IL BILANCIO TERMICO DELLE
STRUTTURE STELLARI

IN POSITIVO:

contrazione della struttura
reazioni nucleari esotermiche

IN NEGATIVO:

flusso uscente (radiazione, vento stellare, neutrini)
reazioni nucleari endotermiche



MECCANISMI DI
PRODUZIONE DI ENERGIA

Possiamo distinguerdue processi principali:
DINAMICI () (modifiche operate dalla gravit:

NUCLEARI ( ,) (reazioni di fusione nucleare)

, = potenza gravitazionale e nucleare emesse per unita di
massa (erg/e

g



BILANCIO TERMICO

Ricordando che la luminosita L e definita come la potenza essa dalla

struttura, possiamo scriverd. = M =— Q/dt Se ora introduciamo S,
'TENTROPIA della configurazione (con Q = TdS dove T rappresenta
la temperatura assoluta), avremo

L=-TdS/d
e quindi:
B dS(P,T) _ S dP _S ﬂ' 0T
M dt M P . dt T, dt !

Per valutare le derivate temporali di P e T occorre naturalme
disporre di informazioni sul passato della struttura.



GENERALITA

Contrariamente a quanto si pensa comunemente, il procedse produce piu
energia nell’arco di vita di una struttura stellare e quellgravitazionale non
guello nucleare!

La stella infatti comincia la propria esistenza csaendosi da una nube
ENORME di gas e polveriR , U ~0) e la termina come una struttura ad
alta densita R ~ 10’ m per una nana biancalU |~ GM? /R ~2, 7% erg).

L'energia prodotta € dunque dell’ordine déb%dell’energia a riposo, Mé&
Invece, come vedremo, le reazioni nucleari produoaal piu una quantita di
energia dell’ordine di 10 MeV/adrone, e se I'adroedl protone (con massa
m=1,640°"kg 940MeV) ricaviamo che nuclearmente si produce circa
I’ 1% dell’energia a riposo.

Tuttavia la liberazione della maggior parte dell’engia gravitazionale e
concentrata nelle fasi finali dell’'evoluzione stalle e, per lunga parte della
vita della stella, prevale la produzione di enaa@ttraverso reazioni nucleari.



LE PERDITE DI ENERGIA

Il flusso di radiazione uscente e nettamente maggiore peistelle di
massa piu grande: una stella estremamente brillante puo r@vena
luminosita L ~500000 L , con massa anche superiore a 100 M

Le stelle piu brillanti sono anche quelle che perdono piu nsas(fino a
10°-10° M /anno) ed emettono il maggior flusso di neutrini. Per
tutte queste ragioni la loro aspettativi di vita puc accorciars fino a 3

0 4 milioni di anni, anche meno.

| neutrini attraversano l'intera struttura stellare inteagendo poco o
nulla (non “sentono” le interazioni elettromagnetiche néal forza
forte, la loro massa e 35eV  sono soggetti in pratica alla sola
Interazione debole). La loro sezione d’urto e paragonabé@euperfici
di piombo spesse alcuni anni-luce!



| NEUTRINI

| neutrini si producono soprattutto attraverso reazioni flisione nucleare
di nuclei piu pesanti del’C e per conversione di fotoni sufficientemente
energetici le perdite di energia attraverso questo proces3eESCONO
allavanzare dell’'evoluzione.

Vale ora la pena occuparsi del problema ddEUTRINI SOLARI, risolto
solc da qualche anna grazie alla scoperti delle oscillazion di sapore¢ che
hanno rivelato un miscuglio di autostati quantistici per | eutrini in

arrivo dalla nostra stella, dimostrando che la loro massa m@oteva
essere rigorosamente zero (andando oltre il modello stanaljla



NEUTRINI SOLARI -2

| neutrini solari hanno rappresentato un rilevantproblema giunto a
soluzione giusto nei primi anni 2000. | termini dale problematica erano
stati posti a partire dai precedenti anni '60, quam R. Davis installo in una
miniera di Homestake, nel Dakota, ad una profondida1500 metri, un
contenitore con 400.000 litri di tetracloroetilera fine di rivelare i neutrini
prodotti dalle reazioni di fusione nucleare cheasformando idrogeno in
elio, riforniscono il Sole di energia. Una valutaame del numero di neutrini
emessi dal Sole e di grande semplicita. In ognizese di fusione 4 protoni
vanno a formare un nucleo di elio con due protondee neutroni, e ad ogni
formazione di un neutrone corrisponde I'emissioneuh neutrino. Quindi
ad ogni reazione di fusione corrisponde |'emissiotiedue neutrini.



NEUTRINI SOLARI -3

ove per ogni reazione e riportata I'energia massip@sseduta dai neutrini
prodotti.

