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1 Úvod

Vesmı́r byl od pradávna inspiraćı lidské tvorby a kultury. V minulosti jej civilizace přirovnávaly
k božstv̊um a některé toulavé objekty naš́ı slunečńı soustavy stále nesou jména ř́ımských boh̊u.
Lidé ovšem nehleděli k vesmı́ru jen jako k uměleckému a náboženskému objektu, nýbrž se jej
snažili pochopit a studovat mechanismy, kterými se ř́ıd́ı. Navzdory jejich odvěkému pozorováńı,
děje ve vesmı́ru začaly být plněji chápány až s rozvojem atomové a jaderné fyziky ve 20. stolet́ı.

Hélium (druhý nejzastoupeněǰśı prvek ve Slunci) bylo objeveno kolem roku 1868 zkoumáńım
spektra slunečńı korony. Prvńı realistický model našeho Slunce byl navržen Eddingtonem ve 20.
letech 20. stolet́ı a prvńı výpočet energetické bilance na základě jaderných reakćı byl publikován
ve 30. letech. V daľśıch letech přicházely objevy nové a představa o fungováńı vesmı́ru a hvězd
se tak postupně uceluje.

1.1 Struktura práce

Jaderná fyzika se ukázala jako jeden z kĺıčových obor̊u nutných pro porozuměńı proces̊um ve
vesmı́ru. Část jaderné fyziky, která se na souvisej́ıćı procesy specializuje, nazýváme jaderná
astrofyzika.

Tato discipĺına je úzce napojena na poznatky astrofyziky a astronomie, které jsou nejen
extrémně zaj́ımavé, ale také extrémně rozsáhlé.

Proto se v prvńı části - Jaderná astrofyzika - pokuśıme předložit některé obecné znalosti,
které jsou podstatné pro porozuměńı kontextu této práce.

Ve druhé části - Procesy nukleosyntézy - se seznámı́me s některými typickými řetězci ja-
derných reakćı, které jsou zodpovědné za produkci energie ve hvězdách.

Ve třet́ı části - Př́ımé a nepř́ımé experimentálńı metody - se zabýváme př́ıstupy a metodami
jaderné fyziky k měřeńı charakteristik jaderných reakćı.

Nebot’ tato práce má charakter experimentálńı, čtvrtá část - Detekčńı techniky pro studium
jaderných reakćı - obsahuje přehled v této oblasti často použ́ıvaných detektor̊u a základńıch
funkčńıch princip̊u.

V posledńı páté části - Kalibrace spekter nabitých částic - je popsaná samotná experimentálńı
činnost autora.
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2 Jaderná astrofyzika

Jaderná astrofyzika se zabývá zejména chováńım atomového jádra a jeho přeměnami v r̊uzných
prostřed́ıch, které jsou charakteristické pro r̊uzné etapy vývoje hvězd a vesmı́ru. Abychom źıskali
představu o některých souvislostech, obsahuje kapitola výběr z poznatk̊u jaderné fyziky a astro-
fyziky.

2.1 Hertzsprung̊uv-Russell̊uv diagram

Dobrá organizace źıskaných informaćı o pozorováńı umožňuje či ulehčuje objevit novou kva-
litu v těchto informaćıch. Jedńım z př́ıklad̊u je H-R diagram, který nejen zachycuje zastoupeńı
r̊uzných typ̊u hvězd v pozorovańıch, ale při správné interpretaci, dává také nahlédnout vněǰśı
obraz jednotlivých stadíı vývoje hvězd. Jaderná astrofyzika spolu s daľśımi discipĺınami disponuj́ı
pokročilými modely, které jsou schopny vysvětlovat r̊uznorodá pozorováńı.

