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1 Uvod

Vesmir byl od pradavna inspiraci lidské tvorby a kultury. V minulosti jej civilizace pfirovnavaly
k bozstviim a nékteré toulavé objekty nasi sluneéni soustavy stale nesou jména Fimskych bohi.
Lidé ovSsem nehledéli k vesmiru jen jako k uméleckému a nabozenskému objektu, nybrz se jej
snazili pochopit a studovat mechanismy, kterymi se fidi. Navzdory jejich odvékému pozorovandi,
déje ve vesmiru zacaly byt plnéji chapany az s rozvojem atomové a jaderné fyziky ve 20. stoleti.

Hélium (druhy nejzastoupenéjsi prvek ve Slunci) bylo objeveno kolem roku 1868 zkoumanim
spektra slune¢ni korony. Prvni realisticky model naseho Slunce byl navrzen Eddingtonem ve 20.
letech 20. stoleti a prvni vypocet energetické bilance na zdkladé jadernych reakci byl publikovan
ve 30. letech. V dalsich letech prichazely objevy nové a predstava o fungovani vesmiru a hvézd
se tak postupné uceluje.

1.1 Struktura prace

Jadernd fyzika se ukazala jako jeden z klicovych oboru nutnych pro porozuméni procesum ve
vesmiru. Céast jaderné fyziky, kterd se na souvisejici procesy specializuje, nazyvame jadernd
astrofyzika.

Tato disciplina je tizce napojena na poznatky astrofyziky a astronomie, které jsou nejen
extrémné zajimavé, ale také extrémné rozsahlé.

Proto se v prvni ¢asti - Jaderna astrofyzika - pokusime piedlozit nékteré obecné znalosti,
které jsou podstatné pro porozuméni kontextu této prace.

Ve druhé c¢asti - Procesy nukleosyntézy - se seznamime s nékterymi typickymi fetézci ja-
dernych reakci, které jsou zodpovédné za produkci energie ve hvézdach.

Ve tieti ¢asti - Pfimé a nepfimé experimentalni metody - se zabyvame piistupy a metodami
jaderné fyziky k méreni charakteristik jadernych reakci.

Nebot tato prace md charakter experimentdlni, étvrta st - Detekéni techniky pro studium
jadernych reakci - obsahuje prehled v této oblasti ¢asto pouzivanych detektoru a zdkladnich
funkénich principu.

V posledni paté casti - Kalibrace spekter nabitych ¢astic - je popsand samotna experimentalni
¢innost autora.



2 Jaderna astrofyzika

Jadernd astrofyzika se zabyva zejména chovanim atomového jadra a jeho pfeménami v ruznych
prostiedich, které jsou charakteristické pro ruzné etapy vyvoje hvézd a vesmiru. Abychom ziskali
predstavu o nékterych souvislostech, obsahuje kapitola vybér z poznatku jaderné fyziky a astro-
fyziky.

2.1 Hertzsprunguv-Russelliiv diagram

Dobré organizace ziskanych informaci o pozorovani umozinuje ¢i uleh¢uje objevit novou kva-
litu v téchto informacich. Jednim z piiklada je H-R diagram, ktery nejen zachycuje zastoupeni
raznych typu hvézd v pozorovanich, ale pfi spravné interpretaci, dava také nahlédnout vnéjsi
obraz jednotlivych stadii vyvoje hvézd. Jaderna astrofyzika spolu s dalsimi disciplinami disponuji
pokrocilymi modely, které jsou schopny vysvétlovat riznorodd pozorovani.

Luminozita a povrchova teplota jsou dvé vlastnosti, které se pouzivaji pii klasifikaci hvézd.
Luminozita predstavuje celkovy vykon vyzafeny hvézdou do okoli a ze Stefanova-Boltzmannova
zékona ji muzeme definovat jako

L = 47 R?cT*, (1)

kde R je polomér hvézdy, o je Stefanova-Boltzmannova komstamtaF_-I7 T je termodynamicka teplota
na povrchu [2]. Vynesenim téchto dvou veli¢in do grafu na Obrazku 1 zjistime, ze hvézdy jsou
uspoiradéany do jistych shlukt v ruznych oblastech. Tuto dulezitou korelaci mezi luminozitou a
povrchovou teplotou hvézd oznac¢ujeme jako Hertzsprunguv-Russeluv diagram podle dédnského,
resp. amerického astronoma, ktefi tento objev nezavisle na sobé publikovali [16]. V H-R di-
agramu na Obrazku [I] povrchova teplota roste zprava doleva na vodorovné ose. Na ose y se
nachézi luminozita. Vodorovné osa H-R diagramu byla zkonstruovana az pozdéji a to na zakladé
systematické prace Williaminy Floming a dalsich, ktefi rozdélovali pozorované hvézdy do skupin
podle pozorovanych spektrdlnich ¢ar. Vétsina hvézd se nachazi na diagondlnim pasu zvaném
hlavni posloupnost. Na hlavni posloupnosti se nachazi také nase Slunce s povrchovou teplotou
asi 5800 K. Hvézdédm lezici nad hlavni posloupnosti pro nizsi teploty fikame rudi obfi, také se
tam nachazi veleobfi. Déle je na H-R diagramu skupina hvézd pod hlavni posloupnosti zvana
bilf trpaslici a dalsi. Pokud si vyjadiime v poméru k hodnotam, které ma Slunc{]

L/Le = (R/Ro)*(T/T)" (2)

zjistime, Ze polomér hvézd nad hlavni posloupnosti opravdu odpovidd obfim rozmérum v po-
rovnani se Sluncem. Napiiklad pro vyssi teploty T/T» = 4 a luminozitu L/Ls = 10° bude
R/Rs = 60, u chladnéjsich veleobrti T/T, = 1/2 s luminozitou L/Ls = 10* odpovidd po-
lomér R/Rq = 400, tedy ¢tyfistandsobku poloméru Slunce [2]. H-R diagram je nejen informaci
o rozdéleni zastoupeni typu hvézd, ale také naznacuje, jakd jsou stadia hvézdného vyvoje a v
jakém stavu hvézdy travi riizné ¢éasti své existence. Velikost a teplota hvézdy je determinovéna
podminkami v jejim nitru. Na zdkladé vnéjsich charakteristik 1ze usuzovat na hustotu, tlak a
teplotu v jadru hvézdy a tim také na procesy, které uvniti probihaji a stoji za produkci energie.

'o =5,670400 - 10 ¥Wm °K~*
2K oznaceni pouzivdme astronomicky symbol pro Slunce ©.
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Obrézek 1: Hertzsprunguv-Russelluv diagram s povrchovou termodynamickou teplotou na vodo-
rovné ose a s luminozitou na svislé ose. Hvézdy vyneseny do toho diagramu se shlukuji do skupin.
Skupina hvézd jdouci pies diagonalu diagramu se nazyva Hlavni posloupnost. V soucasné dobé
je na Hlavni posloupnosti i Slunce.

2.2 Velky tiesk a nukleosyntéza

S objevem Hubblova posunu a rozpinani vesmiru se prostou extrapolaci dostala fyzika pfed otazku
pocatku vesmiru a puvodu prvku. Prvnim logickym pokusem bylo vysvétlit vSechny pozorované
prvky a izotopy jako produkt prvotnich fyzikalnéich podminek - Velkého Tiesku.

Spektra hvézd jsou zavisld na chemickém slozeni jejich povrchu. Kazdy prvek vyzafuje svij
vlastni vzor spektralnich ¢ar, jehoz vinové délky zndme presné z laboratornich méieni.

Pokud se pozorovany vesmirny objekt vzdaluje od pozorovatele, vinovéa délka fotonu, které
nalezi kazdé ze spektralnich car se zvétsuje. To je dusledek Dopplerova efektu. Pro viditelné
spektrum to znamena posun k ¢ervenému konci, pak tedy mluvime o rudém posuvu. V opaé¢ném
piipadé mluvime o modrém posuvu. Tento jev se nazyva modry posuv. Hodnota af rudého
nebo modrého posuvu oznacovana Z se ziska ode¢tenim klidové vinové délky objektu A(0) (v
laboratotni soustavé) od naméfené vlnové délky A(v) a vydélenim klidovou vinovou délkou

Z = (Av) = A0))/A(0).

Posuv Z je v ptipadé nerelativistickych rychlosti spjaty s rychlosti pozorovaného objektu vztahem

Z:\/(HE) (1—9)—1 pro <« 1.
C C C

Pozorovany posuv Z mize byt tedy vyuzit pro urceni relativni rychlosti v vzhledem k pozoro-
vateli.




Pravé tento rudy posuv byl pozorovan Hubblem a dalsimi astronomy. Podle Dopplerova
efektu to znamenad, ze vSechny galaxie se od té nasi vzdaluji. Toto systematické rozpindni se neo-
dehrava uvnitt galaxii, ale pouze na mezigalaktické vzdalenosti. Pozdéji Hubble pozoroval, ze ve-
likost rudého posuvu je piiblizné proporcionalné imérna vzdalenosti daného objektu a formuloval
hypotézu, ze pomér rychlosti a vzdalenosti objektu je konstantni H = v/c = konst. [2]. Méfenim
¢im dal vzdalenéjsich galaxii se ukazalo, ze hodnota H nazyvana Hubbleova konstanta, se od-
chyluje od ptuvodni hodnoty kvili vzajemnému ndhodnému pohybu galaxii. Rozpinani vesmiru
tedy podle pozorovani zavisi na vzdalenosti, nikoliv na sméru, ve kterém vzdalujici se objekty
pozorujeme. V tomto ohledu je vesmir izotropni, méa stejné vlastnosti vSude nezavisle na sméru.
Pokud se tedy vSechny galaxie od sebe navzijem vzdaluji, pak v urc¢itém case v historii, byly
seskupeny blize v daleko hustsim prostoru. Tento ¢as je charakterizovn tzv. Hubbleovym casem
H~!, prevracenou hodnotou Hubbleovy konstanty, a jeho piiblizna hodnota je 16 miliard let [1].
7 néjakého predchoziho stavu o vyssi teploté a hustoté se vesmir postupné rozpind a ochlazuje.