L'esperienza di Davis rivelava i neutrini tramit@lreazione e la successiva
rivelazione del decadimento del nucleo di cosi tid. La reazione ha
peraltro una soglia pari a 0.81 Mev, talche I'esprmento poteva in linea ¢
principio rivelare solo i neutrini provenienti dadl reazioni del boro (B) e del
berillio (Be). Sorprendentemente i neutrini rivelatsultarono solo tra 1/2 e
1/3 di quelli previsti dalla teoria.

Tale evidenza sperimentale si apriva a due intetpzoni alternative.
Poteva infatti indicare che i modelli teorici norelutavano correttamente il
contributo delle diverse reazioni all'emissione deutrini, fermo restando |l
numero totale di neutrini emessi.



NEUTRINI SOLARI - 4

Ne seguirono vari ma vani tentativi di abbassardadéenperature centrali del
Sole, spostando cosi le reazioni verso la catenla ppi neutrini non erano
rivelabili. Ma, alternativamente, sin dal 1962 BrunPontecorvo (1913-
1993) aveva avanzato l'ipotesi secondo la qualeutnini emessi dal Sole, di
tipo elettronico, si sarebbero trasformati in voilo uno degli altri due tipi di
neutrino (muonico e tauonico), perdendo cosi la eafa di interagire col
Cloro. Ipotesi affascinante perché implicherebbeech neutrino abbia una
massa, contrariamente alle previsioni dei piu sempé accettati modelli di
tali particelle, aprendo la strada ad una nuovaifis.



NEUTRINI SOLARI -5

Il problema dei neutrini solari ha stimolato nel tepo una serie di
Importanti imprese sperimentali. Nel 1987 I'espeemto giapponese
Kamiokande misurava i neutrini del B utilizzando pcessi di scattering
elettronico, parzialmente sensibili anche alla pegsa di neutrini non
elettronici, confermando il deficit di neutrini. Asumendo come validi i da
sperimentali, era peraltro gia possibile ricavarbei risultati dei due
esperimenti erano incompatibili con neutrini canoeii La Fig. 5.20 mostra
I'interpretazione dei dati sperimentali nel pianadflussi neutrinici
rispettivamente di B e Be. Kamiokande, sensibiléosa neutrini del B, fissa
Il flusso di tali neutrini indipendentemente da wtiori assunzioni. I
segnale di Homestake fornisce invece una relazitnaei due flussi a
seconda che sia interpretato come prodotto soladatrini del B, solo da
neutrini del Be o da una mescolanza dei due.



NEUTRINI SOLARI -6

Nell'ipotesi di neutrini canonici il flusso del B nsurato da Kamiokande
dovrebbe, da solo, produrre in Homestake un segmalealto di quanto
osservato: una contraddizione sanabile solo amma&tteun errore nei dati
sperimentali.

Un ulteriore chiarimento. e un supporto ai dati dprecedenti esperimenti,
veniva dai risultati dell'esperimento Gallex (Gallm Experiment) condotto
a partire dal 1996 nei Laboratori Sotterranei de#itituto Nazionale di
Fisica Nucleare (INFN) al Gran Sasso, e dal conteoraneo esperimento
SAGE (Soviet-American Gallium Experiment) in un lalpatorio sotterraneo
nelle montagne del Caucaso.



La soglia della reazione utilizzata da ambedue quesperimenti per
rivelare i neutrini era sufficientemente bassa pevelare neutrini
provenienti da tutte le reazioni supposte esisterdi Sole. Il deficit di
neutrini riscontrato anche in questi esperimentnterpretabile ancora sulla
falsariga dello scenario di Fig. 5.20 puntava deamente in direzione dell
oscillazioni del neutrino. La soluzione definitivdel problema e venuta solo
nel 2001, con l'esperimento di Sudbury che utilizaaterazione tra

neutrino e deuterio per studiare contemporaneamela@resenza sia di
neutrini elettronici che di altro tipo. Le due reami utilizzate sono:

Anche dal confronto con i risultati degli esperimémprecedenti, se ne e
tratta la chiara e definitiva evidenza per un flusslei neutrini in pieno
accordo con le previsioni teoriche e la contempoearevidenza per
I'oscillazione dei neutrini elettronici in neutrindi altro tipo, aprendo cosi la
strada ad un nuovo capitolo della fisica fondamel#a



IL FLUSSO DI NEUTRINI SOLARI

Lo spettro dei neutrini solari previsto dal modelgtandard per le
reazioni nucleari nel Sole



LE REAZIONI NUCLEARI -1

Le reazioni di fusione nucleare sono esotermichedialla fusione del
ferro, °°Fe: poi I'energia di legame tra i nucleoni ritorna aalire, sia
pure lentamente .
La massa totale di un un nucleo di numero atomiceezeso atomico A
e

M(A,Z) =mZ + m(AZ) + U o7 /c?

dove U1 rappresenta I'energia di legame del nucleo (negadv
Nell'ipotesi semplificatrice Z = cost (le reaziom questione non
distruggono elettroni, come per esempio nella resm@ 3*He  12C) si
ha:

+ ...
M

u, +U,
+M, +M , +... =m Z+m (A-2Z)+ e
2 3 C

Al
La reazione e esotermica se M

My +M, +M, +...>M,

Ay



LE REAZIONI NUCLEARI - 2

Questo implica

Uy +U, +.. U

c’ C

E, essendo le U tutte negative,

|Up, *UL | (U, |
A A
In particolare, questa relazione e verificata se:
Unr | |Ua,| |Ya, U,
ALTATTAL | A

Che vale pepgni elemento piu leggero défFe.



