toga ne sudari sa drugim neutronom. Za s-
proces vrijedi uvjet:

Tn>> Tp.

To znaci da je srednje vrijeme uhvata neutrona mnogo dulje od srednjeg vremena beta
raspada nastale jezgre u stabilniju jezgru. Zbog toga se kaze da se s-proces odvija u blizini i u
podrucju stabilnih jezgara. No, da bismo razmotrili uhvat neutrona, potrebno je prvo razumijeti
odakle bi ti neutroni uopce dolazili. Prvi potencijalni neutroni mogu biti oslobodeni tijekom
gorenja helija [24]. Za zvijezdu koja ima 25 puta ve¢u masu od Sunca od stadija gorenja helija u
jezgri pa sve do supernove ima otprilike 10° godina, s tim da gotovo svo to vrijeme otpada
upravo na gorenje helija jer kako se formiraju slojevi tezih elemenata, oni sve brze gore u teze
jezgre [24]. Prije se pretpostavljalo da zvijezda treba imati masu barem 25 puta veéu od mase
Sunca da bi bila pogodna za s-proces, no danas znamo da se s-proces odvija u odredenoj mjeri u
svim zvijezdama koje su barem 8 puta masivnije od Sunca [24]. Dakle, s-proces se odvija i
tijekom raznih stadija zivota zvijezde, a $to je zvijezda masivnija, tim ona brZe trosi svoje gorivo

i tim je krace dostupno vrijeme da se odvijaju s-procesi.

Kako se formiraju ljuske tezih jezgara, te jezgre brze gore u teze jezgre, a temperatura pod
kojom se odvija proces je takoder visa. To opet moZemo povezati sa time da je tezim jezgrama
potrebna veca kineticka energija da bi se sudarile zbog Coulombovog odbijanja i reakcija se ne

dogada ako se temperatura sloja ne poveca dovoljno da se to ostvari.

Ako uzmemo temperaturu od 108 K, brzina termalnih neutrona je oko 10 cm/s. Budu¢i da
je dostupno vrijeme s-procesa oko 10° godina, to znaéi da bi broj neutrona trebao biti oko 108 na
cm? ako bismo pretpostavili da svaka jezgra savrseno absorbira neutrone [23]. Obi¢no je gusto¢a
materije takve zvijezde iznad 100 g/cm3, §to znaci da, ako bi sva materija bila sastavljena od

helija, udio neutrona u materiji bio tek jedan na 7-10'® &estica. To bi znaé¢ilo da, pri ovakvoj
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opcCenitoj pretpostavci, s-proces bi se mogao odvijati pri vrlo niskim gustoama neutrona s

obzirom na gusto¢u ostatka materije.

Kako je opisano u odlomku 9.1. Uhvat neutrona, tijekom procesa se jezgri s brojem
protona Z poveca broj neutrona N i ona postaje nestabilniji izotop istog elementa, te se beta
minus raspadom raspada prema stabilnijoj jezgri sljede¢eg elementa protonskog broja Z+1.
Ukoliko je nastala jezgra stabilna, ona se ne raspada dalje sve dok se ne dogodi novi uhvat
neutrona, tada ako je nastali izotop nestabilan, on ¢e se opet raspasti beta minus raspadom u
stabilniji element protonskog broja Z+2. S-proces se tako nastavlja duz doline stabilnosti prema
tezim elementima, a pritom se postepeno mijenja odnos broja nukleona N i protona Z. Postoji
granica dokle ovaj proces ide, a granica se javlja pri elementima poput 2°Bi, 2%°Pb i 2%*Pb koji su
nestabilni na o raspad. Sve jezgre prije toga nisu nestabilne na a raspad i stoga one mogu pomocu
uhvata neutrona i beta minus raspada stvarati teze jezgre. Znaci, s-proces moze i¢i dokle god ne

dode do jezgara koje su nestabilne na o raspad:

209Bj + n > 20%Pp + g

Stoga, jezgre teze od bizmuta i olova ne mogu nastati s-procesom jer se nastale jezgre

raspadaju alfa raspadom na lakse jezgre.

S-proces se krece duz stabilnih jezgara kod kojih se dogodi neutronski uhvat, te tada
nastaje tezi izotop istog elementa. Ukoliko je taj izotop stabilan, tada ¢e on uhvatiti novi neutron
da nastane joS§ teZi izotop istog elementa. Ako je nestabilan, tada ¢e se raspasti beta minus
raspadom na stabilnu jezgru elementa protonskog broja Z+1 koja je opet spremna za novi uhvat

neutrona.
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Slika 22: s-proces u okolini elemenata hafnija, tantala, volframa, renija i osmija [24]
Crtkani kvadrati¢i oznacavaju nestabilne elemente, te ispod njih pise njihovo vrijeme raspada dok je broj
kKod stabilnih elemenata povezan s njihovom zastupljenoscéu

Na slici 22 je prikazan samo jedan od mnogih mogucih puteva kojima ide s-proces.
Izotopi hafnija Y""Hf pa do ®°Hf su stabilni, no izotop 8'Hf je nestabilan. Nestabilni izotopi su
oznaceni isprekidanim kvadratima i kod njih pise vrijeme poluraspada koje ovisi o uvjetima u
kojima se nalazi element. Gledamo li s-proces po podebljanoj liniji, vidimo da ¢e on iéi kroz
podruéje stabilnih izotopa hafnija sve dok ne dode do nestabilnog izotopa 8'Hf. Na toj toéci
imamo grananje s-procesa jer u velikoj veéini slucajeva ¢e se 8Hf raspasti beta minus raspadom

u tantal *81Ta u reakciji:
1BHf > B1Ta + & + Ve

Kako je '®'Ta stabilan element, on se neée raspadati, ve¢ ¢e biti meta za novi uhvat

neutrona ¢ime ée nastati teZi i nestabilan izotop tantala #2Ta:

181Ta +n > ¥2Tq

No, ako se vratimo na ‘8tHf, tada postoji moguénost da on uhvati novi neutron prije nego
se raspadne, a time bi nastao jo§ tezi i nestabilniji izotop ®?Hf. Taj izotop hafnija bi se tada

raspao u izotop tantala ®°Ta:
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182Hf > 18273 + ¢+ ve

No, i izotop 182Ta je zapravo nestabilan i on bi se pritom raspao u volfram #2W:
18273 182\ + o + ;e

Volfram 82\ je stabilan stoga se on vise ne bi raspadao, veé¢ bi bio meta za novi uhvat
neutrona kojim bi nastao stabilan izotop W, pa nakon toga #*W i tako se proces nastavlja sve
dok se ne dode do novog nestabilnog elementa u lancu reakcija koji ¢e se tada beta minus

raspadom raspasti u sljedec¢i Z+1 element.

10.1. Izvor neutrona za s-proces

U s-procesu se radi o uhvatu neutrona, no postavlja se pitanje odakle uopée dolaze ti
neutroni koji se tada mogu sudariti s jezgrama i tvoriti elemente teZe od Zeljeza. Prvi glavni izvor
neutrona dolazi od CNO ciklusa gdje se dusik *N raspada u ugljik 3C, a taj izotop ugljika je

idealan izvor neutrona u zvijezdama u sljedecoj reakciji [23]:

BC+*He > %0 + n+2.2 MeV

To je egzotermna i vrlo bitna reakcija kod koje se oslobadaju neutroni koji su pritom
dostupni za neutronske uhvate na tezim jezgrama. Osim te reakcije, postoje joS i druge

egzotermne reakcije koje su moguci izvori neutrona u zvijezdama [23]:

0+ “He > ?Ne + n + 0.6 MeV

?INe + “He = *Mg + n + 2.58 MeV
Mg + “He = 28Si + n + 2.67 MeV
Mg + *He = 2°Si + n + 0.04 MeV
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Problem pri 13C reakciji je postojanje jezgre *N koja ima veliki udarni presjek za
neutrone i koja bi te iste neutrone iskoriStavala prije nego bi oni uspjeli sti¢i do tezih jezgara.

Problem je reakcija [23]:

UN+n>UC+p>UN+p

Izotop “N je vrlo dominantan produkt CNO ciklusa i to bi zna¢ilo da bi se veéina
neutrona mogla tro$iti u spomenutoj reakciji i s-proces bi tada bio prerijetko zastupljen. RjeSenje
je doslo u obliku hipoteze da bi se tijekom faze oslobadanja neutrona da se vanjska ovojnica
vodika povremeno mijesa sa ljuskom u kojoj se proizvodi *C kroz trostruki o proces ¢ime bi
vodik i ugljik 2C mogli tvoriti dusik **N koji bi se pritom raspadao u ugljik *C od kojega bi
krenula reakcija proizvodnje neutrona. Spomenuto hipotetsko mijeSanje slojeva zvijezde bi
znacilo da bi u jednom trenu ugljik doSao do vanjske ovojnice zvijezde ¢ime bi dobili poznate

"ugljikove zvijezde".

Drugi bitan izvor neutrona dolazi od izotopa neona ?’Ne u reakciji [23]:

2Ne + “He > ®Mg +n

Kod ove reakcije nema problema sa jezgrama koje dobro apsorbiraju neutrone N i 0

jer su ti elementi konzumirani prije nego je nastao neon 2?Ne [23]:
YN +“He > °F

18F -> 180 +e* + Ve

180 + “He > *Ne

10.2. Glavni i slabi s-proces

Da bi se objasnila zastupljenost elemenata tezih od Zeljeza, s-proces se razdvojio na dvije

vrste s-procesa koji bi dominirali u razli¢itim uvjetima. Prvotna pretpostavka je bila da se
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tijekom s-procesa javlja kontinuirani pritok neutrona, ali kasnije se doSlo do toga da s-proces

zapravo ima dvije glavne vrste reakcija.