Pro teorii, kterd odvazné extrapolovala toto rozpindni az do prvotni singularity, se zacal
pouzivat nazev Velky Trtesk.

Roku 1965 astronomové Penzias a Wilson zachytili radiové zafeni, prichazejici na Zemi se stej-
nou intenzitou ze v8ech sméru. Toto izotropni zafeni, nazyvané reliktni zareni, bylo predpovézeno
Gamowem jako pozustatek ranného vesmiru. Naméfené reliktni zafeni odpovida teploté 2,76 K
[1].

Pozorovani rozpinajicitho se vesmiru s reliktnim zarenim odpovidajicim teploté 2,76 K impli-
kuje, ze se vesmir nachézel ve stavu s vyssi hustotou a teplotou. V tomto stavu pfi teplotach
kolem 10° K a v ¢ase mezi 1073 a nékolika minutami po velkém tfesku mizeme mluvit o nuk-
leosntéze lehkych prvki jako 2H, 3He, *He a "Li [2]. Méfeni vyskytu téchto prvkii ve vesmiru
velmi dobfe odpovidd modelovanému mnozstvi béhem nukleosyntézy po velkém tiesku. Dalsi
snahy védcu o vysvétleni vzniku téz8ich prvku béhem nukleosyntézy po velkém tiesku spoléhaly
predevsim na ( rozpad. Vzhledem k tomu, Ze neexistuji stabilni izotopy s nukleonovym ¢islem
5 a 8, modely nukleosyntézy Velkého Ttesku nemohou vysvétlit existenci uhliku a vSech tézsich
prvka v mnozstvich, kterd pozorujeme. S novou teorii, kde se vznik tézsich prvku odehraval
uvniti hvézd jadernymi reakcemi, prisli Burbidge, Burbidge, Fowler a Hoyle v roce 1957 [19] a
nezavisle na nich také v roce 1957 Cameron.

2.3 Vyvoj hvézd

Mezihvézdny oblak plynu tvofeny piedevsim vodikem a heliem se zaéne smrifovat, jakmile gra-
vita¢ni energie prevysi termalni energii jednotlivych molekul a atomu v oblaku

Bo = G(M?/R) > By = SKT(M/m)

kde M, R a T je celkovd hmotnost, polomér a termodynamicka teplota oblaku a m je prumérna
molekulova hmotnostﬂ Zpocatku je teplo vzniklé smrstovanim vyzafovano pryé¢, ale se zvétsujic
se hustotou se prostiedi stava ¢im dal méné transparentnim a tak energie zustava ulozena uvnitf.
Dalsim smr&tovanim dochézi k dalsimu zvysovani teploty uvniti oblaku - protohvézdy. Az teplota
uvniti dosdhne hodnoty piiblizné (1-2)x107 K, objevi se novy zdroj energie vyuzivajici jaderné
reakce. Této reakci se tika spalovani vodiku, pfestoze to neni spalovani v slova smyslu, jak jej

3Tuto podminku vyjadiuje Jeansovo kritérium M > 3, 7(/€T/Gm)3/2p71/2, kde p oznacuje hustotu.



obvykle pouzivame. K tomuto pojmu se vratime v sekci Energie vyprodukovand touto reakci
determinuje dalsi fazi vyvoje hvézdy.

Zajisténim nového zdroje energie ve formé spalovani vodiku se hvézda dostava na hlavni
posloupnost H-R diagramu. Pozice hvézdy v H-R diagramu zavisi na jeji pocdtec¢ni hmotnosti.
Luminozita pak odpovidd hmotnosti. Napiiklad hvézda s pomérem hmotnosti M/Mg = 10 ma
pomér luminosit L/ Le = 10*. Aby takové obif hvézdy kompenzovaly vyzaiovani energie, nestaci
jen proporcionalné vétsi objem spalovaného vodiku, ale spalovani musi probihat rychleji néz u
Slunce. Proto u hmotnéjsich hvézd jsou zasoby vodiku vycCerpany mnohem rychleji a hvézda
setrva na hlavni posloupnosti kratsi dobu.

Hvézda setrvava na hlavni posloupnosti dokud jaderné reakce vytvareji dostatek energie
pro udrzeni jeji luminosity. Kdyz se zasoba vodiku v jadie témér vycerpa, jadro se bude skladat
pievazné z helia (‘He). Kviili nedostatku energie pochazejici z procesu spalovani vodiku se hvézda
smrituje dokud se nezazehne spalovani vodiku ve vnéjsi slupce kolem jddra. Pak dochdzi k
jejimu rozpinani a tim i ochlazovani povrchu hvézdy. Takovy proces se v H-R diagramu projevi
jako pohyb vpravo nahoru, protoze se hvézda stava na povrchu chladnéjsi a zaroven se zvysuje
luminosita. Tato faze vyvoje hvézdy je predzvésti zapdaleni nové reakce (He burning nebo 3«
proces), ke které se vrétime v sekci a Tento proces je pak zakladem pro vznik vSech
tézsich prvka.

2.4 Puivod prvki

Pfirozeny vyskyt se definuje jako pomérné mnozstvi piitomnosti urcitého prvku nebo izotopu uv-
nitt hvézdy, galaxie, nebo jiného prostiedi. Jak jiz bylo fe¢eno v odstavci o Velkém Ttesku, prvky,
které mohly ve vyznamnych mnozstvich vzniknout nukleosyntézou tésné po velkém tfesku jsou
pouze H, He, Li, Be a B. K vytvoreni dalsich prvka musely tedy vést jiné procesy. Tyto procesy
musely zanechat otisk v prirozeném vyskytu prvka ve vesmiru. Rozsahly vyzkum o pomérném
mnozstvi prvka na Zemi byl proveden jiz roku 1889 F. Clarkem. Aktualizované vysledky méfent
piirozeného vyskytu prvki na Zemi lze vidét na Obrazku[2] Nejveétsi piirozeny vyskyt maji prvky
O, Si a dalsi prvky s atomovym ¢&islem 8 < Z < 26. Jejich vyskyt souvisi pravé s procesy, které
se déji uvniti hvézd, ale také s formovanim planety Zemé pied 4,5 miliardami let. Napiiklad
prvky H a He, které maji nejvétsi pfirozeny vyskyt ve vesmiru, jsou velmi lehké, a proto unikaji
z atmosfér planet.

* = 10 most abundant elernents

0 10 20 20 a0
atomic number

crustal abundance (percent by weight)

11994 Encyclopasdia Britannica, Inc.

Obrézek 2: Pfirozeny vyskyt prvku na Zemi. Pievzato z [31



K méfeni pFirozeného vyskytu prvkua ve sluneéni soustavé a v nasi galaxii se pouzivaji dva
hlavn{ zdroje, jednim je pozorovani slunecni fotosféry a druhym je analyza meteoritu (obzvlaste
uhlikatych chondritu). Pfirozeny vyskyt prvka v zédvislosti na nukleonovém éisle je na Obr.
Témér veskera hmota je zastoupena vodikem 'H(71,1%) a heliem *He(27,4%) [1]. Za nimi se
nachdzi minimum v oblasti nukleonového éisla A = 5-11, tedy pro prvky Li, Be a B.

Dalsi maxima pfedstavuji prvky 12C a 160. S rostoucim nukleonovym éislem piirozeny vyskyt
klesd az do oblasti A = 41-49 okolo skandia. Nuklidy mezi prvky 2C a 4°Ca jsou typicky diisledky
jadernych reakci nabitych ¢astic pii riznych spalovacich procesech ve hvézdach. Reakce nabitych
¢astic jsou ovlivnény vzajemnou coulombovskou bariérou. S rostoucim nadbojem tcastniku reakce
klesa u nizsich energii pravdépodobnost, ze dojde k jaderné reakci.

Dalsiho vrcholu nabyva kiivka u Zeleza *Fe v okoli A = 50 — 65. Diivod pro¢ tomu tak je
souvisi s vazebnou energii. Métfeni ukazuji, Ze celkovd hmotnost jddra m; je mensi nez soucet
hmotnosti jednotlivych protoni a neutronu v jadie. Plati tedy rovnice

mj = Zmy + Nm, — Am. (3)

Podle Einsteinova vztahu mezi hmotnosti a energii muzeme vyjadfit hmotnostni ubytek Am jako
AE = Am - 2. Velicina AE je pravé vazebnd energie a je definovdna jako energie potiebnd k
rozdéleni jaddra na jednotlivé nukleonyﬂ Vazebnou energii muzeme vyjadrit vztahem

B(Z,N) = (Zm, + Nm,, — m;)c*. (4)

Na Obrézku |3| jsou vidét naméfené vazebné energie normované na pocet nukleonu B(Z,N)/A v
zévislosti na nukleonovém ¢isle (a odpovidajicimu nejstabilnéjsimu izotopu). Je patrné, ze jadra
s nejvysSSimi vazebnymi energiemi na nukleon jsou izotopy Fe a Ni. Tedy na Obrazku {| tvoii
tyto prvky vrchol z duvodu, ze maji nejvyssi vazebné energie a nukleosyntéza uvniti hvézd konéi
typicky pravé zde.
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Obrazek 3: a) Vazebné energie normované na pocet nukleontt b) Vazebné energie normované na
poéet nukleontl, pfiblizeno na pik u izotopt 6Fe, 62Ni, ®8Sr. Pievzato z [1].

Nukleosyntéza prvku se Z vétsim nez Fe (Z = 26) reakcemi nabitych ¢dstic v nitrech hvézd
je potlacena, nebot procesy jiz nedoddvaji hvézdé energii kviili coulombovské bariéie vyzaduji
stale vyssi teploty. Dalsi jadra jsou proto produkovany pfedevsim neutronovym zichytem. V

4Ekvivalentni definice je - energie uvolnénd pii vytvofeni jédra z jednotlivych nukleont.



oblastech A = 110 — 150 a A = 180 — 200 na Obrézku [ jsou viditelnd §irs{ a uzs{ maxima.
Pozorovani téchto Sirsich a uzsich maxim ukazuje na existenci dalsich procesu nukleosyntézy,
kterym se budeme vénovat v sekcich a

10/ .
\Hc Present-day solar system composition

Atomic abundance, Si= 105
2

103

10 0 30 40 50 60 70 a0 Q0
Atomic number 7

Obrézek 4: Relativni vyskyt prvkia ve sluneéni soustavé jako funkce hmotnostniho ¢isla norma-
lizovand na 10 Si atomt. Pievzato z [32].