Luminozita a povrchová teplota jsou dvě vlastnosti, které se použ́ıvaj́ı při klasifikaci hvězd.
Luminozita představuje celkový výkon vyzářený hvězdou do okoĺı a ze Stefanova-Boltzmannova
zákona ji můžeme definovat jako

L = 4πR2σT 4, (1)

kde R je poloměr hvězdy, σ je Stefanova-Boltzmannova konstanta1, T je termodynamická teplota
na povrchu [2]. Vyneseńım těchto dvou veličin do grafu na Obrázku 1 zjist́ıme, že hvězdy jsou
uspořádány do jistých shluk̊u v r̊uzných oblastech. Tuto d̊uležitou korelaci mezi luminozitou a
povrchovou teplotou hvězd označujeme jako Hertzsprung̊uv-Russel̊uv diagram podle dánského,
resp. amerického astronoma, kteř́ı tento objev nezávisle na sobě publikovali [16]. V H-R di-
agramu na Obrázku 1 povrchová teplota roste zprava doleva na vodorovné ose. Na ose y se
nacháźı luminozita. Vodorovná osa H-R diagramu byla zkonstruována až později a to na základě
systematické práce Williaminy Floming a daľśıch, kteř́ı rozdělovali pozorované hvězdy do skupin
podle pozorovaných spektrálńıch čar. Většina hvězd se nacháźı na diagonálńım pásu zvaném
hlavńı posloupnost. Na hlavńı posloupnosti se nacháźı také naše Slunce s povrchovou teplotou
asi 5800 K. Hvězdám lež́ıćı nad hlavńı posloupnost́ı pro nižš́ı teploty ř́ıkáme rud́ı obři, také se
tam nacháźı veleobři. Dále je na H-R diagramu skupina hvězd pod hlavńı posloupnost́ı zvaná
b́ıĺı trpasĺıci a daľśı. Pokud si (1) vyjádř́ıme v poměru k hodnotám, které má Slunce2

L/L� = (R/R�)2(T/T�)4 (2)

zjist́ıme, že poloměr hvězd nad hlavńı posloupnost́ı opravdu odpov́ıdá obř́ım rozměr̊um v po-
rovnáńı se Sluncem. Např́ıklad pro vyšš́ı teploty T/T� = 4 a luminozitu L/L� = 106 bude
R/R� = 60, u chladněǰśıch veleobr̊u T/T� = 1/2 s luminozitou L/L� = 104 odpov́ıdá po-
loměr R/R� = 400, tedy čtyřistanásobku poloměru Slunce [2]. H-R diagram je nejen informaćı
o rozděleńı zastoupeńı typ̊u hvězd, ale také naznačuje, jaká jsou stadia hvězdného vývoje a v
jakém stavu hvězdy tráv́ı r̊uzné části své existence. Velikost a teplota hvězdy je determinována
podmı́nkami v jej́ım nitru. Na základě vněǰśıch charakteristik lze usuzovat na hustotu, tlak a
teplotu v jádru hvězdy a t́ım také na procesy, které uvnitř prob́ıhaj́ı a stoj́ı za produkćı energie.

1σ = 5, 670400 · 10−8Wm−2K−4

2K označeńı použ́ıváme astronomický symbol pro Slunce �.
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Obrázek 1: Hertzsprung̊uv-Russell̊uv diagram s povrchovou termodynamickou teplotou na vodo-
rovné ose a s luminozitou na svislé ose. Hvězdy vyneseny do toho diagramu se shlukuj́ı do skupin.
Skupina hvězd jdoućı přes diagonálu diagramu se nazývá Hlavńı posloupnost. V současné době
je na Hlavńı posloupnosti i Slunce.

2.2 Velký třesk a nukleosyntéza

S objevem Hubblova posunu a rozṕınáńı vesmı́ru se prostou extrapolaćı dostala fyzika před otázku
počátku vesmı́ru a p̊uvodu prvk̊u. Prvńım logickým pokusem bylo vysvětlit všechny pozorované
prvky a izotopy jako produkt prvotńıch fyzikálné́ıch podmı́nek - Velkého Třesku.