Glavni s-proces se javlja u zvijezdama koje su do nekoliko puta masivnije od Sunca u
AGB fazi kada po€inje gorenje helija u srediSnjem dijelu zvijezde i glavnina neutrona dolazi od
13C reakcije. Ovom glavnom komponentom s-procesa proizvode se elementi koji imaju broj
nukleona od 90 pa sve do 209. [23].

Slabi s-proces se javlja u masivnijim zvijezdama i glavnina neutrona dolazi od reakcije s
jezgrom 22N. Ovom komponentom s-procesa proizvode se elementi s brojem nukleona izmedu 56
pa sve do 90 [23].

10.3. Apsorpcija neutrona i udarni presjek

Nemaju svi elementi i izotopi jednaki udarni presjek za apsorpciju neutrona. Na primjer
izotop N je takozvani neutronski otrov jer on za neutron ima veliki udarni presjek i on stoga
odlicno apsorbira neutron [23]. Elementi koji imaju veé¢i udarni presjek ce lakSe apsorbirati
neutrone dok oni sa manjim udarnim presjekom c¢e biti slabi absorberi za neutron, to jest oni ¢e

puno rjede uspjeti napraviti neutronski uhvat.

Opcenito pravilo je da Sto je jezgra bogatija neutronima, tim ona teZe apsorbira novi
neutron i ujedno postaje sve nestabilnija kao $to smo vidjeli u primjeru s-procesa od hafnija do
osmija. Zanimljivo je razmatrati i jezgre oko magi¢nog broja protona ili neutrona. U nuklearnoj
fizici magican broj nukleona je onaj broj nukleona koji u potpunosti popune ljusku. Ti brojevi su:
2, 8, 20, 28, 50, 82 1 126. Elementi koji imaju magican broj nukleona u jezgri imaju nesto vecu
energiju vezanja od susjednih jezgara i takvi elementi i izotopi su stabilniji od onih susjednih. To
se moze vidjeti i na slici 10 na primjeru kisika 1°0. To su elementi koji imaju magi¢an broj i za

protone i za neutrone i mnogo su stabilniji od drugih izotopa.
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Na slici 23 se vidi da jezgre koje imaju magican broj ili neutrona ili protona, imaju manji
udarni presjek za apsorbpciju neutrona, a to znac¢i da one puno teze naprave uhvat neutrona nego

ostale jezgre oko njih.
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Slika 23: Udarni presjek za apsorpciju neutrona [38]

Vidimo da jezgra koja ima broj protona Z=28, odnosno nikal, slabo apsorbira neutrone.
Ista situacija je i s ostalim jezgrama koje imaju magican broj ili protona ili neutrona, te jezgre su
u sustini mnogo stabilnije od okolnih jezgara. Kako one slabo apsorbiraju neutrone, to znaci da je
ocekivanje da su jezgre s magi¢nim brojevima zastupljenije od ostalih jezgara oko njih na koje

neutroni puno vise utjecu i koje mnogo ¢eSce ulaze u s-proces.

Vrhovi zastupljenosti se kod s-procesa javljaju na A = 90, 138 i 208. [23]. Vidimo da za
N=126 imamo jezgru koja vrlo slabo apsorbira neutrone, a najstabilniji element uz N=126 je
olovo Pb koje ima N=126 i Z=82, ¢ime se objasnjava vrh zastupljenosti na A=208. Na slici 8 se
moze vidjeti da je stroncij Pb jedan od elemenata koji je zastupljeniji od okolnih elemenata jer se
kod njega nalazi Siljak, a zastupljeniji je upravo zato $to ima magic¢an broj neutrona i $to slabo
apsorbira neutrone u s-procesu. Kod N=82 se vidi pad apsorpcije za neutrone, a tu je stabilan
izotop barija Ba kojega takoder vidimo na slici 8 kao zastupljeniji element od okolnih. Kod N=50
se vidi novi pad apsorpcije neutrona, a to je kod stabilne jezgre stroncija Sr. Na slici 8 opet

vidimo da je stroncij zastupljeniji od okolnih jezgara.
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10.4. Jezgre zasticene od s-procesa

Postoje jezgre koje se ne mogu dobiti s-procesom jer su na neki nacin "zaSti¢ene" od
procesa. To su jezgre koje se ne mogu dobiti odredenim procesom jer se u lancu reakcija ispred

njih nalazi druga jezgra koja prijeci daljni razvoj reakcije.

Na slici 24 imamo prikaz s-procesa u podrucju jezgara broma pa do rutenija. Imamo
oznacene neke od puteva kojima ide s-proces. Narancaste jezgre su stabilne dok su plave i roze
nestabilne §to znaci da su podlozne beta minus raspadu. Prva jezgra koja bi bila izolirana od s-
procesa je kripton ®Kr. Proces kreée od 8Kr i ide linijom stabilnih izotopa kriptona sve do 8Kr
koji je nestabilan. Kako je srednje vrijeme apsorpcije neutrona mnogo manje od srednjeg
vremena beta minus raspada, to znaci da ée se gotovo uvijek izotop ®Kr raspasti u ®Rb prije
nego stigne apsorbirati novi neutron kako bi nastala stabilna jezgra ®Kr. Stoga kazemo da je

jezgra poput ®Kr izolirana od s-procesa i to znaéi da ona nastaje na neki drugi nacin.

atomic number Z

6 18 50 52 51 56 58

Slika 24: Prikaz s-procesa od broma do rutenija [16]
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Osim izotopa %Kr, na slici 24 se moze vidjeti da ima jo$ jezgara koje su zasti¢ene od s-
procesa. To su %Mo, %2Zr, 1Mo i ®Ru. Sve te jezgre su na isti nadin zasti¢ene od s-procesa jer se
ispred njih nalazi nestabilna jezgra koja se raspadne u neku drugu jezgru prije nego stigne
apsorbirati novi neutron. Sve te jezgre nastaju r-procesom jer ne mogu nastati s-procesom osim u
vrlo rijetkim sluajevima. Na slici 24 se takoder vidi slu¢aj jezgre %Zr ispred koje se nalazi
nestabilna jezgra %Zr, pa bi po istoj logici i ta jezgra trebala biti zastiéena od s-procesa. Medutim,
razlog zasto nije zaSti¢ena od s-procesa je taj $to izotop %3Zr ima vrijeme poluraspada 10° godina,
stoga ta jezgra itekako ima dovoljno vremena uhvatiti neutron da nastane stabilni izotop **Zr koji

samim time nije zasti¢en od s-procesa.

Kao $to postoje izotopi koji ne mogu nastati s-procesom jer su zasticeni od njega, tako

postoje izotopi koji nastaju samo s-procesom koji su zasti¢eni od ostalih procesa.

10.5. Gdje se odvija s-proces

Divovske zvijezde u AGB fazi su glavni izvor s-procesa kao i u ostalim crvenim divovima
kod kojih dolazi do CNO ciklusa iz kojeg se dobiva bitan izvor neutrona potrebnih za neutronske

uhvate s-procesima.

Najvaznije za spomenuti su takozvane ugljikove zvijezde kod kojih se na povrsini javlja
poviSena koncentracija ugljika zbog mijeSanja slojeva u zvijezdi. Otkri¢e elementa tehnecija TC
atomskog broja 43 u zvijezdama je 1952. godine donijelo presudan dokaz o tome da se elementi
tezi od zeljeza nastali s-procesom doista mogu naci na povrsini zvijezde 1 da se vanjska ovojnica
mijeSa sa unutrasnjim slojevima [23]. Povecana koli¢ina elemenata tezih od Zeljeza kao i
prisustvo nestabilnog izotopa *Tc dali su jasnu indikaciju da se u ugljikovim zvijezdama vrsi s-

proces kojim bi ti elementi mogli i nastati.

Osim ugljikovih zvijezda, tu su i barijeve zvijezde koje imaju povecanu koli¢inu barija,

stroncija i ostalih elemenata tezih od Zeljeza koji nastaju s-procesom.
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11. r-proces

Postojanje elemenata poput 2°U ili 28U je znadilo da treba postojati jo§ jedan proces
kojim bi ti elementi mogli nastati s obzirom da s-proces ide do 2°°Bi i ne moze i¢i dalje zbog alfa
raspada. Ovaj proces je dobio ime po tome $to se radi o brzom procesu neutronskog uhvata koji
se odvija u kratkom vremenu od oko desetak sekundi u uvjetima kada postoji nagli i intenzivni
tok neutrona koji se pritom sudaraju sa jezgrama. Ovaj proces se najéesée veze uz najburniji
stadij Zivota zvijezde, eksploziju supernove, gdje se ispunjavaju potrebni uvjeti da se dogodi r-
proces, no postoji jo§ mjesta gdje bi se r-proces mogao odvijati. Razlika r-procesa i s-procesa je u
tome da kod r-procesa imamo vrlo nagli i intenzivni tok neutrona i dogada se u uvjetima kada je
srednje vrijeme uhvata neutrona puno krac¢e od srednjeg vremena beta minus raspada nestabilnih

izotopa koji pritom nastaju, to jest mozemo zapisati:

Tn << B

Kada jezgra uhvati neutron ¢ime nastaje novi izotop istog elementa ba§ kao i1 kod s-
procesa, te pretpostavimo da je nastali izotop nestabilan, tada kod r-procesa vrijedi t << 13, $to
znaci da ¢e se u velikoj vecini slucajeva nastala nestabilna jezgra sudariti s novim neutronom
prije nego $to se raspadne u novu jezgru. Kod s-procesa je vrijedilo obratno, te se jezgra raspala
beta raspadom prije nego je apsorbirala novi neutron. Ista pri¢a se odvija i sa novonastalim
izotopom, a r-proces ¢e na taj nacin stvarati nove izotope istog elementa sve bogatije neutronima.
R-proces se odvija na temperaturama od oko 10° K kada fotoni imaju energiju od oko 2 MeV,
stoga je sada bitno promatrati kakva je energija vezanja po nukleonu nastalih izotopa. Jezgre koje
nastaju na ovaj nacin i koje su sve bogatije neutronima u pravilu postaju sve nestabilnije i

energije vezanja po nukleonu su im sve manje [23].