2.5 Prvotni nukleosyntéza

Prvotni nukleosyntéza nebo-li zkracené BBN (z anglického Big Bang Nucleosynthesis) se zacala
odehravat v ¢ase ~1s a vie podstatné probéhlo probéhlo do 10° s. Protoze hmotnostni rozdil
neutronu a protonu je relativné maly a diky piitomnosti vysokoenergetickych leptoni probihaji
v tomto prostiedi s teplotou okolo 102 K neustéle reakce

Te+p+—et +n, Ve + N e +0p, (5)

pii kterych je pomér protonu a neutronu v teplotni rovnovaze. Pomér neutronu a protonu v
teplotni rovnovaze je dan Boltzmannovym faktorem

en{(2))

kde Am = (m, —m,) = 1,29 MeV, a ktery je pro T = 102 K ptiblizné n/p = 1. Teplota
prostiedi se s expanzi prudce snizovala a kdyz doséhla kT ~ 0,8 MeV, n/p ~ 0,2, pfestal tento
mechanismus udrzovat rovnovahu, doslo k tzv. neutronovému freezoutu. Soubézné s pfeménami
(5) probihaly reakce

p+n—d+r. (7)



Kvuli nizké vazebné energii vzniklého deuteria (2,22 MeV) a kvuli pritomnosti velkého poctu
fotonii s vys8imi energiemi dochézelo k okamzitému rozpadu deuteria. Tvorba prvka je umoznéna
kdyz energie fotonu klesne pod vazebnou energii deuteria.

Big Bang Be
Nucleosynthesis / T\Be(n. p)'Li
N 107
"He(a,y)jBe / i
"Li( p,ory* He
107 .25 /
‘He| —*He(d, p)'He— |*He Hewy) Li

t

e
3
dp.YVHe s pyt 1(d,n)* He

75 d(d]"): He \ |

'H |—p(n.y)d—| *H | — d(d.p)— | °*H
\ 107
pen

AN

Obrazek 5: Procesy nukleosyntézy lehkych prvku. Prevzato z [36].

S klesajici teplotou probiha sndze prfeména neutronu na protony, a proto reakce jiz nejsou
v rovnovaze a pomér se prikldni na stranu protont. P#i jisté teloté nastane k ,,zamrznuti“ poméru
mnozstvi n/p. Pii této teploté prevlddne rychlost rozpindni vesmiru nad rychlosti probihajicich
slabych interakei a odpovidd hodnoté T' = 7,5 - 10° K.

Po zamrznuti poméru mnozstvi n/p nabyvé na vyznamu rozpad neutronu n — p+ e~ + e,

ktery se svym polo¢asem rozpadu 10,6 minuty [2], ovlivni pomér neutront a protont s vysledkem
n 1

Predestieli jsme, ze k nukleosyntéze dojde tehdy, az se stfedni energie fotonu ve vesmiru
bude rovnat vazebné energii deuteria, tedy 2,22 MeV. Ovsem reakce ([7)) nebude probihat ihned
po tom, co fotony dosdhnou této hranice. Jelikoz je v tomto prostiedi pfiblizné 10° fotont na
jeden baryonﬂ stale jesté dochazi k rozpadu deuteria jako néasledek reakce s vysokoenergetickymi
fotony.

Pii dalsim poklesu teploty muze diky reakci probihat tvorba dalsich prvku. Zvysuje se
vyskyt deuteria, tritia, izotopt helia, lithia a “Be. Nukleosyntéza téchto izotopu je vidét na
Obr. [6] S klesajici teplotou rostl vyskyt deuteria, ktery byl zdsadni pro tvorbu dalsich prvku. Pfi
teploté piiblizné 102 K, kdy stiedni energie fotonii ve vesmiru prakticky neomezuje pritbéh reakce
i nukleosyntézu. Reakce na Obr. |5, které vedou ke zvySovani nukleonového éisla, jsou bud
reakcemi jader H nebo He. Reakce tiech reaktanti jsou zanedbatelné, "Be m4 polocas rozpadu 50
dni, tedy je prakticky stabilni. Situaci ztézuje neexistence stabilnich jader s nukleonovym ¢islem

SBaryony jsou ¢astice sklddajici se ze tif kvarki, napfiklad protony a neutrony.



5 a 8. Nukleosyntéza prakticky konéf u 7Li.
V nasledujici ¢asti zadefinujeme nékteré pojmy jaderné fyziky, které budeme dédle pouzivat.
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Obrazek 6: Casova osa vyvoje relativniho mnozstvi danych prvki v ranném vesmiru. Pievzato
z [35].

2.6 ﬂéinny prurez

Jadernou reakci lze charakterizovat naptiklad vstupnimi a vystupnimi participanty a jejich kine-
tickymi energiemi. Jedna kvantitativni charakteristika mé vysadni postaveni - Gi¢inny prifez. Ten
je spojen s pravdépodobnosti, Ze vstupni kandl se po reakci zméni na vystupni kandl nebo zustane
stejny pro konkrétni participanty. Uvazujme svazek N, ¢astic za jednotku ¢asu ¢, prochdazejici
plochu A, které nalétavaji na teréik. Pocet nepfekryvajicich se jader terc¢iku pro danou plochu
svazku A je N;. Predpokladdme, ze celkovy pocet interakci za ¢as Np/t, které v ter¢i nastanou
za Cas, je roven celkovému poctu emitovanych produktu interakce N./t. Pokud jsou produkty
interakce jen rozptylené Céstice, které se interakce ticastnily, mluvime o pruzném rozptylu. Pokud
jsou produkty jiné nez interagujici ¢astice, pak mluvime o reakci. Uéinny prufez je definovan jako

_ (Ngr/t)
7= M/ (ADN, ®)



Pocet vylétavajicich ¢astic pod thlem 6 ke svazku do prostorového uhlu df) definujeme jako N}%Q.
Potom definujeme diferencialni i¢inny prufez jako

2.7 Maxwell-Boltzmannovo rozdéleni

Maxwell-Boltzmannovo rozdéleni je pravdépodobnostni rozdéleni rychlosti ¢astic plynu v izavieném
systému. Ve steldarnim prostiedi je nutno brat v ivahu predpoklady, které jsou s timto rozdélenim
spjaty. Systém, ktery chceme Maxwell-Boltzmannovym rozdélenim popsat, se nachazi v termo-
dynamické rovnovéze a Castice se v tomto systému pohybuji nerelativistickymi rychlostmi. Déle
predpokladame, ze doba kolize ¢astic je mnohem mensi nez stfedni volna draha ¢astic a céastice
spolu jinym zpusobem neinteraguji. Maxwell-Boltzmannovo rozdéleni ve tvaru

P(v) = 4702 (27T7ZT)?’/2 exp{ (-%) } (10)

udava pravdépodobnost, ze rychlost ¢astice nabyva hodnoty v intervalu v a v+ dv, kde k je Bolt-
Zmannova konstantaﬁ, T je termodynamickd teplota a m je hmotnost ¢astice. Pomoci vztahu pro
kinetickou energii £ = %va a dF/dv = mv muzeme vyjadiit Maxwell-Boltzmannovo rozdélen{
energii

2 VE
P(E) = = ome i, (11)
VT (KT)3/2
kde rozdéleni udéava pravdépodobnost nalezeni ¢astice s energii v intervalu E a F + dFE. Funkce
E
nabyva svého maxima pro ' = kT a jeji pokles je nejvice ovlivnén ¢lenem e *7, diky kterému
ubyva ¢éastic s vyssi energii exponencialné.

2.8 Coulombovska bariéra

Jaderné reakce nabitych ¢astic typicky zavisi na vzajemné energii reakce. PTi nizkych energiich
(méné nékolik MeV) za¢ind hrét vyznamnou roli vzajemné coulombovské pusobeni. Velikost
Coulombovské potencidlové bariéry lze vyjadfit ve tvaru

. 82 Z()Zl
" dmeg T

(12)

kde gq je elektrickd permitivita vakua, e? je elementarni naboj, r je vzdélenost mezi stiedy ¢astic
a Zy, Z1 jsou protonova ¢isla. Zrejmeé plati, Zze pro rostouci protonova ¢isla, se bude coulombovska
bariéra zvySovat.

Pfi nizkych energiich ¢dstic (dokonce i v centralni oblasti hvézdy) nemusi byt energie do-
statena k pfekonani coulombovské bariéry. Vezméme v tivahu dva protony ve vzdélenosti r =
10~ m, el. permitivitu Vakuam a elementarni néboﬁ Dosazenim do ziskame vysku coulom-
bovské bariéry 1,4 MeV. Jestlize hvézdné prostiedi aproximujeme jako idedlni plyn, kde stfedni

5Boltzmannova konstanta k = 8,6173 - 1075 eV-K !
"Permitivita vakua go = 8,85 - 107 12Fm ™!
8Elementérni ndboj e = 1,602 - 1071°C
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kinetickd energie castic idealniho plynu je %k‘T , pak termodynamicka teplota odpovidajici ener-
gii coulombovské bariéry je T ~ 1,08 - 10!? K. Tato hodnota fddové piesahuje teploty uvniti
Slunce, ve kterém teplota v jadfe dosahuje 1,5-107 K. Pro protony piedpokliddme Maxwell-
Boltzmannovo rozdéleni, proto je potieba podivat se s jakou pravdépodobnosti muzeme nalézt
protony s vétsi energii nez je stiedni kineticka energie. Tato pravdépodobnost podle M-B rozdéleni
klesé se clenem e~ #7. Pro energii, kterd je odhadem o tii fady vétsi klesa pravdépodobnost
nalezeni s faktorem e~'0% neboli 107434, Zaroven celkovy pocet ¢dstic ve Slunci je piiblizné
roven jeho hmotnosti délené hmotnost{ protonu, 1,99 - 103°/1, 67 - 10727 ~ 10°7. Proto $ance na-
lezeni jadra s dostatecnou energii pro pirekonani coulombovské bariéry se blizi nule. Tato ivaha
(do objevu kvantového tunelového jevu) branila porozumeéni roli jadernych reakci ve hvézdach.
K vyfeseni tohoto problému bylo zapotiebi kvantové mechaniky a konkrétné tunelového jevu,
ktery bude predstaven dale.