Spektra hvězd jsou závislá na chemickém složeńı jejich povrchu. Každý prvek vyzařuje sv̊uj
vlastńı vzor spektrálńıch čar, jehož vlnové délky známe přesně z laboratorńıch měřeńı.

Pokud se pozorovaný vesmı́rný objekt vzdaluje od pozorovatele, vlnová délka foton̊u, které
nálež́ı každé ze spektrálńıch čar se zvětšuje. To je d̊usledek Dopplerova efektu. Pro viditelné
spektrum to znamená posun k červenému konci, pak tedy mluv́ıme o rudém posuvu. V opačném
př́ıpadě mluv́ıme o modrém posuvu. Tento jev se nazývá modrý posuv. Hodnota at’ rudého
nebo modrého posuvu označována Z se źıská odečteńım klidové vlnové délky objektu λ(0) (v
laboratotńı soustavě) od naměřené vlnové délky λ(v) a vyděleńım klidovou vlnovou délkou

Z = (λ(v)− λ(0))/λ(0).

Posuv Z je v př́ıpadě nerelativistických rychlost́ı spjatý s rychlost́ı pozorovaného objektu vztahem

Z =

√(
1 +

v

c

)(
1− v

c

)
− 1 pro

v

c
� 1.

Pozorovaný posuv Z může být tedy využit pro určeńı relativńı rychlosti v vzhledem k pozoro-
vateli.
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Právě tento rudý posuv byl pozorován Hubblem a daľśımi astronomy. Podle Dopplerova
efektu to znamená, že všechny galaxie se od té naš́ı vzdaluj́ı. Toto systematické rozṕınáńı se neo-
dehrává uvnitř galaxíı, ale pouze na mezigalaktické vzdálenosti. Později Hubble pozoroval, že ve-
likost rudého posuvu je přibližně proporcionálně úměrná vzdálenosti daného objektu a formuloval
hypotézu, že poměr rychlosti a vzdálenosti objektu je konstantńı H = v/c = konst. [2]. Měřeńım
č́ım dál vzdáleněǰśıch galaxíı se ukázalo, že hodnota H nazývaná Hubbleova konstanta, se od-
chyluje od p̊uvodńı hodnoty kv̊uli vzájemnému náhodnému pohybu galaxíı. Rozṕınáńı vesmı́ru
tedy podle pozorováńı záviśı na vzdálenosti, nikoliv na směru, ve kterém vzdaluj́ıćı se objekty
pozorujeme. V tomto ohledu je vesmı́r izotropńı, má stejné vlastnosti všude nezávisle na směru.
Pokud se tedy všechny galaxie od sebe navzájem vzdaluj́ı, pak v určitém čase v historii, byly
seskupeny bĺıže v daleko hustš́ım prostoru. Tento čas je charakterizovn tzv. Hubbleovým časem
H−1, převrácenou hodnotou Hubbleovy konstanty, a jeho přibližná hodnota je 16 miliard let [1].
Z nějakého předchoźıho stavu o vyšš́ı teplotě a hustotě se vesmı́r postupně rozṕıná a ochlazuje.

Pro teorii, která odvážně extrapolovala toto rozṕınáńı až do prvotńı singularity, se začal
použ́ıvat název Velký Třesk.

Roku 1965 astronomové Penzias a Wilson zachytili radiové zářeńı, přicházej́ıćı na Zemi se stej-
nou intenzitou ze všech směr̊u. Toto izotropńı zářeńı, nazývané reliktńı zářeńı, bylo předpovězeno
Gamowem jako poz̊ustatek ranného vesmı́ru. Naměřené reliktńı zářeńı odpov́ıdá teplotě 2,76 K
[1].