Problem je u tome S$to je r-proces vrlo brz i vrlo naglo stvori izotope koji su bogati
neutronima, te operira u podrucjima vrlo daleko od doline stabilnosti gdje je tesko izmjeriti
energiju vezanja po nukleonu nastalih izotopa, stoga je ovog podruc¢je oznaceno kao neistrazeno
na slici 21. Svojstva jezgara u tom podrucju dostupna su samo putem teorijskih izracuna,

uglavnom zasnovanim na energijskim funkcionalima gustoce. Medutim, budu¢i da se radi o
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jezgrama daleko od doline stabilnosti, odnosno o ekstrapolaciji u primjeni modela na nepoznata
podrucdja, preciznost izracunatih energija vezanja nije zadovoljavaju¢a. Ono §to se sigurno zna je
da su ti izotopi vrlo nestabilni i da su im energije vezanja sve manje. S obzirom da je okruzenje u
kojem se odvija r-proces bogat fotonima energija oko 2 MeV, to znac¢i da kada Q vrijednost
uhvata neutrona postane oko 2 MeV-a, tada postaje relevantna i (y,n) reakcija ili
fotodezintegracija. To znaci da je tada energetski pogodnije i vjerojatnije da ¢e ti fotoni predati
svoju energiju jezgrama i izbijati neutrone iz njih. Na tim tockama r-proces prestaje graditi teze
jezgre 1 na toj tocci jezgra Ceka beta minus raspad koji obi¢no traje oko 0.1 sekundu [23] u

stabilniju jezgru s brojem protona ve¢im za 1 kako bi se r-proces mogao nastaviti.
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Slika 25: Usporedba s-procesa (gornja grana) i r-procesa (donja grana) [41]

Na slici 25 se vidi jedna od mnogo mogucih grana r-procesa u usporedbi sa s-procesom.
S-proces kreée do izotopa zeljeza *°Fe koji se tada raspada na kobalt *°Co i dalje vidimo kako se
tada s-proces kreée po gornjoj grani sve do %°Ga i dalje. No, kod izotopa °Fe kod r-procesa
imamo intenzivan tok neutrona i taj izotop uhvati sljede¢i neutron prije nego se raspadne na >°Co
kao u slucaju s-procesa. Kod r-procesa neutronskim uhvatom moze nastati ¢ak i izotop *®Fe koji
je iznimno nestabilan i1 kod kojega se dogada fotodezintegracija, te je tu tocka cekanja gdje r-
proces staje sve dok se ne dogodi raspad u kobalt ®Co. Svi ti elementi su nestabilni, no
uspijevaju uhvatiti neutron prije nego se raspadnu, stoga r-procesom moze nastati izotop kobalta

"1Co koji se pritom moze raspasti u nikal "*Ni i proces se tako nastavlja.
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Za s-proces se stoga kaze da ide duz linije stabilnih elemenata, no r-proces ide duz linije
nestabilnih elemenata i njime mogu nastati vrlo nestabilni izotopi koji su vrlo bogati neutronima.
Na primjer izotop Zeljeza ®®Fe ima 26 protona i 42 neutrona u jezgri. To zna¢i da se r-proces
odvija duz izotopa vrlo bogatih neutronima ¢ime se mozemo vratiti na sliku 21 koja to zorno

prikazuje.

11.1. lzvor neutrona za r-proces

Mijesta na kojima se odvija r-proces su eksplozivne naravi, a najbolji primjer je supernova.
Tijekom supernove se Sok val §iri iz sredi$ta prema vanjskim slojevima zagrijavajuc¢i materiju i
rastavljajuéi ju na komponente. Time se moze stvoriti bogati izvor neutrona koji bi pokrenuli r-

proces kako se Sok val §iri kroz vanjske slojeve zvijezde.

Postoji i reakcija bazirana oko izotopa >!Ne koja bi mogla biti izvor neutrona za r-proces

jer tog neona bi trebalo biti mnogo po ocekivanju zvjezdane evolucije [23]:

2INe +a > #Mg +n

Zadnjih nekoliko godina zapocela su istrazivanja koja ukazuju na novi moguéi izvor
neutrona za r-proces, do kojeg dolazi u dvojnim sustavima neutronskih zvijezda, koje se spiralno

priblizavaju jedna drugoj i kona¢no dolazi do njihovog sudara odnosno spajanja.

11.2. Tocke cekanja kod magicnog broja neutrona

Osim fotodezintegracije, jezgre s magi¢nim brojem neutrona takoder sprijecavaju daljnji
napredak r-procesa u gradenju tezih jezgara. Sto je izotop bogatiji neutronima, time on ima sve
manji udarni presjek za novi uhvat neutrona 1 sve teze absorbira novi neutron. Jezgra koja ima
magican broj neutrona od 50, 82 1 126, vrlo tesko apsorbira novi neutron i ima slabu energiju

vezanja, stoga ¢e fotoni izbiti neutron iz te jezgre prije nego ona uhvati novi neutron. Na tim
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mjestima nalaze se takozvane tocke ¢ekanja Sto znaci da r-proces nece stvoriti tezu jezgru prije
nego ona s magi¢nim brojem neutrona ne dozivi beta minus raspad kojim ¢e joj se neutron
raspasti u proton. Nastala jezgra viSe nema magican broj neutrona i moze uhvatiti novi neutron,
ali novonastala jezgra opet ima magi¢an broj neutrona, pa se cijela stvar opet ponavlja sa tom

novo nastalom jezgrom koja se raspada.

Slika 26 prikazuje primjer kako se r-proces odvija oko jezgara koje imaju magic¢an broj
neutrona N. Sa sivom bojom su oznacene toCke Cekanja gdje r-proces staje i gdje se odvijaju
fotodezintegracija i beta minus raspad. Nakon Sto se jezgra s magi¢nim N raspadne u jezgru sa
Z+1 i N-1, tada ona opet uhvati neutron, nastaje nova jezgra s magi¢énim N i imamo novu to¢ku
¢ekanja. Taj proces se ponavlja na ovakav stepenicasti nac¢in sve dok ne dode do jezgre oznacene
sa y koja ima magican broj N, ali Q vrijednost neutronskog uhvata je na njoj povoljniji i ta jezgra
ima vecu energiju vezanja, te fotoni nemaju dovoljno energije da joj izbijaju neutrone prije nego
ona uhvati nove. Tada se r-proces moze nastaviti do nove to¢ke ¢ekanja koja vise nema magican
N (slika 26), ve¢ je ovdje tocka ¢ekanja uvjetovana fotodezintegracije. Na slici 26 je prikazan

samo jedan od mnogih mogucih puteva r-procesa.

Dolina stabilnosti o

R

Slika 26: Prikaz r-procesa na jezgrama s magicnim brojem neutrona N [41]
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Slika 27: Prikaz (n,y) i (y,n) reakcija oko tocki cekanja [27]

Slika 27 pokazuje (n,y) i (y,n) reakcije oko tocki ¢ekanja, to¢nije (n,y) je uhvat neutrona
nakon kojeg nastaje tezi izotop 1 oslobada se energija i ta reakcija ide prema desno. (y,n) reakcija
je zapravo fotodezintegracija gdje jezgre apsorbiraju energiju fotona i on im izbije neutron i
pritom vraca reakciju prema lijevo. (n,y) i (y,n) reakcije su uravnotezene oko tocki ¢ekanja sve
dok se ne dogodi beta minus raspad nakon Cega se r-proces pomakne na jezgru koja ima Z+1 i

tada se cijeli niz reakcija opet ponavlja do novog beta raspada.
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Slika 28: Prikaz puteva s-procesa i r-procesa, te tocke cekanja za r-proces kod jezgara s magicnim brojem
neutrona N [41]

Na slici 28 je prikazana dolina stabilnosti i put s-procesa koji se prostire duz stabilnih
jezgara, te put r-procesa koji se odvija duz nestabilnih jezgara bogatih neutronima. Ovo je samo
jedan od mnogo mogucih puteva kojim moze i¢i r-proces. Posebno su istaknute tocke ¢ekanja u r-
procesu kod jezgara koje imaju magican broj neutrona N. Kod tih jezgara r-proces se zaustavlja i
stepenicastim putem dolazi do prve jezgre koja ima dovoljno visoku energiju vezanja da joj

fotoni ne mogu izbiti neutron prije nego ona uhvati novi, i time se r-proces nastavlja do nove
tocke ¢ekanja.

11.3. Fisija teskih jezgri

R-proces se prostire do vrlo teskih jezgara gdje nastupa tocka terminacije, te se zaustavlja
kod onih jezgara kod kojih se dogada fisija koja sprijecava nastanak jos tezih jezgara. Fisijom se

teSke jezgre raspadaju na dvije ili viSe manjih jezgara i neutrone. Primjer fisije je dan na slici 29.
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Slika 29: Primjer niza reakcija fisije na teskim jezgrama [25]

Slika 29 prikazuje jednu uzastopnu reakciju fisije na teskim jezgrama. Kada neutron udari
u jezgru 23°U, tada se ona raspada na dvije jezgre i tri neutrona:

n+ 2%y > %Kr + ?Ba + 3n

Daljnje reakcije su prikaz istog procesa fisije na drugim jezgrama 2*°U. Jednom kada se
takva teSka jezgra raspadne fisijom, nastaju dvije nove jezge koje opet ulaze u r-proces kojim

nastaju teze jezgre.