2.9 Astrofyzikalni S-faktor

V oblasti nizkych energii je v jaderné astrofyzice Casto pouzivan namisto u¢inného prufezu tzv.
astrofyzikalni S-faktor. Astrofyzikalni S-faktor je definovén jako

E Z1Z262

dreghv” (13)
V tomto ptipadé velicina v predstavuje relativni rychlost ¢dstic v tézistové soustave. Velicina n
se nazyva Sommerfeldiv parametr, ktery je provazan s Gamowovym faktorem jako P, =
exp{(—2mn)}. Vyznam zavedeni S-faktoru spocivd v tom, Ze se z u¢inného prutezu vyfaktorizuje
zejména silnd exponencidlni zavislost dand coulombovskou bariérou a s energetickou zavislosti
astrofyzikalniho S-faktoru je mozné 1épe pracovat.

2.10 Tunelovy jev

Kvantovy tunelovy jev vysvétluje moznost pruchodu ¢astice (vlnové funkce) potencidlovou bariérou,
ktery vzhledem k vysce bariéry podle klasické fyziky neni mozny. Tento jev studoval ve 20. le-
tech 20. stoleti fyzik George Gamow, jenz se zaslouzil o vysvétleni a rozpadu. P#i ném se jadro
rozpada a « ¢astice prochazi coulombovskou bariérou, prestoze nemé dostateénou energii na jeji
prekondani.

Pro coulombovsky potenciél lze koeficient priichodu uréit z rovnice

. 2 Re [ 7.71e2
T%exp{ (—h\/Qm \ 2o1e —Edr)}, (14)
Ry r

kde Zy, Z1 jsou el. ndboje projektilu a ter¢iku, Ry je polomér square-well potencidlu a definuje
vysku coulombovské bariéry Vo = ZgZ1e%/Ry. Veli¢inu R, oznacujeme jako klasicky bod obratu
a je to vzdalenost, pri které by se nalétavajici castice od bariéry odrazila podle klasické fyziky
[1].
Integral ve vyrazu je analyticky Tesitelny a pomoci definice klasického bodu obratu
E =Vo(R,) = ZyZ1€?/ R, dostaneme vysledek pro koeficient priichodu
) } (15)

. 2 /2 | E E E
T~ exp{ <_h fmZOZ:[eZ arccos 70 - 70 <1 - ‘/b)
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Hlavni ¢élen koeficientu priichodu s-viny coulombovskou bariérou pro malé energie ve srovndvni

s vyskou bariéry
- 2 Im 9 _ —om
T~exp{< - 2E2021€ >} =e (16)

se nazyva Gamowuv faktor (také penetrabilita), n = aZyZ1+/pc?/2E je Sommerfelduv parametr,
p je redukovana hmotnost, « je konstanta jemné struktury.

Energeticka zavilost Gamowova faktoru je urcena ¢lenem e~/ ‘/E, a proto se pii nizkych
energiich blizi k nule. Pokud uvazujeme pravdépodobnost pruniku bariérou v prostiedi, kde plati
M-B rozdéleni, bude tato pravdépodobnost determinovéna soucinem clenti e £/ g =1/ VE_ (len
e E/RT energetické zavislosti jde k nule pro vyssi energie. Prunik coulombovskou bariérou
s néjvétsi pravdépodobnosti nastane v energetickém okné definovaném jako Gamowuv pik. Na
Obrézku [7] Gamowuv pik lezi mezi exponencidlnim tailem vysokoenergetickych ¢éstic Maxwell-
Boltzmannova rozdéleni a pravdépodobnosti tunelového jevu. Energie maxima - Gamowuv pik
- je déna produktem e E/kTe=2m glenti Maxwell-Boltzmannova rozdéleni a pravdépodobnosti
tunelového jev. Obsah plochy Gamowova piku je imérny reakéni rychlosti.

Maxwell-Blotzmann
Distribution
a exp(-E/KT)

Gamow Peak

\

Tunneling Through

Coulomb Barrier
o exp(-b/E'?)

Relative Probability

KT E, Energy

~E/kT,

Obrazek 7: Gamowuv pik e 2™ je produktem Maxwell-Boltzmannova rozdéleni, resp.
pravdépodobnosti tunelového jevu a obsah plochy pod jeho kiivkou odpovida reakéni rychlosti.
Prevzato z [34].
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3 Procesy nukleosyntézy

3.1 Proton-protonovy retézec

Proton-protonové tetézce ,prevadéji“ ¢tyii protony na atom helia. Tyto Fetézce jsou vlastné tii
posloupnosti reakci ppl, pp2, pp3. Pro vSechny tfi fetézce jsou prvni dvé reakce totozné a fetézce
se lis{ v nésledujicich reakcich, jak je vidét z Tabulky [I| Reakce, ve kterych se pp fetézce vétvi
jsou zavislé na teploté, a proto kazdy z pp fetézcu probihd prednostné v jiném teplotnim rozmezi,
coz je ukdzano na Obrazku [§|

3.1.1 ppl retézec

Prvni reakce spoleéna pro vSechny tii pp fetézce je
"HH'H S 2H+ e + o, (17)

ve které se slu¢uji dva protony za vzniku deuteronu, pozitronu a elektronového neutrina. Energie
uvolnéna pii této reakci je Q = 1,442 MeV, kde je zahrnuta i anihila¢ni energie pozitronu s dalsim
elektronem v prostiedi. Neutrino se s vysokou pravdépodobnosti nebude ucastnit zadnych reakci
uvniti hvézdy, a proto se jeho energie nepfeméni na tepelnou. Ze znalosti stfedni hodnoty energie
neutrina 265 keV (Bahcall 1989) zjistime, ze Q = 1,442 - 0,265 = 1,177 MeV [1].

Proces probihd pomoci slabé interakce, a proto je jeho ¢inny prufez asi o 20 fadu mensi
nez Ucinné prufezy typické pro jaderné reakce [2]. Zaroven je reakci dvou nabitych ééstic,
takze jeji uc¢inny prufez zavisly na prichodu coulombovskou potencidlovou bariérou. Z téchto
divoda byl uéinny prufez reakce pouze teoreticky odvozen a nebyl zméfen. Odpovidajici
hodnota astrofyzikdlniho S-faktoru byla odvozena v [5] jako

S(E =0)=(3,78+0,15)10"%MeV - b. (18)
Deuteron z reakce p(p,etr)d miZe zaniknout mnoha zpusoby a reakce
d+p — v+ 3He (19)

je jen jednou z moznosti. Pro pp fetézce ma ovSem velky vyznam, protoze vznikly deuteron se
stale pohybuje v prostiedi bohatém na protony. I kdyz maji konkuren¢éni reakce d +d — p+t
nebo d + d — n +3 He vétsi Géinny prifez, vyslednd rychlost reakce nezavisi pouze na ném, ale
také na relativnim vyskytu daného prvku. Energie uvolnénd pii p(p,y)*He reakci je Q = 5,493
MeV [1]. Reakce probiha pomoci elektromagnetické a silné interakce, proto jsou S-faktor z
[6]

S(E)=0.20-10"%+5,60-10°E+3,10- 10 °E*> MeV-b (20)
a rychlost reakce o mnoho Fadu vétsi nez reakce ([17)).

Jadra 3He, kterd postupné vznikla reakcemi (17) a se mohou stat reaktanty mnoha
roznych procesii, z nichz nejvétsi S-faktory maji procesy *He(d,p)*He a *He(*He,2p)*He s od-
povidajicimi S-faktory S(0) = 6,24MeVb, resp. S(0) = 5,5MeVb [2]. Rychlost reakce ovsem
zélezi 1 na relativnim mnozstvi ¢astic pristupnych k reakci. Deuteronu je v prostiedi velmi mélo
a hlavnim kandlem uzavirajici ppl fetézec je tedy

SHe + *He — p + p + “He. (21)
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Obrézek 8: Zlomek “He vyprodukovany ppl, pp2 a pp3 fetézci. Retézce jsou hlavnimi zdroji “He
pii teplotdch T' < 18 MK, resp. T' = 18 — 25 MK, resp. T > 25 MK. Pievzato z [1]

ppl fetézec pp2 fetézec pp3 fetézec
p(p,eTv)d p(p,ev)d p(p,etv)d
d(p,y)*He d(p,y)*He d(p,y)*He

3He(®He,2p)*He | 3He(*He,y)"Be | 3He(*He,y) Be
"Be(e,v)"Li "Be(p,7)®B
"Li(p,"He)*He | 8B(B*v)®Be
8Be(*He)*He

Tabulka 1: Reakce tvorici fetézce ppl, pp2, pp3.

3.2 CNO cykly

v~~~/

pomoci druhého zname procesu, kterym jsou CNO cykly. V tomto pripadé se jedna o cykly v
pravém slova smyslu, protoze izotopy 2C," N, N,16 O maji funkci katalyzatort, takze vstupuji
a vystupuji z reakci nezménény. Energie @ uvolnéna pii CNO cyklech je stejnd jako u proton-
protonovych fetézci. CNO cykly mohou probihat rychleji nez pp fetézce, ale musi piekonat 6-7
krét [3] vyssi Coulombovu bariéru kvuli reakeim protonu s izotopem majici vyssi protonové ¢islo.
To indikuje, ze CNO cykly budou dominantni pro vySsi teploty prostiedi, kde ptidand energie
zvysuje pravdépodobnost pfekonani Coulombovy bariéry. Zavislost produkce energie na teploté
pro oba procesy spalovani vodiku je zobrazena na Obrazku CNO cykly jsou hlavnimi zdroji
energie pro hvézdy téz8 nez Slunce na hlavni posloupnosti H-R diagramu.

Tabulka [2| ukazuje, ze kazdy cyklus se vyznacuje tim, ze pFeméni 4 protony na *He a vrati
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se zpét na zacatek. Cykly mezi sebou samoziejmé mohou prechdzet a pravé napi reakce uniku z
cyklu byvaji pro studium velmi zajimavé.