Pozorováńı rozṕınaj́ıćıho se vesmı́ru s reliktńım zářeńım odpov́ıdaj́ıćım teplotě 2,76 K impli-
kuje, že se vesmı́r nacházel ve stavu s vyšš́ı hustotou a teplotou. V tomto stavu při teplotách
kolem 109 K a v čase mezi 10−3 a několika minutami po velkém třesku můžeme mluvit o nuk-
leosntéze lehkých prvk̊u jako 2H, 3He, 4He a 7Li [2]. Měřeńı výskytu těchto prvk̊u ve vesmı́ru
velmi dobře odpov́ıdá modelovanému množstv́ı během nukleosyntézy po velkém třesku. Daľśı
snahy vědc̊u o vysvětleńı vzniku těžš́ıch prvk̊u během nukleosyntézy po velkém třesku spoléhaly
předevš́ım na β rozpad. Vzhledem k tomu, že neexistuj́ı stabilńı izotopy s nukleonovým č́ıslem
5 a 8, modely nukleosyntézy Velkého Třesku nemohou vysvětlit existenci uhĺıku a všech těžš́ıch
prvk̊u v množstv́ıch, která pozorujeme. S novou teoríı, kde se vznik těžš́ıch prvk̊u odehrával
uvnitř hvězd jadernými reakcemi, přǐsli Burbidge, Burbidge, Fowler a Hoyle v roce 1957 [19] a
nezávisle na nich také v roce 1957 Cameron.

2.3 Vývoj hvězd

Mezihvězdný oblak plynu tvořený předevš́ım vod́ıkem a heliem se začne smršt’ovat, jakmile gra-
vitačńı energie převýš́ı termálńı energii jednotlivých molekul a atomů v oblaku

EG = G(M2/R) ≥ ET =
3

2
kT (M/m),

kde M,R a T je celková hmotnost, poloměr a termodynamická teplota oblaku a m je pr̊uměrná
molekulová hmotnost3. Zpočátku je teplo vzniklé smršt’ováńım vyzařováno pryč, ale se zvětšuj́ıćı
se hustotou se prostřed́ı stává č́ım dál méně transparentńım a tak energie z̊ustává uložena uvnitř.
Daľśım smršt’ováńım docháźı k daľśımu zvyšováńı teploty uvnitř oblaku - protohvězdy. Až teplota
uvnitř dosáhne hodnoty přibližně (1-2)×107 K, objev́ı se nový zdroj energie využ́ıvaj́ıćı jaderné
reakce. Této reakci se ř́ıká spalováńı vod́ıku, přestože to neńı spalováńı v slova smyslu, jak jej

3Tuto podmı́nku vyjadřuje Jeansovo kritérium M ≥ 3, 7(kT/Gm)3/2ρ−1/2, kde ρ označuje hustotu.
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obvykle použ́ıváme. K tomuto pojmu se vrát́ıme v sekci 3.1. Energie vyprodukovaná touto reakćı
determinuje daľśı fázi vývoje hvězdy.

Zajǐstěńım nového zdroje energie ve formě spalováńı vod́ıku se hvězda dostává na hlavńı
posloupnost H-R diagramu. Pozice hvězdy v H-R diagramu záviśı na jej́ı počátečńı hmotnosti.
Luminozita pak odpov́ıdá hmotnosti. Např́ıklad hvězda s poměrem hmotnost́ı M/M� = 10 má
poměr luminosit L/L� = 104. Aby takové obř́ı hvězdy kompenzovaly vyzařováńı energie, nestač́ı
jen proporcionálně větš́ı objem spalovaného vod́ıku, ale spalováńı muśı prob́ıhat rychleji něž u
Slunce. Proto u hmotněǰśıch hvězd jsou zásoby vod́ıku vyčerpány mnohem rychleji a hvězda
setrvá na hlavńı posloupnosti kratš́ı dobu.