11.4. Nestabilne jezgre koje sprijecavaju napredak r-procesa

Osim fotodezintegracije i fisije, na primjer podrucje aktinida kroz koje se odvija r-proces
sadrzi jezgre koje su podlozne o raspadu, te uhvatu elektrona koji takoder mogu sprijeciti
napredak r-procesa prema vis§im Z. Aktinidi su kemijski elementi s atomskim brojevima izmedu
89 1 103, a zanimaju nas izotopi vrlo bogati neutronima koji su pritom i vrlo nestabilni. Ukoliko

se raspadi odvijaju u otprilike sli¢nim vremenima kao i r-proces, tada ti elementi efektivno mogu
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sprijeciti napredak r-procesa. Na primjer ako se gleda jezgra sa Z=89 i N=130, ta jezgra ima

vrijeme poluraspada 12 us za a raspad [23]. Kada r-proces dode do te jezgre, ona se raspadne:

2PAc > 25Fr + g

To je tek jedan od mnogo elemenata koji ima brzo vrijeme poluraspada i kojem se dogodi
a raspad ¢ime se cijeli proces pomakne na element koji ima Z-2 i na kojem opet dolazi do uhvata

neutrona..

Neke jezgre su podlozne uhvatu elektrona koji takoder moze sprijeciti napredak r-procesa
prema jezgrama sa visim Z. Naime, uhvat elektrona se dogodi kada jezgra apsorbira elektron i

pritom se dogodi reakcija:

pte >n+uve

Ocito je da se time smanji broj protona u jezgri za 1 i time se ¢itav r-proces pomice prema

niZim brojevima protona Z, pa je stoga i napredak procesa prema viSim Z sprijecen.

11.5. Zastupljenost elemenata r-procesa

Kod s-procesa smo vidjeli da se javljaju Siljci zastupljenosti oko elemenata stroncija,
barija 1 olova. Sli¢no se i1 kod r-procesa javljaju takvi $iljci zastupljenosti oko nekih elemenata.
Ako se vratimo na sliku 28, vidimo da r-proces ima tocke ¢ekanja oko elemenata s magi¢nim
brojem N kada se stepeniCastim putem penje po dolini stabilnosti do prvog elementa koji ima
dovoljno veliki udarni presjek da se r-proces nastavi prije nego se dogodi fotodezintegracija na
toj jezgri. S obzirom da r-proces traje vrlo kratko, jednom kada on stane, tada sve jezgre koje su
nastale njime kroz niz beta minus raspada prijelaze u nove jezgre, sve dok ne nastane stabilna
jezgra. Najvecu nakupinu jezgara imamo upravo oko magi¢nih brojeva neutrona i tada se i te

jezgre raspadaju beta raspadima.
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Slika 30: Primjer beta minus raspada (crvene strelice) nakon prestanka r-procesa [16]

Na slici 30 je crvenim strelicama oznacen smjer beta minus raspada elemenata nakon $to
je r-proces stao, to jest obustavljen je snaZzan tok neutrona. Tada se nastali elementi raspadaju
beta minus raspadima do prvih stabilnih jezgara, a na slici 30 su one oznacene sa naran¢astom
bojom.

Kako kod tocaka ¢ekanja imamo nakupinu elemenata s magi¢nim brojem N, tada se oni
pocinju raspadati prema stabilnijim jezgrama. Ako usporedimo sa s-procesom, vidimo da kod s-
procesa imamo §iljak zastupljenosti elemenata kod barija za magi¢ni broj N=82. No, s-proces se
odvija duz stabilnih jezgara, te je barij sa Z=56 stabilan element za magic¢ni broj N=82 i kod
njega zato imamo vecu zastupljenost nego kod okolnih elemenata. No, r-proces se odvija duz
nestabilnih jezgara koje su vrlo bogate neutronima, a te su jezgre kod magi¢nog broja N daleko
od doline stabilnosti i imaju mnogo manji broj protona Z nego §to to ima barij. Kada se te jezgre
pocinju raspadati, njihov beta raspad se nakuplja oko elemenata koji imaju broj protona manji
nego elementi oko kojeg se nakupljaju jezgre s-procesa [23].
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Za magi¢ni broj N = 50, 82 i 126 r-procesom se nakupe najzastupljenije jezgre oko A = 80,
1301 195, a to su selenij Se, ksenon Xe i platina Pt §to mozemo vidjeti i na slici 31. Samim time
vidimo da su vrhovi zastupljenosti elemenata r-procesa kod elemenata koji imaju nizi atomski

broj nego elementi koji imaju vrh zbog s-procesa. To vidimo na slici 31.
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Slika 31: Usporedba zastupljenosti elemenata koji nastaju s i r procesom.
Pavom bojom su oznaceni elementi s-procesa, a crvenom bojom elementi r-procesa [26]

11.6. Zasti¢ene jezgre od r-procesa

Kako imamo jezgre koje su zaSti¢ene od s-procesa, tako imamo i jezgre koje su zasti¢ene
od r-procesa $to znaci da su to jezgre koje mogu nastati samo s-procesom. Ako se vratimo na
sliku 30, vidimo §to se dogada nakon $to nestane intenzivan tok neutrona i time r-proces prestaje.
Te jezgre se raspadaju beta minus raspadom smjerom crvenih strelica sve dok se ne raspadnu u
stabilnu jezgru i tu raspad prestaje. Sve jezgre na slici nalaze se oko stabilnih jezgara gdje se
odvija s-proces, no r-proces se odvija daleko od doline stabilnosti oko nestabilnih jezgara, stoga

stabilne jezgre poslije r-procesa nastaju tek kada r-proces prestane.
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Tako ée se jezgre raspadati sve dok ne dodu recimo do izotopa %Kr i tu raspad prestaje jer
je ta jezgra stabilna. Primijetimo da je, s obzirom na raniju raspravu, ta jezgra zasti¢ena od s-
procesa, stoga ®Kr nastaje samo r-procesom. No, kako se nakon izotopa 8Kr vise ne dogada beta
minus raspad bududéi da je stabilan, tako r-procesom ne mogu nastati ni izotop %Rb ni izotop 8Sr
zato $to se do njih moze do¢i samo beta minus raspadom od °Kr, a izotop 8K je stabilan i nije
podlozan raspadu. Na taj na¢in su izotopi ®Rb ni izotop 8Sr efektivno zastiéeni od r-procesa i

nastaju samo s-procesom.

11.7. Gdje se odvija r-proces

Za podru¢ja gdje bi se mogao odvijati r-proces treba vrijediti uvjet T, << tp i pritom
imamo vrlo visoku koncentraciju neutrona od 10%/cm? ili vise od toga [23]. Osim visoke
koncentracije i intenzivnog snopa neutrona, potrebno je imati uvjete visokoenergetskih fotona od
barem 2 MeV-a [23] koji bi fotodezintegracijom sprijeCavali napredak r-procesa, posebice oko
tocaka Cekanja, u protivnom bi se dobila drugacija zastupljenost elemenata u svemiru. No, pritom
je bitno voditi ratuna o tome da fotoni nisu previSe energicni jer bi u protivnhom mogli u
potpunosti razarati jezgre 1 nikakav proces nastanka teskih jezgara ne bi bio mogué. To znaci da u
podrucju r-procesa temperatura ne smije biti previsoka. Takoder podrucje odvijanja r-procesa ne
moze biti ono u kojem ¢e se nakon zavrSetka r-procesa odvijati burni procesi kojim ¢e se u

potpunosti promijeniti materija nastala r-procesom.

Jedno od najznacajnijih okruZenja gdje se smatra da bi se mogao odvijati r-proces je u
supernovama tipa II kada Sok-val prolazi kroz vanjske ljuske zvijezde. Osim supernove,
moguénost za uvjete povoljne za r-proces je tijekom spajanja neutronskih zvijezda, buduéi da se
na njihovim povrSinama gdje se protoni i neutroni nalaze u odredenom omjeru, mozda mogu
stvoriti uvjeti povoljni za odvijanje r-procesa. Druga je ideja da bi dekompresiju materije mogle
vrsiti plimne sile i tijekom spajanja neutronskih zvijezda, ali i spajanju neutronske zvijezde i crne
rupe. Treca je ideja da bi se tijekom uruSavanja jezgre zvijezde oslobadao snop ili vjetar neutrona
pomocu kojeg bi se mogao odvijati r-proces. No, sve ove ideje treba dodatno istraziti jer nije

sasvim jasno kako bi se to¢no moglo do¢i do uvjeta da se odvija r-proces. Posebice ideja
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oslobadanja snopa neutrona dovodi do zaklju¢ka da bi u svemiru tada bilo puno viSe materije
koja nastaje r-procesom nego je to izmjereno. Najteze je naci uvjete povoljne da bi se r-proces
mogao odvijati. Zasad se doslo do zakljucka da ideja neutronskog snopa ili vjetra pokazuje dobar
potencijal za odvijanje r-procesa, no konacnog rjeSenja zasad jo$ uvijek nema kako bi se to

dogadalo 1 gdje.

12. p-proces

Oba procesa, s-proces i r-proces, se odvijaju pomoc¢u uhvata neutrona na teskim jezgrama.
S pomocu oba procesa se moze objasniti kako nastaju neki elementi tezi od zeljeza od kojih su
neki elementi vezani samo uz s-proces, a neki uz r-proces. R-proces nam objasnjava kako nastaju
izotopi koji su vrlo bogati neutronima. No, postoje jezgre bogate protonima ¢iji nastanak ne
mozemo objasniti niti s ni r procesima. To je bila naznaka da treba postojati jo§ procesa kojima
bismo mogli objasniti te jezgre. Ti drugi procesi imaju samo oko 1% udjela u stvaranju jezgara
tezih od Zeljeza. [23]

P-proces je proces za koji se izvorno smatralo da su protoni odgovorni za njega budu¢i da
jezgre bogate protonima nikako ne mogu nastati uhvatom neutrona, pa je logi¢no pretpostaviti da
te jezgre nastaju uhvatom protona. Problem je u tome $to bi to znacilo da bi oni trebali moci
probiti Coulombovu barijeru budu¢i da izmedu protona i jezgara postoji elektricno odbijanje. U
ranijim poglavljima je pojaSnjeno zbog ¢ega fuzijom ne mogu nastati elementi tezi od Zeljeza, a
p-proces, kako je pocetno zamisljen, bi bio neSto vrlo slicno fuziji. Da bi se proton mogao
sudariti s jezgrom, on treba imati dovoljno kineticke energije da to postigne, a uvjeti za to mogu

biti ispunjeni samo ako je temperatura oko 10° K [23].