CNO1 CNO2 CNO3 CNO4
PClpy) N | MN@py)PO | PNpm,)'P0 [ 0(py)''F
BN(BH)3C | 50(5) 5N 160(p,y) 1 F TR (5+1)170
BC(p)HMN | PNpy)°0 | YF(BT)TO | TO(py) R
14N(p,’y)150 IGO(p,’y)NF 17O(p,’y)18F 18F(,3+I/)180
15O(ﬁ+l/)15N 17F(ﬁ+y)170 18F(ﬁ+u)180 180(p,'y)19F

15N(p,4He)12C 17O(p,4H€)14N 180(p,4He)15N 19F(p,4He)16O

Tabulka 2: Reakce tvorici CNO cykly. Oznaceni cyklu je prejato z [1].

3.3 3« proces

Helium, jez vznika ve stelarnim prostiedi pp fetézci a CNO cyklem, se po vycerpani vodikového
paliva stdvd novym zdrojem energie hvézdy. Hvézda se smrifuje a tim zvySuje teplotu v jadie.
Jakmile teplota dosdhne hodnoty 7' = 10® K [4], zacne se velkou mérou podilet na produkci
energie 3o proces. Koncovym produktem 3o procesu je 2C. Zptisob jeho vzniku byl do poloviny
50. let zahadou. Pozorovany vyskyt '2C se totiz neda vysvétlit nukleosyntézou Velkého Tiesku.

Spalovani helia za¢ind 3a procesem, ktery muzeme rozdélit do dvou kroku zobrazenych na
Obrézku [9] Prvnim krokem je reakce

‘He +* He +—° Be, (22)

pii které vznikd rezonance ®Be s sftkou I' ~ 5,5 eV (nestabilni v zdkladnim stavu mé kratky
polocas rozpadu Ty, = 6,7 - 1077 s [1]). Vzniklé *Be (nevézany stav s energif 92 keV [1]) se
rozpadd zpét na dvé a ¢éstice. Proces (22)) probihd rovnovézné obéma smeéry a tak lze mluvit o
malé koncentraci ®Be v prostfedi. V nésledujicim kroku tieti v ééstice interaguje s jadrem ®Be
v reakci

8Be + a +— v + 12C*, (23)

za vzniku excitovaného stavu 2C*. Tento rezonanéni stav, také znadmy jako Hoyletv stav, s
polo¢asem rozpadu okolo 2,4-10716 s se v 99,96% piipadii rozpadd zpét na 8Be emisi o éistice.
Ve zbylych 0,04% piipadu se Hoyleuv stav bud pomoci v emise nebo vytvoifenim péaru dostavé
do zékladniho stavu '2C [7]. Zavislost produkce energie na vnitin{ teploté hvézd 3a procesu v
porovnani s pp fetézcem a CNO cyklem je na Obrazku

3.4 s-proces

Z angl. slow neutron capture process. Pro jadra A ; 60 termojaderna fize jiz neni moznosti
pro ziskéavani energie, nebot vazebné energie na nukleon m4 s routoucim A klesajici tendenci.
Procesem pro ziskani energie z tézkych jader v okoli °Fe je zachyt neutronu. Predpokliddejme,
ze tézké jadro X se nachazi v prostiedi s tak malym po¢tem neutronu, ze pii zachyceni neutronu
jadrem X dojde k S~ rozpadu diive, nez jadra zachyti dalsi neutron. Rozpad 5~ (pro neutron
popsdn n — p + e~ + 7,) si prepiseme do obecného tvaru
42X 24 Y +e 47, (24)
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Obrazek 9: Schématické zobrazeni 3o procesu. V prvnim kroku probihd reakce , nasledné
(23) za vzniku Hoyleova stavu, ktery bud podléhd « rozpadu (99,96%) nebo se dalsimi procesy
dostava do zakladniho stavu 2C (0,04%). Prevzato z [7].
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Obréazek 10: Porovnani produkce energie pp fetézce, CNO cyklu a 3o procesu v zavislosti na
teploté. Prevzato z [8]

Zachyti-li jddro neutron a nésledné podlehne 8~ rozpadu, zvysi se jeho protonové i nukleonové
¢islo

A+l 3! A+1
7 X =Y

A
zX +n— Z+1

(25)
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a vznikne tak tézsi prvek. Tento postup zéchytu a 8~ rozpadu se muze opakovat. V kazdém
kroku se zvysuje bud nukleonové nebo protonové &islo. Tento proces konéi u 209Bi, ktery je
nejtézsim stabilnim jaddrem. Nésledné zdchyty neutroni povedou na radioaktivni jadra rozpa-
dajici se a rozpadem [1].

Tento proces typicky probihd ve hmotnych hvézdach a neutrony jsou do prostiedi uvoliiovany
reakcemi z tzv. neutronovych generdtori - C(a,n)%0 nebo 22Ne(a,n)?’Mg.

3.5 r-proces

7 angl. rapid neutron capture process. Fxistence piki u hmot A ~ 130 a 135 a pfirozené ra-
dioaktivnich prvki jako jsou napiiklad 23°U a 23U ukazuje na existenci dalstho mechanismu
nukleosyntézy. Vznik téchto prvki nemtize byt vysvétlen s-procesem, protoze ten konéi u 2%Bi.
Na rozdil od s-procesu, v r-procesu predpokladame prostiedi s velkou hustotou volnych neutront.
V takovém prostiedi budou zdchyty neutronu probihat pomérné ¢astéji nez 5 rozpady. Timto
zpusobem se zvysuje nukleonové ¢islo az do doby, nez vznikla jadra maji tak kratky polocas roz-
padu, Ze se nestihne zachytit dalsi neutron a podlehne 5~ rozpadu. Na Obrazku|l1|je schématicka
ukazka s-procesu a r-procesu.

Prostiedi, ve kterém dochézi k nukleosyntéze pomoci r-procesu bylo dlouho neznamé a soudilo
se, ze souvisi s velmi masivnimi hvézdami. Pozorovani gravita¢nich vin observatoii LIGO [26]
ukézalo, ze srazky neutronovych hvézd probihaji dostatecné casto, takze mohou byt hlavnim
mistem nukleosyntézy pomoci r-procesu.

B~ decay

69052 T \

— Capture

N

647n (-5 | B6zn - 6770 |- 687 (=697 B+ decay

63¢y edr), 85¢cy P8cy

S process

60N r- BLpj fed 62N el 63N -2 64N 65N 71Nj 72N P 73N b

SQCU -hGDCO GBCO -~ 69C° am{ 7000 e 71C0

| 56Fg H 57Fe|'-‘ 58F¢ pa{59F¢ | 60Fe nam 61Fp b62Fa 63Fp —-’64[:3 65pg o 66 m167F, 68Fe

r process

Obréazek 11: Schématické zndzornéni principu s-procesu a r-procesu neutronovym &islem na vo-
dorovné ose, s protonovym c¢islem na svislé ose. Ve spodni ¢asti je r-proces vyobrazen jako
posloupnost rychlych neutronovych zachyti izotopem zeleza °°Fe konéici 3~ rozpadem izotopu
68Fe. Série neutronovych zachytii a 3~ rozpadii v horni ¢ésti pfedstavuje s-proces.
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4 Primé a neprimé experimentalni metody

4.1 Nepiimé metody

Kromé znalosti a pochopeni procesu probihajicich ve hvézdéach je rovnéz dulezité znat jejich rych-
losti. V minulé kapitole jsme popsali nékteré procesy, které probihaji v fetézci reakci, napiiklad
dukci energie, a ¢asti, které vyznamneé ovliviiuji rychlost celého tetézce. Pro energetickou bilanci
a rychlost procesu je nutné znat i¢inné prufezy jednotlivych reakei.

Piima méfeni uc¢innych prufezu v laboratornich podminkach jsou moznd, ale v dusledku
toho, Ze energie reakci byva obvykle v fadu desitek az stovek keV, je téinny prufez velmi
maly (nano barny az piko barny). Takové experimenty jsou obecné velmi naroéné a vyzaduji
dedikované technologie (urychlovace s intenzivnimi svazky, technologicky narocné terce), reseni
prirozeného a kosmického pozadi a dlouhodobou stabilitu experimentu. Energie, pri kterych ty-
picky probihaji astrofyzikalni jaderné reakce, jsou mensi nez coulombovska bariéra (obvykle v
fadu jednotek MeV). Nutnosti byva provadét experimenty pii vyssich energiich a nésledné ex-
trapolovat vysledek dolt k nizsim energiim. Pro tyto tcely je vhodné pouzivat namisto u¢inného
prifezu tzv. astrofyzikalni S-faktor

S(E) = Eo(E)exp(2mn), (26)

ktery faktorizuje exponencidln{ zdvislost u¢inného prufezu o(E) o exp(27n), kde n = aZyZ1+/nc?/2E
je Sommerfelduv parametr, ktery byl definovan v Extrapolace muze oviem vést k chybnému
vysledku v dusledku pfitomnosti nezndmé rezonance. Z téchto divodu nepfimé metody nasly

své misto v jaderné astrofyzice. V nésledujicim textu budou popsany tii nepiimé metody: me-
toda Trojského koné (THM), metoda asymptotického normaliza¢niho koeficientu (ANC) a také
Coulombovska disocia¢ni metoda (CDM).

4.1.1 Metoda Trojského koné

Metoda Trojského koné umoznuje ziskat G¢inny prufez dvoucdsticové reakce
r+A—b+B (27)
pii astrofyzikalnich energiich méfenim d¢inného prufezu tzv. TH (Trojan Horse) reakce
a+A—>b+B+s. (28)

V TH reakci je jadro a, které ma dominantni s—x clusterovou strukturu (a = s@x), urychleno nad
energii coulombovské bariéry a po pruniku bariérou se rozpada v poli A. Nésledné x interaguje
s A, zatimco s (nazyvany spectator = ,divdk®) se interakce neucastni [13]. K tomu je potfeba
splnéni quasi-free (QF) kinematickych podminek, které vychazeji z toho, ze relativni hybnost
mezi clustery s a x je nulova, nebo mald v porovnani s vlnovym ¢éislem vazaného stavu s —x. V
takovém piipadé bude interakce mezi s a x malé a clustery od sebe budou maximéalné vzdaleny
[10]. K jadrum s takovymi vlastnostmi se odkazujeme jako k TH-jadrum a ptiklady jiz pouzitych
TH-jader v experimentech jsou uvedeny v Tabulce |3 Energie projektilu F4 je zvolena tak, aby
prevySovala energii coulombovské bariéry A 4 a a zaroven, aby vziajemnd energie komplexu =+ A
byla v oblasti prahu reakce. Schéma reakce u metody Trojského koné je zndzornéno na Obrazku
12
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TH-jadro Vazebnd energie (MeV) Clustery

1 d 2,225 p—n
2 t 6,257 n—d
3 3He 5,494 p—d
4 6Li 1,475 a—d
5 9Be 2,467 a —° He

Tabulka 3: Jadra s clusterovou strukturou, ktera byla pouzita jako TH-jadra a jejich vazebna
energie. Pfevzato z [9].