Hvězda setrvává na hlavńı posloupnosti dokud jaderné reakce vytvářej́ı dostatek energie
pro udržeńı jej́ı luminosity. Když se zásoba vod́ıku v jádře téměř vyčerpá, jádro se bude skládat
převážně z helia (4He). Kv̊uli nedostatku energie pocházej́ıćı z procesu spalováńı vod́ıku se hvězda
smršt’uje dokud se nezažehne spalováńı vod́ıku ve vněǰśı slupce kolem jádra. Pak docháźı k
jej́ımu rozṕınáńı a t́ım i ochlazováńı povrchu hvězdy. Takový proces se v H-R diagramu projev́ı
jako pohyb vpravo nahoru, protože se hvězda stává na povrchu chladněǰśı a zároveň se zvyšuje
luminosita. Tato fáze vývoje hvězdy je předzvěst́ı zapáleńı nové reakce (He burning nebo 3α
proces), ke které se vrát́ıme v sekci 3.2 a 3.3. Tento proces je pak základem pro vznik všech
těžš́ıch prvk̊u.

2.4 Původ prvk̊u

Přirozený výskyt se definuje jako poměrné množstv́ı př́ıtomnosti určitého prvku nebo izotopu uv-
nitř hvězdy, galaxie, nebo jiného prostřed́ı. Jak již bylo řečeno v odstavci o Velkém Třesku, prvky,
které mohly ve významných množstv́ıch vzniknout nukleosyntézou těsně po velkém třesku jsou
pouze H, He, Li, Be a B. K vytvořeńı daľśıch prvk̊u musely tedy vést jiné procesy. Tyto procesy
musely zanechat otisk v přirozeném výskytu prvk̊u ve vesmı́ru. Rozsáhlý výzkum o poměrném
množstv́ı prvk̊u na Zemi byl proveden již roku 1889 F. Clarkem. Aktualizované výsledky měřeńı
přirozeného výskytu prvk̊u na Zemi lze vidět na Obrázku 2. Největš́ı přirozený výskyt maj́ı prvky
O, Si a daľśı prvky s atomovým č́ıslem 8 ≤ Z ≤ 26. Jejich výskyt souviśı právě s procesy, které
se děj́ı uvnitř hvězd, ale také s formováńım planety Země před 4,5 miliardami let. Např́ıklad
prvky H a He, které maj́ı největš́ı přirozený výskyt ve vesmı́ru, jsou velmi lehké, a proto unikaj́ı
z atmosfér planet.

Obrázek 2: Přirozený výskyt prvk̊u na Zemi. Převzato z [31
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K měřeńı přirozeného výskytu prvk̊u ve slunečńı soustavě a v naš́ı galaxii se použ́ıvaj́ı dva
hlavńı zdroje, jedńım je pozorováńı slunečńı fotosféry a druhým je analýza meteorit̊u (obzvláště
uhĺıkatých chondrit̊u). Přirozený výskyt prvk̊u v závislosti na nukleonovém č́ısle je na Obr. 4.
Téměř veškerá hmota je zastoupena vod́ıkem 1H(71, 1%) a heliem 4He(27, 4%) [1]. Za nimi se
nacháźı minimum v oblasti nukleonového č́ısla A = 5-11, tedy pro prvky Li, Be a B.

Daľśı maxima představuj́ı prvky 12C a 16O. S rostoućım nukleonovým č́ıslem přirozený výskyt
klesá až do oblasti A = 41-49 okolo skandia. Nuklidy mezi prvky 12C a 40Ca jsou typicky d̊usledky
jaderných reakćı nabitých částic při r̊uzných spalovaćıch procesech ve hvězdách. Reakce nabitých
částic jsou ovlivněny vzájemnou coulombovskou bariérou. S rostoućım nábojem účastńık̊u reakce
klesá u nižš́ıch energíı pravděpodobnost, že dojde k jaderné reakci.