No, problem kod fuzije je bio u tome Sto bi temperatura trebala biti previsoka da se to
dogodi jer bi u tom slucaju fotoni imali dovoljno energije da razaraju jezgre brze nego bi se one
stvarale. To zna¢i da bi se p-proces uhvatom protona trebao dogadati pri vrlo velikim
koncentracijama protona i pri visokim temperaturama. Smatra se da bi se takvi uvjeti mogli javiti

u helijevoj 1 ugljikovoj ljusci prije same supernove tipa II, no dodatnim istraZivanjem je
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zakljuceno da bi koncentracija protona bila premala ¢ak 1 u tom slucaju da bi se dogadali uhvati

protona u dovoljnoj mjeri da se time objasni nastanak protonski bogatih jezgara [23].

Danas znamo da moze nastati 35 p-proces elemenata, te p-procesom se zovu sve reakcije
kojima mogu nastati jezgre bogate protonima. Za p-proces su zapravo fotoni najzasluzniji za
nastanak jezgara bogatih protonima, a ne sami protoni. Jedna od reakcija je (y,n) reakcija ili
fotodezintegracija jezgara koju smo susreli kod r-procesa kada se iz jezgre izbije neutron i to
znaCi da ostaje jezgra Z, A-1. Kada bi se dogodio niz takvih reakcija, jezgra bi postajala sve
bogatija protonima u odnosu na neutrone. Druga reakcija je (y,p), to jest foton se sudari sa
jezgrom iz koje se pritom izbije proton, te nastaje jezgra Z-1,A-1. Kada se sudarom fotona i
jezgre izbija neutron, a kada proton ovisi o tome $to je energetski povoljnije. Treéa reakcija
zasluzna za nastanak jezgara bogatim protonima je (y,a) reakcija gdje foton iz jezgre izbije a
Gesticu ¢ime nastaje Z-2,A-2 jezgra. Cetvrti proces koji se javlja pri nastanku jezgara bogatih
protonima je B+ proces kod kojega se proton raspada u neutron ¢ime protonski broj Z jezgre pada,

a nukleonski broj A raste za 1, a pritom nastaju pozitron i elektronski neutrino:

p>n+ef+ve

Beta plus raspad je endotermna reakcija Sto znac¢i da treba uloZiti energiju da se ovaj
raspad dogodi. Posljednja bitna reakcija je upravo (p,y) iliti protonski uhvat, no oni se dogadaju u
mnogo manjoj mjeri nego ostale spomenute reakcije, ali unato¢ tome upravo je uhvat protona

bitan za nastanak nekih jezgara.

Na slici 32 imamo prikaz svih spominjanih procesa kojima nastaju elementi tezi od Zeljeza kao 1
sve reakcije koje se nalaze unutar tih procesa. Crnom bojom su oznacene stabilne jezgre, plavom
bojom su oznaene nestabilne jezgre prema neutronski bogatoj strani doline stabilnosti, rozom
bojom su oznacene nestabilne jezgre s protonski bogate strane doline stabilnosti, a narancastom
bojom su oznacene jezgre koje se raspadaju B+ raspadom. Zelenim strelicama je oznacen put s-
procesa, plavim strelicama je oznac¢eno podruéje r-procesa i smjer beta minus raspada nestabilnih

jezgara, a crvenim strelicama su oznacene neke reakcije p-procesa

66



Nucleosynthesis above iron

p process

(v,n), (v,p), (y,2)
T=2-3x100K

r process

(n!Y) = (Y!n)
=8

Slika 32: Prikaz s, r i p procesa [28]

Pocevsi od jezgre *°Dy, na njoj nastupa (y,n) reakcija gdje foton iz jezgre izbije neutron

¢ime se smanji broj neutrona za 1 pomicuéi lanac reakcija prema lijevo, te nastaje 1*°Dy:

160Dy +y > 159Dy +n.

Proces se ponavlja opet na izotopu **Dy ¢ime nastaje Dy i tako ide sve do **Dy. Kroz
niz takvih reakcija postupno se smanjuje broj neutrona u jezgri, te omjer N/Z postaje sve manji.
Izotopi *®Dy i **Dy su zaokruZeni jer su to jezgre koje nastaju samo p-procesom.

Kako se dogadaju uzastopne (y,n) reakcije, time se povecava energija vezanja za neutrone
1 oni se sve teze izbijaju fotonima. Nastale jezgre imaju sve manji N/Z omjer, te postaju sve
podloznije (y,p) 1 (y,a) reakcijama. (y,p) reakcija se dogada kada je energija vezanja protona u

jezgri manja nego energija vezanja neutrona, a to se dogada nakon niza (y,n) reakcija i kod
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jezgara koje su vrlo bogate protonima, tada je izglednije da ¢e foton iz jezgre izbiti proton nego
neutron.

Na izotopu **Dy dolazi do grananja jer se na njemu moze dogoditi B* raspad:

154Dy > 154Th + &* +v,

Beta plus raspadom se na lancu reakcija pomi¢emo prema desno dolje sve dok ne dodemo
do prve stabilne jezgre. Jezgri ™*Tb se takoder mozZe dogoditi B* raspad koji staje kada nastane
izotop °2Gd koji je stabilan i koji vise nije podlozan raspadanju. No, na izotopu ***Dy takoder se

moze nastaviti (y,n) reakcija.

Na izotopu 2Dy je oznateno novo grananje reakcija. Jedan put ide preko reakcije (y,p)

kada foton iz jezgre izbije proton:

152Dy 4y > 51Th + p

Kada se dogodi (y,p) reakcija, tada se proton izbija iz jezgre i njen Z se smanji za 1 bas
kao 1 njen nukleonski broj A, te se po lancu reakcija pomi¢emo za jedno mjesto prema dolje.
Nizom (y,p) reakcija nastaju jezgre koje imaju sve vecu energiju vezanja protona. Kada energija
vezanja protona postaje veca nego energija vezanja neutrona, tada opet postaje izglednije da ¢e

foton iz jezgre izbaciti neutron, a ne proton.

Na istom izotopu *?Dy takoder imamo oznacenu jo§ jednu reakciju, to je (y,0) s ¢ime se

iz jezgre izbija a Cestica.

182Dy +y > Gd + o

Izbijanjem a Cestice u lancu reakcija se pomi¢emo za dva mjesta ukoso lijevo dolje ¢ime
nastaje jezgra Z-2,A-4. (y,0) reakcija je prisutna za jezgre ¢iji je Z>50, no za jezgre gdje je Z<50,
te jezgre imaju dovoljno visoku energiju vezanja za a Cestice, te se u tom podrucju p-proces svodi

samo na (y,p) 1 (y,n) reakcije [29]. Takoder se kod jezgara koje imaju N<50 bitno smanjuje
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ucestalost (y,p) 1 (y,n) reakcija jer te jezgre imaju sve vece energije vezanja i one su sve vise

otporne na fotodezintegraciju.

12.1. Zastupljenost elemenata p-procesa

Kao i kod s-procesa i r-procesa, i kod p-procesa postoje elementi koji su zastupljeniji od
nekih drugih. Na slici 33 se vide zastupljenosti elemenata sva 3 spominjana procesa. Odmah
vidimo da su elementi nastali p-procesom mnogo manje zastupljeni nego elementi nastali
uhvatom neutrona, te se njihova zastupljenost ne moze izmjeriti iz spektara zvijezda, stoga se
mjerenje zastupljenosti p-elemenata vrsi samo na Suncu. Iz tog razloga mnogo manje znamo 0 p-

procesu nego s ili r-procesu.
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Slika 33: Zastupljenost elemenata kod sva 3 procesa. S-proces je oznacen crnim kruzZi¢ima, r-proces je
oznacen kvadrati¢ima, a p-proces je oznacen praznim kruzi¢ima [29]

Vidimo da i kod p-procesa postoje vrhovi zastupljenosti, a oni se nalaze oko magic¢nih

brojeva neutrona ba$ kao i kod druga dva procesa. Usporedbom s-procesa i r-procesa dosli smo
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do zakljucka da se vrhovi zastupljenosti kod r-procesa pojavljuju kod manjeg Z nego kod s-

procesa. Kod p-procesa se ti vrici javljaju kod veéeg Z nego kod s-procesa.

Kada se kroz niz reakcija dode do jezgre s magi¢nim brojem neutrona, kod te jezgre
energija vezanja neutrona je vec¢a nego kod okolnih jezgara i to je podrucje gdje (y,n) i (y,a)
reakcije na tren prestaju jer u obje te reakcije se iz jezgre izbijaju neutroni. Kod takvih jezgara
dogadaju se (y,p) reakcije kojima nastaju jezgre koje imaju sve veéu energiju vezanja protona.
Kada se dode do jezgre kod koje je energija vezanja protona ve€a nego neutrona, tada se opet

dogadaju (y,n) 1 (y,0) reakcije.

Javlja se problem zastupljenosti nekih izotopa poput Mo, *Mo, *Ru i *®Ru kojih ima
mnogo vise nego §to to predvidaju modeli. O p-procesu zasad nemamo dovoljno podataka niti
mjerenja da bismo mogli u potpunosti opisati i objasniti ovaj proces, te zaSto je zastupljenost

elemenata nastalih p procesom bas takva kakva je.