Pokud €, je vazebnd energie mezi s — x v jadie a, pak relativni energie A — x bude déna jako

Phe _ P
Ear = 2qu 2H5x €sz, (29)
kde p;, predstavuje relativni hybnosti a j;, redukované hmotnosti jednotlivych péri, kde j =
A, s. Z podminky QF mechanismu mame ps, = 0 a pokud uvazujeme laboratorni soustavu, kde
a je v klidu, dostavame pro relativni energii E4, z rovnice

Epp = ———Fa — €, (30)

kde m,, ma jsou hmotnosti jednotlivych jader. Pravé diky faktoru mg/(m, + ma) a odectu
vazebné energie €, zustava relativné energie E 4, pro reakci velmi mala nebo i negativni
v zavislosti na puvodni energii E4 [10]. Je potfeba zduraznit, ze reakce muze probéhnout

a S
x/
A
B

Obrazek 12: Diagram znéazornujici TH reakci a + A — b+ B + s v QF kinematice probihajici
skrze reakci z + A — b+ B. Pfevzato z [13].

ruznymi mechanismy liicimi se od vySe popsaného QF mechanismu. Proto je potieba odlisit
QF prispévek od ostatnich reakénich kanéli. Pro vybér udalosti vzniklych v QF mechanismu je
vypracovéna fada technik a mimo jiné je nutné analyzovat rozdéleni hybnosti |o(ps)|? neintera-
gujictho clusteru s.

Jak bylo feceno, tak interakce mezi spectatorem s a produkty B, b ve schématu na Obrazku
je nulova nebo zanedbatelnad pii QF podminkach, a proto se spectator nezohlednuje v dife-
rencidlnim d¢inném piufezu. V tvahu se berou fragmenty b, B a s pouzitim plane-wave-impulse
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aproximace (PWIA) nebo distorted-wave-impulse aprozimace (DWIA) je ziskdn trojity dife-
rencidlni G¢inny prufez TH reakce
Ao
dEydQpdQ2p

— Kl (). (31)
kde K F je kinematicky faktor (funkce hmotnosti, hybnost{ a tihli vylétavajicich ¢éstic); (do/dQe.m.)HOFS
je half-off-energy-shell diferencidlni i¢inny prufez reakce s energii F,.,. v tézistové soustavé
takovou, ze F.,,. = Eyp — Q, kde Epp je relativni energie vylatavajicich castic b, B a Q je
Q-hodnota reakce ; ©a(Psz) je ¢len imérny Fourierové transformaci radidlni vlnové funkce
relativniho pohybu interclusteru s — x [9, 10, 14].

4.1.2 Metoda coulombovské disociace

Dalsi nepiimou metodou, kterd ma astrofyzikalni uplatnéni, je coulombovskd disociace (CD).
Metoda vznikla jiz v 90. letech 20. stoleti na zakladé prace Baura, Bertulaniho a Rebela [15].
Myslenka metody spoc¢ivd v uvédomeéni, ze misto piimého zkoumaéani radiacniho zachytu b+ ¢ —
a + v muzeme studovat proces opacény v + a — b + ¢, kde je pouzita symetrie obrédceni ¢asu (a
je v zékladnim stavu).

V této metodé se vyuziva projektilu a, ktery se rozpada v coulombovském poli tézkého
tercéikového jadra na ¢astic b a c. Schéma CD metody je ukdzano na Obrazku V tomto
procesu

a+T—=b+c+T, (32)

je b celé jidro a c predstavuje jeho valenéni nukleon. Pro pouziti CD metody je pozadovano,
aby jaderny breakup effect byl zanedbatelny nebo presné znam. Pro ¢isty coulombovsky rozpad
je nutny velky impact parametr nebo maly rozptylovy thel. Navic pokud nedochdazi k zadnym
excitacim uvniti terciku, proces je nazyvan elasticky breakup.

K vyhoddm CD metody patfi skuteénost, ze méfeni muze probihat pti velkych energiich
svazku a U¢inné prufezy se zvétsuji pii vyssich energiich [10].

Proces coulombovské disociace je svazan s procesem v + a — b + ¢ zminénym na zacatku
kapitoly. Lze tedy uréit uéinny prufez 0@1 tohoto procesu, kde 7w znaci elektricky nebo magneticky
multipdl A. Uéinn}'f prifez o, procesu zachytu b+ c — a + v je mozné ziskat pomoci a;rf;l jako

— 2(2](1 + 1) ﬁ A

n : : Y, 33
Ty (23b+1)(2jc+1)k§ca% (33)

kde jq, Jb, je jsOu spiny ¢éstic a, b, resp. c; k je vlnové éislo fotonu a &y je vinové éislo relativniho
pohybu mezi b, ¢ [10].

4.1.3 Metoda asymptotického normalizaéniho koeficientu

Metoda asymptotického normalizaéniho koeficientu (zkrédcené ANC) je nepiima metoda uzivana
k urcéeni u¢inného prufezu reakci radiacniho zachytu, ktery je typicky pro reakce v prostiedi
hvézd. Reakce zdchytu jsou zde piimého nebo rezonanéniho charakteru. Coulombovskéd (nebo
jind) bariéra je podminkou periferniho charakteru reakeci. Jak jsme jiz naznacili v kapitole
zachyt muze probéhnout i pres coulombovskou bariéru diky exponencidalnimu tailu vlnové funkce.
Uéinny prufez, resp. astrofyzikdlni S-faktor zachytu zavisi na piekryvu tailid vinovych funkci
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Obrézek 13: Coulombovska disociace a — b+ ¢ v elektromagnetickém poli teréikového jadra Zp.
Prevzato z [15].

pocateéniho a koncového vazaného stavu, jejichz velikosti jsou dany normaliza¢nim koeficientem
(ANC).
Uvazujme proces piimého zachytu protonu A + p — B + 7. Takovému procesu odpovida
ucinny prufez
o(E) ~ |(§|O(EL) [t D) P & (I5,|0(EL) X)) %, (34)
kde x(*) je vlnové funkee vstupniho kandlu, Q(EL) je elektromagneticky operator, I fp je radial
overlap function [10]. Pro ¢p, 14 a 1), vlnové funkce jadra B, resp. jadra A, resp. protonu lze
zapsat integral Ep jako
I5,(r) = (Uplaty). (35)

Radialni ¢ast funkce lze v asymptotické limité (kdy jaderné sily jsou zanedbatelné) vyjadrit
pomoci Whittakerovy funkce W

44 (2k aprap)
Ty (rap) = CF, =R m (36)
p

kde ¢len Cfp nazyvame asymptoticky normalizaéni koeficient (ANC), k4, je vlnové ¢islo. Tento
koeficient pro systém A+p — B urcuje amplitudu tailu vlnové funkce na vzdélenostech 4, > Rp,
kde Rp je dosah jaderné interakce mezi protonem a jadrem A. V podminkéch, kdy reakce probiha
periferné, tedy na vzdalenostech vétsich nez Tp lze pirepsat u¢inny prutrez do tvaru

o(E) = (CF,)*w(E), (37)

kde funkce w(FE) nezavisi na struktutre vdzaného stavu B. Velikost ti¢inného prutfezu piimého
zachytu je funkei ANC [10]. Nezavisle uréené ANC v pfimych reakcich v perifernich podminkéch

lze pouzit k vypoctu u¢inného prufezu astrofyzikalnich reakci pifimého radiaéniho zachytu probihajicich

za nizkych energii.

Vybrané reakce pouzité k urceni ANC musi byt periferni a logicky musi obsahovat stejny
vertex jako zkoumané astrofyzikalni reakce. Idedlni pfipad pro aplikaci ANC je slabé vézany
koncovy stav a k radia¢nimu zachytu nedochazi pomoci rezonanci, piipadné jsou rezonance dosti
vzdaleny od zkoumané energetické oblasti [10, 12].
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Obrézek 14: Vlevo - piimy radiacni zachyt A(x,y)B. Vpravo - reakce A(x,y)B, pii které dojde
k preneseni clusteru a. Prevzato z [10].

5 Detekéni techniky pro studium jadernych reakci

V experimentalnim studiu jadernych reakci se setkdvame s fadou typu detektoru v zavislosti od
vlastnosti detekovanych ¢astic. V jadernych reakcich typicky detekujeme - (i) nabité ¢éstice -
zde je nejbéznéjsi zpusob detekce pomoci polovodic¢ovych detektoru, (ii) fotony - opét se detekuji
polovodicovymi detektory, ale i scintila¢nimi detektory, (iii) neutrony - kde jsou ¢asto pouzivény
scintildtory, piipadné 3He ¢itace. Existuje fada dalsich typt detektorii, nicméné zde se budeme
podrobné zabyvat dvéma typy.

5.1 Scintila¢ni detektory

Princip fungovéani scintila¢niho detektoru spociva v tom, Ze energie zkoumané Céstice je scin-
tilaénim materidlem absorbovana a néasledné prevedena na viditelné svétlo. Tento proces se
nazyva scintilace. Toto scintila¢ni zafeni je privedeno do fotondsobice, ve kterém dochézi k
preméné na elektricky impulz. Ze znalosti vSech procesu probihajicich ve scintila¢nim detektoru
muzeme velikost tohotu impulzu proporcionalné ptifadit k energii zachycené ¢astice.