ENERGIE DI LEGAME PER |
VARI NUCLEI



LE REAZIONI DI FUSIONE
NUCLEARE

Si potrebbe pensare che le reazioni si attivino necessagam nonn
appena la densita della materia & sufficientemente al#ON E COSI Le
reazioni nucleari si innescano ad ALTE temperature e soltarperché e
attivo l'effetto TUNNEL Senza di esso le temperature necessarie al
superamento della barriera coulombiana sarebbero deltore di
gualche miliardo di gradi.

In generale la probabilita che una reazione nucleare di fusie abbia
luogo e il prodotto didue eventi indipendenti

- | due nucleoni che devono interagire arrivano a distanzel813 cm;
- I nucleoni interagiscono effettivamente



LEFFETTO TUNNEL

La probabilita di penetrazione P puo essere calcolata natlprossimazione
semiclassica della meccanica quantistica (cfr. Landau, &&anica

guantistica — teoria non relativistica, par. 50, pag. 224el nostro caso si
ottiene un’esponenziale:

o/
P exp — [2m— E dr
Ry r
dove =27,7Z,¢€ e R/~ 103 cm. Lintegrale da:

P exp 2\/? arccosdER) \/EI% 1EI8

che nel caso (realistico) ER « 1 siriduce all’approssimazione

P exp ‘/Zén exppE %)




PROBABILITA DI REAZIONE

Una volta che i nucleoni sono abbastanza vicini oc® valutare la
probabilita che interagiscano. Tale probabilita ti#a decrescente con
'aumentare di E; la procedura standard e quella dorre

b
© Yoo

con S(E) funziondentamente variabilali E. Il termine esponenziale
prende il nome dfattore di penetrazione di Gamaow



LA CATENA p-pl

p+p® d+e +n
p+d® °He+g
*He + *He® “He + 2p

(energie liberate : 1,18 MeV, 5,49 MeV, 12,86 MeV)
Le prime due reazioni avvengono due volte nel ciclo, quindi
Il totale dell’energia prodotta e 26,20 MeV, con circa 0,5
MeV portati via dai neutrini



LA CATENA p-i2

p+p® d+e +n

p+d® °He+g
*He + “He® 'Be +g
e + 'Be® 'Li+n

p+'Li® “He+ “He

(energie liberate : 1,18 MeV, 5,49 MeV, 1,59 MeV, 0,06 MeV,
17,34 MeV. La catena e catalizzata tide)
| neutrini portano via circa il 4%.



LA CATENA p-[3

P+p® d+e +n
p+d® °He+g
He + “He® 'Be +g
0+ '‘Be® °B+g
B® °Be+€+n
°Be® * He +*He

(energie liberate : 1,18 MeV, 5,49 MeV, 1,59 MeV, 0,13 MeV,
10,78 MeV, 0,09 MeV. | neutrini portano via circa il 29%.
Questa reazione e quella che produce i neutrini solari
osservabll



LA CATENA p-[3

La catena pp3 e importante perché e quella che produce i
neutrini solari osservabili, secondo la reazione:

n+3>Cl® *A+e
STA® Cl+n+et

La prima reazione dipende fortemente da E e cio fa si che si
possano rilevare solo | neutrini molto energetici della pp3 e
non quelli molto piu “molli” della pp2, che sono
enormemente piu nNuMerosi.



IL CICLO CNO

C+HH® N+
“N® C+e" +
CHH® YN+
“N+/H® 0+
1850® 175N+e++
"N+ H® ¥C+,He

(nel Sole contribuisce solo per I'1,5 %)



IL CICLO CNO -2

Il CNO diventa prevalente come fonte di energia quando
I'abbondanza iniziale di C e sufficientemente alta e per
temperature superiori a 20 milioni di K. Per stelle ¢
massicce e praticamente 'UNICA fonte importante di

produzione di energia. La sua fortissima dipendenza dalla
temperatura (~T!!) lo rende prodigiosamente efficiente, il
che accorcia in modo drammatico il tempo di permanenza in
sequenza principale delle stelle di sequenza piu alta



IL CICLO 3

‘He + “He« °Be
‘He + °Be« *C
12C ® 12C+29

energia liberata in MeV: 7,656 MeV

Il Be decade spontaneamente in-10sec, ma nel frattempo
c’e una probabilita non zero di interagire con un altro
nucleo di He e formare il livello eccitato del C, che in 1/1000
dei casi decade nel C stabile