12.2. Gdje se odvija p-proces

Najizglednije mjesto odvijanja p-procesa navodi se kao supernova tipa II, koja je vec
prethodno obrazlozena. Za p-proces se pretpostavlja da se dogada u trenutku kada Sok-val prolazi
kroz slojeve kisika i neona jer se pretpostavlja da se do tog trenutka s-procesima sintetiziralo
dovoljno teskih jezgara od kojih bi mogao krenuti p-proces. Taj proces bi se odvijao u periodu od
svega par sekundi [29]. Osim supernove tipa Il, pretpostavlja se da bi se i kod supernove tipa I, to

jest kada se urusi bijeli patuljak, mogli javiti povoljni uvjeti za odvijanje p-procesa.
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13. rp-proces

Ovaj proces je dobio ime po brzom uhvatu protona, engl. "rapid-proton process”. Radi se
0 procesu brzog uhvata protona pri temperaturama iznad 10° K zato $to protoni trebaju biti
dovoljno brzi da nadvladaju Coulombovu barijeru, a takoder je potrebna visoka koncentracija
protona. Kod fuzije je ve¢ pojasnjeno zasSto se ona ne moze vrsiti dalje od jezgre Zeljeza, stoga za
ikakav protonski uhvat trebaju postojati navedeni uvjeti da se isti uope moze dogoditi.

Pretpostavlja se da se rp proces odvije unutar stotinjak sekundi.

Pretpostavlja se da se rp-proces dogada na jezgrama koje su nastale CNO ciklusom i tada
u nizu (p,y) uhvata neutrona naglo nastaju tezi elementi. (p,y) reakcije se dogadaju sve dok se ne
dode do jezgre na protonskoj liniji kapanja koja je toliko nestabilna da joj se dodavanjem novog

protona inducira B* raspad.
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Slika 34: Prikaz puta rp-procesa [30]

Na slici 34 se vidi put kojim ide rp-proces. Kada jezgra uhvati proton u procesu (p,y), tada
se njen Z poveca za 1 te se po lancu reakcija pomi¢emo prema gore. Time se jezgrama smanjuje
energija vezanja za protone, te ona postaje sve nestabilnija. Kada je nastala jezgra vrlo nestabilna,

ona se B* raspadom raspada i time nastaje element Z-1, N+1 i pomi¢emo se prema desno dolje.
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Takvi lanci reakcija se nastavljaju i pritom nastaju sve teze jezgre. Rp-proces prestaje
kada nastanu jezgre koje su nestabilne na o raspad jer tim raspadom nastaje jezgra Z-2,A-4, te se
time rp proces konstantno vraca natrag i o raspad ne dopusta da na taj nain nastanu teze jezgre.
Budu¢i da je najlaksa poznata jezga nestabilna na o raspad ®Te, tada se pretpostavlja da negdije

oko tog elementa rp-proces prestaje. Dakle, rp-proces ide negdje do A~105.

13.1. Gdje se odvija rp-proces

Smatra se da je pogodno mjesto odvijanja rp-procesa u dvojnom sustavu zvijezda kada je
jedna od zvijezda neutronska zvijezda koja uzima materijal sa druge divovske zvijezde. Oko
neutronske zvijezde se formira akrecijski disk materije koja pada na nju, a kako je neutronska
zvijezda mala, masivna i gusta, materija na nju pada velikom brzinom. Taj materijal je bogat
jezgrama vodika i helija jer se vanjska ovojnica zvijezde sastoji uglavnom od tih elemenata, dok
su oni tezi elementi dublje u zvijezdi. Kako materijal pada na neutronsku zvijezdu, on se tamo

nakuplja u okruzenju visoke temperature dok ne nastanu povoljni uvjeti za odvijanje rp-procesa.
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14. Zakljucak

Nukleosinteza elemenata je vrlo zahtjevno podrucje istrazivanja zbog toga S$to smo
ograni¢eni podrucjima promatranja gdje se procesi odvijaju, a i ograni¢eni SMO poznavanjem
svojstava egzoticnih jezgara koje sudjeluju u razli¢itim procesima sinteze elemenata. Teorija
Velikog Praska nam daje odgovor na pitanje kako su nastali prvi elementi u svemiru. Zvijezde su
pogodno mjesto za proucavanje nuklearne fuzije ¢ime se kroz proucavanja zastupljenosti
elemenata u zvijezdi izgradila teorija evolucije zvijezda. No, proucavajuc¢i fuziju zvijezda doslo
se do zakljucka da fuzija ima svojih granica, to jest ona ne ide dalje od Zeljeza. S obzirom da

znamo da postoje elementi tezi od zeljeza, nametnulo se pitanje kako 1 gdje su oni mogli nastati.

Nukleosinteza elemenata tezih od Zeljeza se iscrpno proucava zadnjih godina 1 jo§ uvijek
ima mnogo otvorenih pitanja. Od Cetiri procesa kroz koje nastaju elementi tezi od zeljeza, s-
proces, r-proces, p-proces i rp-proces, za tri od njih se pretpostavlja da se javljaju u iznimnim i
eksplozivnim slucajevima $to ih ¢ini vrlo nezahvalnima za proucavanje jer se u svemiru takve
situacije javljaju vrlo rijetko. Kod svih tih procesa je potrebno razvijati teoriju mimo samih
promatranja u svemiru, ali istovremeno promatrati i traziti potvrde i1 dokaze za teorijska
predvidanja. Na temelju teorijskih predvidanja mi znamo na kojim mjestima bismo trebali
promatrati da potvrdimo naSa predvidanja, no samim time mi zasad jo§ uvijek ne znamo mnogo o
mjestima gdje bi se ti procesi odvijali, ali na temelju teorije i modela mi znamo kakvi uvjeti bi

trebali vladati da se odredeni proces moZze dogoditi.

Procesi uhvata neutrona, s-proces i r-proces, su zasluzni za nastanak 99% elemenata tezih od
Zeljeza 1 0 njima se viSe zna, te je sama teorija tih procesa razvijenija i detaljnija, no i dalje ostaju
neka neodgovorena pitanja. Pronadene su divovske zvijezde, takozvane ugljikove zvijezde, ¢iji
sastav i raspodjela elemenata odgovaraju kao idealno mjesto gdje bi se mogao odvijati s-proces.
Za r-proces imamo teorijsko predvidanje gdje bi se mogao odvijati, kroz koliko vremena 1 u
kojim uvjetima, te su ovdje u prvom planu eksplozivne reakcije u supernovama tipa Il kao
idealno mjesto odvijanja ovog procesa, a spominju se i sudari neutronskih zvijezda. | kod s i kod
r procesa se iscrpno istrazuje koje reakcije su uopce izvor toka neutrona koji bi mogao prouzrociti

Ove procese.
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P-proces i rp-proces su u vecoj mjeri nepoznanica jer elementi koji su nastali u tim procesima su
vrlo rijetki 1 ti elementi se ne vide u spektrima drugih zvijezda i samim time ih je gotovo
nemoguce izravno proucavati i samim time potvrditi teorijska predvidanja. Izvorni elementi za
odvijanje p-procesa bi bili oni nastali s-procesom, a glavno podrucje za koje se predvida
odvijanje p-procesa bi bila supernova tipa II kada bi Sok val prolazio kroz slojeve kisika i neona.
Za rp-proces se kao glavno podrucje odvijanja smatra dvojni sustav gdje je jedna zvijezda div, a
druga neutronska zvijezda koja privlaci materiju sa veceg pratioca ¢ime bi nastali povoljni uvjeti
za odvijanje rp-procesa i ¢ime bi trebalo nastati zraCenje kojim bismo trebali moc¢i potvrditi
odvijanje rp.procesa. No, ¢injenica je da o ovim procesima ne znamo mnogo i da oko njih ima jo$

uvijek mnogo nepoznanica.

Teorija svih procesa kojima nastaju elementi tezi od Zeljeza se i dalje razvija i traze se
nove ideje kojim bi se objasnile sve nepoznanice ovih procesa, pogotovo pitanje uvjeta i mjesta
gdje se ti procesi odvijaju. Sasvim je izgledno da ¢e se do¢i do novih saznanja o svim tim
procesima, a mozda se razvije teorija i 0 sasvim novim procesima. Trenutno se razvija teorija o i-
procesu koji je nesto izmedu s-procesa i r-procesa. Cilj svih tih teorija je objasniti zastupljenost
elemenata u svemiru kao i nacin, te mjesto nastanka. Ima jo§ mnogo otvorenih pitanja, pogotovo
Sto se tiCe mjesta odvijanja svih tih procesa, no pitanje je vremena kada ¢emo imati priliku
prouciti neki astronomski dogadaj dovoljno blizu Zemlji kojim ¢emo mo¢i potvrditi teorijska

ocekivanja o nastanku elemenata tezih od Zeljeza.
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15. Metodicki dio

U prirodoslovno-matemati¢koj gimnaziji ucenici uce o nuklearnoj fuziji i fisiji. Osim za
objasnjenje na koji su nacin nastali svi elementi koje poznajemo, fuzija i fisija su bitne jer Sunce 1
nuklearni reaktori oslobadaju energiju upravo tim procesima. Prije fisije 1 fuzije ucenici se
upoznaju s gradom tvari, atomima i nuklearnim raspadima, te sam ta znanja uzeo U obzir tijekom

pripreme ovog sata.

Cilj sata bi bio upoznati uCenike s procesima fuzije i fisije kroz istrazivacki usmjerenu
nastavu. Bit istrazivacki usmjerene nastave je da ucenici aktivno sudjeluju u istrazivanju i
promisljanju fizikalnih pojava i koncepata te dodu do njihovog funkcionalnog razumijevanja.

Istrazivacki usmjerena nastava odvija se kroz tri glavna dijela nastavnog sata.

Uvodni dio sata o fuziji i fisiji po€inje uvodnim problemima na koji nacin Sunce i
nuklearni reaktori oslobadaju energiju. Ucenici iz svakodnevnog zivota znaju da Sunce i
nuklearni reaktori daju energiju, a cilj je ovih uvodnih problema sakupiti postoje¢a ucenicka
znanja 1 ideje. U uvodnom dijelu sata ucenici se takoder upoznaju s procesima fuzije i fisije

pomocu simulacija , koje se ovdje koriste umjesto opservacijskih pokusa.