Podle riznych druht scintila¢nich materiala rozlisujeme i typy detektori. K anorganickym
scintilatorum fadime napiiklad krystaly ZnS(Ag) a Nal(T1). Vyhodou anorganickych scintilédtoru
je vysoka hustota a vysoké protonové ¢islo, které zvysuji pravdépodobnost zastaveni piichozi
¢astice nebo zafeni. Nevyhodou muzou byt hygroskopické vlastnosti nékterych krystala, které je
pak nutno chranit pfed vzdusnou vlhkosti.

Casto pouzivané jsou plastové scintildtory kvili jejich rozmanotosti, co se tyce jejich tvaru a
velikosti. Vyhodou je také rychly pfenos signélu.

Pouziti ruznych scintila¢nich materidlt zavisi na druhu detekovanych ¢astic nebo zafeni.

5.2 Scintilatory pro rizné druhy castic

Pro detekci ionti jako jsou napiiklad Cdstice o se pouzivaji anorganické scintilatory. Silné io-
niza¢ni vlasnosti takovych ¢astic totiz v organickych scintilatorech vyvolavaji procesy, které
naruSuji linearitu mezi pivodni energii ¢astice a vyslednym signdlem. Typicky jsou tedy k scin-
tilaci pouzity anorganické krystaly Nal a ZnS. Z téchto dvou mé ZnS horsf rozliSeni a je vhodné
spiSe pro nizkou Cetnost « ¢astic.
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Zareni v je 1épe detekovano v materidlech s vysokym protonovym ¢islem Z. Tato skutecnost se
odviji od typickych procesu, které probihaji mezi latkou a v zdfenim. Jsou jimi fotoelektricky jev,
Comptontiv rozptyl a tvorba paru. Comptonuv rozptyl je v tomto piipadé proces, kdy rozptyleny
~ foton muze uniknout z detektoru, aniz by predalo vSechnu svou energii. Pti fotoelektrickém jevu
je veskerd predand energie absorbovana materidlem a jejich G¢inny prufez zdvisi na protonovém
¢isle jako Z°, pti tvorbé paru e, et ziistdvaji v materidlu detektoru oviem dva fotony (E = 511
keV), vzniklé anihilaci et mohou jeden ¢i oba uniknout z detektoru bez detekce. Uéinny prifez
fotoefektu mé zévislost Z2, zatimco pro Comptoniiv rozptyl plat{ linedrni zavislost na Z. Z téchto
duvodu jsou casto pouzivané plasty nebo Nal(Tl).

V poslednich dekadach ziskaly na popularité La(Br), Ce(Br), které maji vynikajici rozliseni
(~ 3%) ve srovnan{ s difve uzivanymi scintildtory (~ 10%).

Pro piipad neutronu si neutrony muzeme rozdélit na rychlé a termalni. Pro detekci rychlych
neutroni se pouzivaji plasty nebo jiné organické materialy s velkym poc¢tem atomu vodiku.
Detekce rychlych neutront znamend predevsim detekei zpétnych neutronu z rozptylu (n,p). Pro
detekei termélnich neutronu se vyuzivaji jaderné reakce (n,y) a (n,«). Proto je vyhodné pouzit
materidly jako jsou ®Li, 9B, pro které jsou G¢inné prifezy takovych reakel vysoké.

5.3 Polovodicové detektory

Polovodicové detektory funguji na principu vytvoreni objemu bez nosi¢i naboje v materialu a
nasledné detekei ionizace. Céstice, kterd vlétne do detektoru, muze ztracet energii a v takovém
piipadé dojde k pfechodu elektronu z valenéniho do vodivostniho pasu. Vakance (dira), ktera
zustane po elektronu ve valenénim pésu, se oproti zaporné nabitym elektrontim jevi jako ¢astice
s kladnym nabojem.

Detektor je typicky PN pfechod, ktery je zapojen v zavérném sméru. Pfidanim napéti se
zvétsuje velikost hradlové vrstvy, kterd se v PN pifechodu vytvori rekombinaci elektronu a dér.
Ionizace uvniti hradlové vrsty zpusobena ~ zafenim nebo nabitou ¢édstici vytvoii par elektron -
dira. Nabité ¢édstice jsou pritahovany elektrostatickou silou ke kontaktum zdroje, ke kterému je
detektor piipojen. Obvodem tak projde elektricky proud, ktery je detekovan a zpracovan méfici
aparaturou. Tento proud je timérny ztraté energie v materidlu detektoru.

Vyhodami polovodi¢ovych detektoru jsou nizka energie potiebna k vytvoreni paru elektron
- dira a casto jejich vysokd hustota a vyssi Z (zejména Ge detektory, kterd zvySuje dGcinny
prufez pro interakci s ¢asticemi. Nevyhodou je potieba chlazeni nékterych typu polovodi¢ovych
detektort (HPGe) nebo mald tloustka hradlové vrstvy (Si(Li)).

Pro potieby detekce Castic se nejcastéji pouzivaji detektory kiemikové a germaniové. Za
ucelem zvyseni efektivity byly vyvinuty ruzné druhy kifemikovych detektoru. Piikladem muze
byt tzv. Schottkyho dioda, kterd vznikne spojedni PN ptechodu s kovem. Déle Si(Li) detek-
tory, které zvétsuji detekéni oblast az na 10-15 mm. Pro detekci v zafeni se pied kiemikovymi
upfednostiiuji detektory germaniové. Duvodem je vySSi protonové ¢islo, a proto i vyssi Gcinny
prufez reakci s v zéFenim. Z germaniovych detektoru se pouzivaji témétr vyhradné HPGe (High
Purity Germanium) nebo Ge(Li).

Elektronika, kterd je pfipojena k detektoru a zajistuje pfenos ziskaného signilu, se sklad4 z
predzesilovace, zesilovace a ADC (Analog-to-Digital Converter). Zakladni funkei predzesilovace
je dodat polariza¢ni napéti na detektor a zesilit signdl vznikly interakeci ¢astice s materidlem
detektoru. Piedzesilovace se obvykle umistuji co nejblize datektoru, aby se maximalizoval pomér
signél /Sum.
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Zesilova¢ ma dvé hlavni tlohy. Zesiluje signal prichazejici z pfedzesilovace a méni ho do
vhodné formy pro dalsi zpracovani.

Zatizeni ADC, jak jeho ndzev napovidd, slouzi k pfevodu informace z analogového signédlu
do digitalniho. To probihd urcenim vysky amplitudy signdlu ze zesilovace.

V poslednich letech jsou analogové operatory nahrazovany digitdlnim zpracovanim signalu
(DSP). V takovém piipadé je signal z predzesilovace piimo digitalizovén (typicky se vzorkovdnim
~ 100 MHz) a vyska pulzu je generovana digitalnim filtrem (trapezoidovy filtr).
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6 Kalibrace spekter nabitych ¢astic

6.1 Motivace

Reakci naseho experimentédlniho zajmu je
d+ ?*Ne — p + %Ne. (38)

Studium této reakce ndm dovoli ziskat informace o pfimém radia¢nim zachytu (n,y) metodou
ANC. 22Ne se vyskytuje v prostfedi hmotnych hvézd a je to také jeden z neutronovych generatort
(viz kapitola. Ukolem bylo zkalibrovat Si detektory pomoci a z4fict a ndsledné tuto kalibraci
aplikovat k identifikaci « ¢astic ve spektru naméreném na detektoru dE3 pouzitém v experimentu.

Beam

gas cell (havar)

Obrézek 15: Schéma experimentélniho sestaveni detektoru vuéi svazku a terciku. Detektory T3-
T7 jsou Si dE-E teleskopy.

Reakce d+2?Ne mé pii energii svazku 19,02 MeV nékolik otevienych vystupnich kanali.
Jednim z nich je
d+22Ne —» a+2 F. (39)

Céstice a z této reakce se v tenkém (500um) detektoru zcela zastavujf a objevuji se ve spektru
energii dE3 az v oblasti, kde se nenachdazeji dalsi lehké ¢astice (Obrézek . Proto je lze (pfes
maly G¢inny prufez) identifikovat a pouzit pro dalsi dcely.

Céstice o jsme se snazili identifikovat ve spektru naméfeném detektorem dE3 pfi experimentu.
K identifikaci « ¢astic je nutno znat jejich predpokladané energie vyletu. K tomu tcelu jsme
pouzili pocitacovy kéd pro vypocet relativistické kinematiky a simulaci ztraty energie po pruletu
«a CGastice prosttedim (3um tlustou félif z materidlu havar, kterd oddéluje plynny teré 22Ne od
vakua) pomoci programu SRIM.

Detektory byly pouzity v tzv. dE-E teleskopu. Detektory byly rozestaveny pod fadou dhla
kolem terciku jak je vidét na Obrazku[15] V dE-E teleskopu jsou za sebe postaveny nejprve tenky
a za nim tlusty detektor. Pfilétajici ¢astice proleti tenkym detektorem a ztrati v ném cast své
kinetické energie. Nasledné se ¢astive v tlustém detektoru zcela zastavi.

Céstice prolétavajici tenkym detektorem v ném ztrati jen ¢ést energie, takze lze spocitat
ztrétu energie - energy loss - AE. Diky tomu, Ze v tlustém detektoru ééastice odevzdd zbytek své
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Obrazek 16: Koincidenéni matice - tenky detektor vs. celkova energie ¢astice. Zobrazeny jsou
dE3 + E3 (parametr V019 resp. V003).

energie AFjs, uréime celkovou energii prilétavajici ¢astice jako AEs + AE. Pro kazdou ¢ééstici,
kterd projde tenkym a zastavi se v tlustém detektoru vznikd bod v roviné (z,y) = (AE, AFE; +
AF). Tato rovina je vykreslena na Obrézku a body v ni lezici tvori vyrazné hyperbolické
struktury. Jejich tvar je dan tim, ze ztraty nabité Castice pii pruletu tenkym detektorem jsou
umeérné 24

AE ~ = (40)
Tak 1ze na Obrazku pozorovat hyperboly patiici protonum a deuteronum a nad nimi lokus
tritont. Lokusy na protonové hyperbole odpovidaji jednotlivym vzbuzenym staviim **Ne. Lokus
na deuteronové hyperbole odpovida pruznému rozptylu.