Sredis$nji dio sata pocinje istraZzivackim pitanjem na koje Zelimo dobiti odgovor, a to je na
koji na¢in nam fuzija 1 fisija daju energiju. Do odgovora na to pitanje ide se pomocu razvoja
modela: razmatranjem grafa energija vezanja po nukleonu, matematickim pristupom i
proucavanjem simulacije. Cilj jevoditi u€enike u istrazivanju 1 zakluc¢ivanju da postupno dodu do
odgovora na postavljeno pitanje. Na kraju se vratamo na uvodne probleme na koje se daje

odgovor.

Cilj zavrSnog dijela sata je primijeniti 1 provjeriti znanja koja su ucenici razvili tijekom
sata, a to se postize proucavajuci princip rada fisijskog nuklearnog reaktora pomocu racunalne
simulacije. Takoder se spominje i princip rada fuzijskog reaktora. Sunce i nuklearni reaktori su

bitan izvor energije, te je vrijednost ovog gradiva i od interesa Sireg od same fizike, kako bi
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ucenici naucili na koji nacin se pomoc¢u nuklearnih reakcija moze dobiti energija 1 zasto su

njihove primjene bitne u svakodnevnom zivotu.

Objasnjenje nukleosinteze elemenata nakon Zeljeza slijedilo bi nakon upoznavanja s
fuzijom 1 fisijom, no kako to nije dio gradiva koji je namijenjen za srednju Skolu, on bi mogao

biti spomenuti samo kao dodatni dio gradiva.

Nastavna priprema

Razred: 4. razred prirodoslovno matemati¢ke gimnazije
Nastavna jedinica: Fuzija i fisija
Predvideni broj sati: 2

Nadin rada: Frontalni, primjena racunalnih simulacija

Obrazovni ishodi:
- objasniti proces fuzije i fisije
- objasniti §to je defekt mase
- objasniti na koji nacin fuzija i fisija mogu oslobadati energiju
- opisati princip rada fisijskog nuklearnog reaktora
- objasniti proces fuzije u Suncu
- razvijati sposobnost promatranja i iskazivanja opazanja
- razvijati sposobnost logickog razmisljanja i povezivanja gradiva
- razvijati sposobnost znanstvenog zakljucivanja

- razvijati sposobnost usmenog izrazavanja

Odgojni ishodi:
- poticati radoznalost i motivaciju za ucenje
- razvijati komunikacijske vjeStine 1 izrazavanje misljenja

- uvazavati tuda misljenja u raspravi
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Tijek nastavnog sata

Uvodni dio sata

Uvodni problem 1: Na koji nacin naSe Sunce generira energiju?
Cilj uvodnih pitanja je sakupiti ideje i postojeca znanja ucenika o pojavi. Kroz raspravu o gradi
Sunca Zelimo da ucenici dodu do zakljucka da su izvor Sunceve energije nuklearne reakcije u

njegovoj unutrasnjosti.

Uvodni problem 2: Kako rade nuklearni reaktori?
Cilj je sakupiti ideje 1 postojeca znanja ucenika o nuklearnim reaktorima. Oni vjerojatno znaju iz
svakodnevnog zivota da nam nuklearni reaktori daju energiju cijepanjem atomskih jezgara.

Diskutira se jesu li procesi u nuklearnim reaktorima jednaki onima u Suncu.

Pogledajmo $to se dogada u Suncu (opservacijski pokus za fuziju)

https://www.youtube.com/watch?v=Xve8mF14mijl

Ucenici promatraju simulaciju i opisuju §to se dogada kada se dvije jezgre vodika sudare. Ideja je
da primijete da se jezgre spoje i pritom formiraju novu jezgru, ali i da se pritom oslobada energija

i ponekad nastaju nove cestice.

Ovaj se proces, u kojemse dvije ili viSe jezgara spajaju 1 pritom formiraju tezu jezgru, naziva

nuklearna fuzija.

Ideja je da ucenici sami na temelju videnog mogu objasniti $to je fuzija, a ja bih ith navodio u

tome da pri opisu budu precizni.
Na koji se nacin dvije jezgre vodika (dva protona) uopée mogu sudariti? Kako to posti¢i?

Ucenici trebaju uociti elektricno odbijanje izmedu protona i do¢i do zakljuka da oni trebaju

imati dovoljnu brzinu, odnosno kineticku energiju, da bi mogli prevladati odbojnu elektri¢nu silu.
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https://www.youtube.com/watch?v=Xve8mF14mjI

Karakteristi¢na temperatura za fuziju protona u helij u zvijezdama iznosi oko 2:10" K.

Temperatura u sredini Sunca iznosi oko 15 milijuna Kelvina.

Sto kada bismo morali sudariti teZe jezgre?
Ideja je pitanja povezati ¢injenicu da elektricna odbojna sila ovisi o koli¢ini naboja, te je cilj do¢i
do zakljucka da ¢im su teze jezgre u pitanju, tim one trebaju vecu kineticku energiju da bi se

mogle sudariti.

Primjeri nuklearne fuzije

Dobro je navesti nekoliko primjera nuklearne fuzije:
H+2H > 3He +y

*He + “He > ®Be +y

Zavrs$ni dio reakcije bi napisali u€enici, a oslobadanje energije ¢e se naknadno pojasniti. Primjer
mjesta gdje se odvija nuklearna fuzija je unutrasnjost Sunca, gdje se jezgre vodika spajaju i kroz

niz reakcija stvaraju helij.

Pogledajmo $to se dogada u reakcijama u nuklearnim reaktorima (opservacijski pokus za
fisiju)
PhET simulacija nuklearne fisije — prva simulacija

https://phet.colorado.edu/bs/simulation/legacy/nuclear-fission

Ideja je simulacije da udenici promatraju i opisuju $to se dogodi s jezgrom 2**U kada se ona
sudari s neutronom. Prvo je potrebno pojasniti §to simulacija uop¢e sadrzi. Imamo izvor neutrona,
te jezgru urana-235. Oko njega imamo potencijalnu jamu, te bi to bilo dobro povezati s
potencijalnim jamama koje su ucenici susretali kod gravitacijske potencijalne energije. Cilj je da
uéenici primijete da je nastala jezgra 2*®U nestabilna i da se raspada ¢ime se pritom oslobadaju

neutroni.

Sto se dogodi kada se neutron sudari s uranom 235?

Nastaje tezi izotop urana 2°U.
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Sto primjecujete da se dogodilo s uranom 236?

Ucenici primjeéuju da se uran-236 raspao na dvije jezgre i da su se pritom oslobodila 3 neutrona.

Zasto se uran 236 raspao?

Cilj je do¢i do zakljucka da je taj izotop urana nestabilan, pa se raspada u dvije stabilnije jezgre.

Ova se reakcija naziva nuklearna fisija. Fisija je nuklearna reakcija u kojoj se teska jezgra

raspada u dvije laksSe jezgre Cesto uz oslobadanje neutrona i velike kolicine energije.

Fuzija je proces koji je joS uvijek teSko iskoriStavati tehnoloSki (odvija se u unutrasnjosti

zvijezda), a fisija se koristi u nuklearnim reaktorima.

Primjer nuklearne fisije

Dobro je navesti primjer nuklearne fisije i prokomentirati $to se dogada:
25U +n->2U > %Kr+¥Ba+3n+y
Ugenici bi prokomentirali §to se dogada u tom procesu. Neutron se sudari s jezgrom 2°U ¢ime

nastaje nestabilan izotop 2%°U koji se raspada na dvije nove jezgre uz oslobadanje 3 neutrona i

energije.
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SredisSnji dio sata

Istrazivacko pitanje: Na Kkoji nacin fisija i fuzija daju energiju?
Cilj je istraziti kako pomocu procesa fisije i fuzije mozemo dobivati energiju, te samim time i

kako nam Sunce i nuklearne elektrane daju energiju.

Kakva je masa slobodnih nukleona u usporedbi s masom vezanih nukleona u jezgri? Na
primjer, imamo 2 slobodna protona i 2 slobodna neutrona, te jezgru helija. Imaju li ti

slobodni nukleoni jednaku masu kao i jezgra helija?

Masa protona: 1.007276 u

Masa neutrona: 1.008664 u

Masa atoma helija: 4.002693 u

Masa elektrona: 0.000594 u

Masa jezgre helija: 4.001505 u, nakon §to smo oduzeli masu dva elektrona
Ukupna masa slobodnih protona i neutrona: 4.03188 u

Am =4.03188 u — 4.001505 u = 0.030375 u

4.03188 u > 4.001505 u

Cilj je do¢i do zakljucka da slobodni nukleoni imaju veéu ukupnu masu (4.03188u) nego

nukleoni vezani u jezgri (masa jezgre helija je 4.001505u) 1 da dolazi do razlike u masi izmedu

jezgre helija i slobodnih nukleona koji ju tvore. Ta razlika u masi se zove defekt mase. Defekt

mase je je razlika masa izmedu ukupne mase nukleona koji tvore neku jezgru i mase te jezgre.

Kamo je nestala ta masa?

Cilj je ovog pitanja povezati masu i energiju preko Einsteinove ekvivalencije mase i energije

E=mc? koju su uéenici veé spominjali. Na temelju ukupne mase nukleona i mase jezgre helija

moze se do¢i do zakljucka da je energija mirovanja slobodnih nukleona veca nego masa sustava

vezanih nukleona, i da se dio energije oslobodi u okolinu kada se nukleoni vezu u jezgru. Time se

defekt mase povezuje s oslobadanjem energije.
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Sto bismo trebali napraviti ako Zelimo rastaviti jezgru helija na sastavne komponente, dva
protona i dva neutrona?

Trebali bismo uloziti energiju da bismo to postigli.