6.2 Kalibrace

Pro préaci s histogramy a jejich fitovani jsme pouzili SW systém root [28], SW balik Roofit [29]
a vefejné pifstupné makra oddélenf OJR UJF [30].

Pro kalibraci jsme pouzili zafice 24! Am a ?**Cm. V databazi [24] lze nalézt energie o ¢éstic
rozpadu spolu s jejich intenzitou. Vybrané spektrum bylo naméfeno na detektoru dE3 o tloustce
500um a obsahuje Ctyti signifikantni vrcholy, jak je vidét na Obrazku Jako odhad muzeme
provést prvni kalibraci pouze uréenim vrcholu kurzorem mysi a ndsledné budeme sledovat zptesiiovani
kalibrace uzitim fitovacich funkeci.

Tuto ,rucni“ kalibraci provedeme uréenim kandli, pro které vidime v histogramu nejvice
udélosti. Chybu ¢isla kandlu odhadujeme jako +1 kandl. Kalibra¢ni funkce je linearni

E=p-k+po (41)
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B Enlries  2.828362e+07
Mean 51.290959
Std Dev 223.64997
Underflow 0
Overflow 0
Integral 18619256
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Obrazek 17: Spektrum naméfené tenkym (500um) Si detektorem. E je v jednotkdch keV.
Oznacena je Cast spektra, kde se nachazeji protony, deuterony, tritony a « ¢astice.
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Obrézek 18: Histogram o spektra zafica 24'Am, 244Cm.
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a snazime se pro ni urcit koeficienty p1, po. Energie «v ¢dstic jsou uvedeny v Tabulce [dlNa Obrazku
je tato linearni funkce vynesena. Linedrni funkci spojujici ¢isla kandla s energiemi nazyvame
kalibracni kiivka.

Energie [keV]

5804,77
5762,16
5499,03
5456,3

Tabulka 4: Energie o ¢astic odpovidajici vrcholum ve spektru na Obr.
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Obréazek 19: Linearni kalibra¢ni kiivka y = p1x + pg pro ”ruc¢ni”kalibraci s chybou kanalu +1.

Na Obrézku [20] jsou data jako v grafu z Obrazku ovsem na ose y je rozdil E, — Epj.
Tento graf dovoluje lépe videt vztah chyb a jednotlivych bodu ve fitu k celkovému vysledku.
Uvazujme nadhodnou proménnou z, kterd bude opakované generovana podle Gaussova rozdéleni
se stfedni hodnotou p a smérodatnou odchylkou o. Potom hodnota g = *=# bude podléhat
Gaussovu rozdélen{ se stfedni hodnotou nula a jednotkovou smérodatnou odchylkou (42)). V
idedlnim pripadé se bychom do vzdédlenosti 1o méli pozorovat 68,27% vsech bodu, do vzddlenosti
20 by pattilo 95,45% vsech bodu, atd. V piipadé na Obrazku [20| vidime body rozptylené kolem
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nuly, jejich chyby (ndmi zvoleny +1 kandl) jsou vsak neadekvétné velké (6 keV) proti typické
odchylce od nuly (1 keV). Pouzitd metoda nadhodnocuje chyby.

8 TR L EEEEEIEE SEELIEEEEEELLIEEEEE R . ...................... . ........................................................
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Obrazek 20: Pull distribuce ”ruéni”kalibrace. Na ose y je rozdil E(experimentélni) - E(maxima
vrcholu). Hodnoty pg, p1 jsou koeficienty kalibraéni kiivky y = p1z + po.

Typicky pouzivanou funkci pro fit pikti ve spektrech je Gaussova funkce. Gaussovu funkci

definujeme jako

1 _(@—w?
f(a:):U —c 27 (42)

kde 4 je stfedni hodnota, o je smérodatna odchylka. Kazdy ze ¢tyt vrcholu z Obrazku [18 budeme
fitovat Gaussovou funkci . Pro vsechny piky mame stejnou smérodatnou odchylku. Tato
volba vyplyva z faktu, ze spektrum « rozpadu je diskrétni a pro monoenergetické « Céstice
ocekavame rozdéleni se stejnou smérodatnou odchylkou. Timto krokem se snizuje pocet fitovacich
parametru o tii. I pfes snizeni parametru funkce bylo obtizné nalézt fitovaci funkci pro vsechny
Ctyfi vrcholy. Proto jsme nafitovali oddélené dva dublety. Na Obrazku [21] je zndzornén fit tohoto
dubletu. Z odpovidajicich pull distribuci téchto fitu je patrna jejich velka systematicks chyba. V
logaritmického zobrazeni je jasné vidét, ze Gaussovy funkce nedokdazaly nafitovat pravé pozvolné
taily, které v linearnim zobrazeni patrné nebyly.

Ze ziskanych pull distribuci a x? testu usuzujeme, ze Gaussovy funkce nedostateéné popisuje
tvar spektra « Céstic a je tedy tfeba nalézt jinou fitovaci funkci, kterd by lépe charakterizovala
naméfena data.
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Obréazek 21: Fit « spektra pomoci Gaussovych funkci a pull distribuce tohoto fitu. Na grafu
je patrné, ze odezva Castice v detektoru ma tail smérem k niz§im energiim a ten nelze popsat
Gaussovou funkci. MIGRAD procedure byl v tomto pfipadé schopen nalézt lokalni minimum.

Pro lepsi popis jsme jako fitovaci funkci zvolili Crystal Ball funkci , kterd se typicky
pouziva k popisu spekter procesu se ztratou energie ve fyzice vysokych energii. Funkce dostala
nézev podle kolaborace Crystal Ball [21], ve které byla vyvinuta. Crystal Ball funkce se skldda
z Gaussovy funkce a z mocninné Casti, kterd vytvaii jeji typicky pozvolny narust. Samotna
funkce je spojité diferencovatelna se spojitou prvni derivaci a je urcena ¢tyfmi parametry o, n, T, o
[22]. Crystal Ball funkci definujeme jako

fzon,T.0) = N - {exp{<_(ﬂf2—£)2>} pro% > —a (43)
R A-(B-=%)™" pro £-L < —a,

[
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Pro ilustraci je pomaly nérust funkce a jeji prechod v Gaussovu funkci vykreslen v
na Obrazku 22
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Obrazek 22: Tti Crystal Ball funkce se spole¢nymi parametry o = 1, n = 2, 7 = 0 a s parametrem
a =10 (¢ervend), o = 0,5 (zlutd), « = 1 (modra).

Za pouziti takto definované funkce jsme znovu fitovali naméfena data. Vysledny fit a pull
distribuce jsou na Obrazku 23] Pfi porovnan{ s pfedchozimi fity provedenymi pomoci Gaussovy
funkce (Obrazek[21]) je fit Crystal Ball funkef blizs{ naméfenym datim. V logaritmickém méFitku
na Obrézku [23] je vidét, ze tentokrat se podafilo dobfe vystihnout pozvolny nérust, ktery délal
Gaussové funkci problém. V pull distribuci na Obrazku [23| lezi vétsina bodu ve vzdélenosti 50 a
body jsou rozptyleny kolem nuly. Po provedeni y? testu pro spravnost fitu jsme dostali hodnotu
1471,25. Takto vysoké hodnota x? (z teorie ocekdvame vzhledem k poétu bodi a parametrii
~ 90 — 11 ~ 80) ukazuje, Ze popis spektra nenf statisticky v porddku, nicméné v experimentaln{
praxi (i v jaderné spektroskopii [27]) je zndmo, Ze pristrojovd funkce detektoru neni idedlné
popisovana dostupnymi funkcemi. Proto se v téchto piipadech pouziva metoda, kdy jsou chyby

fitovanych parametru zvétSeny nasobkem odpovidajicim 1/% a tak je nejistota problematické
pristrojové funkce zapocitana do chyb.
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Pull Distribution

Obrazek 23: Fit a spektra pomoci ¢tyi Crystal Ball funkei a pull distribuce.
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7 Zavér a vyhled

V préci jsme se vénovali nékterym konceptim z oblasti jaderné astrofyziky, nékterym charak-
teristickym prostiedim nukleosyntézy a zdkladnim procesum v nich probihajicich. Popsali jsme
nékteré zakladni pouzivané terminy jako astrofyzikalni S-faktor a Gamowuv pik. Prace si ne-
klade za cil popsat vSechny procesy a aspekty nukleosyntézy prvku ve vesmiru a ani se vénovat
nékterym otevienym otézkam (napf. problém "Li).

V prubéhu préce jsme se prakticky i teoreticky seznamili s praci s polovodi¢ovym kiemikovym
detektorem a fungovanim klasické spektroskopické trasy. V prubéhu préce jsme se rovnéz ztcastnili
méfeni na svazku deuteroni cyklotronu U120M v UJF AVCR Rez, kde byla studovana reakce
22Ne(d,p). Naméfend experimentélni data budou slouzit ke ziskani koeficientii ANC charakteri-
zujicich piimy radiaéni proces (n,y) a pozdéji i (p,y) pro zrcadlovou reakci.

Na z4vér préace jsme se metodou postupnych kroku seznamili se specifiky kalibrace kiemikovych
detektoru pouzitych v experimentu a nalezli jsme zpusob jakym fitovat spektra nabitych céastic
se specifickou pfistrojovou kfivkou pomoci pfislusnych SW néstroju.

Dalsi kroky zpracovani budou zahrnovat identifikaci piku ziskaného spektra ze znalosti probihajicich
procest a interakce ¢astic s materidlem félie. Nésledné probéhne pokrocila kalibrace parametru
svazku, ktera bude provedena na zdkladé znalosti identifikovanych pikt. Ta bude zahrnovat dalsi
detektor (umistény v opacéné hemisféie) a v této kalibraci budou jako parametry minimalizace,
kromé kalibrac¢nich parametru detektoru, také zahrnuty - energie svazku, dhel dopadu svazku
a realné tloustky tenkych detektort, pifpadné prechodovych vrstev. Pfi znalosti téchto para-
metri experimentu bude pak mozno pristoupit k extrakci dat pruzného rozptylu, identifikaci
vzbuzenych stava pii vyletu protonu a konstrukce jejich tthlového rozdéleni.
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