Koliku bismo energiju trebali uloZiti da to postignemo?
Cilj je kroz raspravu do¢i do zakljucka da je potrebno uloziti onoliko energije koliko bi se

oslobodilo kada bismo dva protona i dva neutrona spojili u jezgu.

Energija potrebna da jezgru razbijemo na sastavne dijelove (nukleone) zove se energija vezanja.

Kad podijelimo ukupnu energiju vezanja s brojem nukleona dobivamo energiju vezanja po

nukleonu.

Koje je jezgre teZerastaviti, one koje imaju veéu energiju vezanja po nukleonu ili one koje
imaju manju? ZaSto?

Teze je rastaviti jezgre koje imaju vecu energiju vezanja po nukleonu, zato Sto je potrebno uloziti
viSe energije da se to postigne. Kroz raspravu je cilj do¢i do zakljucka da su takve jezgre ujedno 1

stabilnije, te je veli¢ina energije vezanja po nukleonu ujedno i indikator stabilnosti jezgre.
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Graf energije vezanja po nukleonu
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Slika 35: Energija vezanja po nukleonu [18]

Ucenicima se pokaze graf energije vezanja po nukleonu te ga oni analiziraju.

Sto se nalazi na y - osi ovog grafa i o emu nam ona govori? Gdje se na y - osi nalaze
elementi s veCom energijom vezanja?
Na y - osi se nalazi energija vezanja po nukleonu. Cilj je da ucenici primijete da se stabilnije

jezgre nalaze viSe na y - osi. Zeljezo ima najvecu energiju vezanja po nukleonu.

Sto se nalazi na x - osi ovog grafa i o ¢emu nam ona govori? Gdje se nalaze teZi elementi na
ovom grafu?

Na X - osi se nalazi maseni broj elementa. Tezi se elementi nalaze na desnoj strani grafa.

S obzirom na prijasnju raspravu, na kojem bi se dijelu grafa odvijao proces fuzije,
konkretnije fuzija u Suncu, i u kojem bi se smjeru odvijao?
Cilj je da ucenici povezu ono §to su naucili o fuziji u Suncu, gdje se vodik spaja u helij, 1 pritom

primijete da se na grafu to podrucje nalazi na lijevoj strani kod laksih jezgri. Takoder bi trebali iz
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grafa jasno primijetiti da se fuzija odvija prema jezgrama s ve¢om energijom vezanja po
nukleonu, dakle od vodika prema gore. Fuzija u zvijezdama ide sve do Zeljeza.

S obzirom na prijasnju raspravu, na kojem bi se dijelu grafa odvijao proces fisije?

Ucenici su vidjeli da se uran-235 raspada na dvije lakSe jezgre ¢ime bi oni trebali do¢i do
zakljucka da se fisija odvija na desnoj strani grafa, te da proces ide prema lijevoj strani grafa, to

jest prema elementima vise energije vezanja po nukleonu.

Na koji nac¢in dobivamo energiju u nuklearnim reaktorima?
PhET simulacija nuklearne fisije

Koristi se druga simulacija:
https://phet.colorado.edu/bs/simulation/legacy/nuclear-fission

Cilj je dane simulacije istraziti na koji nacin pomocu fisije mozemo dobivati energiju u
nuklearnim reaktorima. Druga simulacija po€inje jednostavnim primjerom jedne jezgre urana u
koju pritom ispucamo neutron. Ucenici su na prvoj simulaciji vidjeli da pritom nastaje nestabilni
izotop #°U koji se raspada na dvije manje jezgre uz oslobadanje neutrona. IstraZivanje e se
provesti tako da se ucenike pita za ocekivanje prije prikazivanja simulacije, te tada oni opazaju i
opisuju Sto se dogodilo, te izvode zakljuc¢ke. Drugom simulacijom se istrazuje lancana reakcija

fisije.

Sada slijedi drugi dio simulacije gdje imamo izvor neutrona, te mozemo postaviti viSe jezgara
urana-235 u koje pritom mozemo ispucavati neutrone. Cilj drugog dijela simulacije je istraziti $to
se dogodi ako u nekom prostoru imamo vise jezgara urana i do¢i do zakljucka da ¢e do¢i do

lancane reakcije.

Sto ofekujete da ¢e se dogoditi ako postavimo mnogo jezgara urana i pritom ispucamo
neutron u jednu od njih?

Cilj je do¢i do zakljucka da e se ta jezgra raspasti i osloboditi energiju, te tri neutrona koji ¢e se

pritom sudarati s ostalim jezgrama i tako ¢e do¢i do lancane reakcije.

Sada pokre¢em simulaciju sa 20 jezgara i kazem ucenicima neka prate $to se dogada.
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Sto primjeéujete da se dogodilo?

Ucenici ¢e primijetiti da je doslo do lancane reakcije, ali da se nisu sve jezgre raspale.

Sto ako poveéamo broj jezgara, §to ofekujete da ée se onda dogoditi?
Cilj je do¢i do zakljucka da uz viSe jezgara postoji veca vjerojatnost da ¢e se sve raspasti u

lan¢anoj reakciji nuklearne fisije.

Pustim simulaciju na 100 jezgri i pitam ucenike Sto su primijetili. Primijetit ¢e da su se sada sve
jezgre raspale u lan¢anoj reakciji, to jest jedna jezgra koja se raspala je oslobodila neutrone koji
su se sudarili sa drugim jezgrama i na taj nacin je doslo do lanc¢ane reakcije. Fisija na taj nacin

moze samu sebe uzdrzavati.

Na koji nacin fisija oslobada energiju?

Imamo sljedecu reakciju fisije na uranu-235. Zasto se oslobada energija tijekom fisije
urana u cezij i rubidij?

Kao i kod fuzije, cilj je kroz raun provjeriti zasto se dobiva energija preko raspada. [34]
2BXU +n>¥Cs+Rb+2n+7y

Masa **U: 235.04393 u

Masa 14Cs: 143.932077 u

Masa *°Rb: 89.914802 u

Masa neutrona: 1.008665 u

Za defekt mase dobije se Am =0.188386 u
E=Amc? = 175 MeV

Sto se dogodilo s tom energijom?
Cilj je do¢i do zakljucka da se ta energija oslobodila, te je to energija koju dobiva okolina nakon
spomenute reakcije fisije. Na taj se nacin pomocu fisije moZe dobiti energija koja se moze

koristiti, npr. za proizvodnju elektri¢ne energije u nuklearnim elektranama.
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Diskusija odgovora na istrazivacko pitanje: Na koji nam nacin fisija i fuzija daju energiju?
Cilj je s u€enicima kroz diskusiju sistematizirati odgovore na postavljeno istrazivacko pitanje, te

opisati kako su zaklju¢ili kroz raniju raspravu zasto fisija i fuzija daju energiju.

Zavrs$ni dio sata

Kako funkcionira fisijski reaktor?
Ovdje se nastavlja zavr$ni dio simulacije koja pokazuje princip rada fisijskog reaktora.
Ucenicima treba pojasniti $to je $to na simulaciji, te ih pitati na koji nacin misle da radi fisijski

reaktor.

Cilj je kroz raspravu s u¢enicima do¢i do ideje kako bi fisijski reaktor mogao raditi s obzirom na
sve §to su naucili ovaj sat. Prvi korak je imati nuklearno gorivo. Uran-235 je najc¢esce nuklearno
gorivo za fisiju, a ima joS$ i plutonija. S obzirom na nauceno o fisiji, ucenici bi trebali zakljuciti da
osim nuklearnog goriva trebamo i neutrone koje ¢emo sudarati s jezgrama kako bi fisija zapocela.
Da bi se fisija samoodrzavala, potrebno je posti¢i niz lancanih fisijskih reakcija kojima se

oslobadaju neutroni koji pritom potaknu novu reakciju na drugoj jezgri.

A Fission Reactor

Confinement Steam Steam
E — N\ .
shell turbine
Electric
generator
Condenser
Reactor L
P, | I lemg walter
Control "‘
rods 1 <V ——Warm water
BAA
River, lake
Heat or ocean
exchanger
\ 2
Cool water

Pump'

Slika 36: Fisijski reaktor [36]
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U reaktorskoj komori se vrsi fisija koja zagrijava teku¢inu oko reaktora. Ta tekuc¢ina proizvodi

paru koja ide do parne turbine koja proizvodi elektri¢nu energiju.

Kako bi funkcionirao fuzijski reaktor?

Cilj je kroz raspravu s uéenicima do¢i do ideje kako bi fuzijski reaktor mogao raditi s obzirom na
sve §to su naucili ovaj sat. Trebamo nuklearno gorivo, jezgre koje bi se mogle sudarati da nam
daju energiju putem fuzije, trebamo dovoljno ubrzati te jezgre da prevladaju Coulombovo
odbijanje kako bi do fuzije doSlo, a da bismo ubrzali jezgre trebamo ih zagrijati na visoke
temperature kako je to slucaj i u srediStu Sunca. Jezgre koje se koriste za fuziju su izotopi vodika
deuterij 1 tricij. Deuterija ima mnogo u morskoj vodi, dok se tricij proizvodi tijekom same

reakcije.

Fusion Hot Fuid
reactions
occur in
hot plasma

o
A

Fost neutrons
from fusion
reactions
heat the
moderator

Turbine
Generator

/

-
Cool Fluid © 2005 Howstuffworks

Slika 37: Fuzijski reaktor [35]

Fuzijski reaktor zagrijava deuterij i tricij do visokih temperatura da bi zapocela fuzija koja moze
samu sebe uzdrzavati jednom dok poc¢ne. Litijski pokrivaci van komore s plazmom absorbiraju
visokoenergetske neutrone iz fuzije da nastane tricij kao dodatno fuzijsko gorivo. Vruca tekuéina

zagrijana od fuzijske komore pokrece turbine koje proizvode elektri¢nu struju.
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