Daľśıho vrcholu nabývá křivka u železa 56Fe v okoĺı A = 50 − 65. Důvod proč tomu tak je
souviśı s vazebnou energíı. Měřeńı ukazuj́ı, že celková hmotnost jádra mj je menš́ı než součet
hmotnost́ı jednotlivých proton̊u a neutron̊u v jádře. Plat́ı tedy rovnice

mj = Zmp +Nmn −∆m. (3)

Podle Einsteinova vztahu mezi hmotnost́ı a energíı můžeme vyjádřit hmotnostńı úbytek ∆m jako
∆E = ∆m · c2. Veličina ∆E je právě vazebná energie a je definována jako energie potřebná k
rozděleńı jádra na jednotlivé nukleony4. Vazebnou energii můžeme vyjádřit vztahem

B(Z,N) = (Zmp +Nmn −mj)c
2. (4)

Na Obrázku 3 jsou vidět naměřené vazebné energie normované na počet nukleon̊u B(Z,N)/A v
závislosti na nukleonovém č́ısle (a odpov́ıdaj́ıćımu nejstabilněǰśımu izotopu). Je patrné, že jádra
s nejvyšš́ımi vazebnými energiemi na nukleon jsou izotopy Fe a Ni. Tedy na Obrázku 4 tvoř́ı
tyto prvky vrchol z d̊uvodu, že maj́ı nejvyšš́ı vazebné energie a nukleosyntéza uvnitř hvězd konč́ı
typicky právě zde.

Obrázek 3: a) Vazebné energie normované na počet nukleon̊u b) Vazebné energie normované na
počet nukleon̊u, přibĺıženo na ṕık u izotop̊u 56Fe, 62Ni, 88Sr. Převzato z [1].

Nukleosyntéza prvk̊u se Z větš́ım než Fe (Z = 26) reakcemi nabitých částic v nitrech hvězd
je potlačena, nebot’ procesy již nedodávaj́ı hvězdě energii kv̊uli coulombovské bariéře vyžaduj́ı
stále vyšš́ı teploty. Daľśı jádra jsou proto produkovány předevš́ım neutronovým záchytem. V

4Ekvivalentńı definice je - energie uvolněná při vytvořeńı jádra z jednotlivých nukleon̊u.
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oblastech A = 110 − 150 a A = 180 − 200 na Obrázku 4 jsou viditelná širš́ı a užš́ı maxima.
Pozorováńı těchto širš́ıch a užš́ıch maxim ukazuje na existenci daľśıch proces̊u nukleosyntézy,
kterým se budeme věnovat v sekćıch 3.4 a 3.5.

Obrázek 4: Relativńı výskyt prvk̊u ve slunečńı soustavě jako funkce hmotnostńıho č́ısla norma-
lizovaná na 106 Si atomů. Převzato z [32].

2.5 Prvotńı nukleosyntéza

Prvotńı nukleosyntéza nebo-li zkráceně BBN (z anglického Big Bang Nucleosynthesis) se začala
odehrávat v čase ∼1s a vše podstatné proběhlo proběhlo do 103 s. Protože hmotnostńı rozd́ıl
neutronu a protonu je relativně malý a d́ıky př́ıtomnosti vysokoenergetických lepton̊u prob́ıhaj́ı
v tomto prostřed́ı s teplotou okolo 1012 K neustále reakce

ve + p←→ e+ + n, ve + n←→ e− + p, (5)

při kterých je poměr proton̊u a neutron̊u v teplotńı rovnováze. Poměr neutron̊u a proton̊u v
teplotńı rovnováze je dán Boltzmannovým faktorem

n

p
= exp

{(
∆mc2

kT

)}
, (6)

kde ∆m = (mn − mp) = 1, 29 MeV, a který je pro T = 1012 K přibližně n/p ∼= 1. Teplota
prostřed́ı se s expanźı prudce snižovala a když dosáhla kT ≈ 0, 8 MeV, n/p ∼ 0,2, přestal tento
mechanismus udržovat rovnováhu, došlo k tzv. neutronovému freezoutu. Souběžně s přeměnami
(5) prob́ıhaly reakce

p+ n −→ d+ γ. (7)
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Kv̊uli ńızké vazebné energii vzniklého deuteria (2,22 MeV) a kv̊uli př́ıtomnosti velkého počtu
foton̊u s vyšš́ımi energiemi docházelo k okamžitému rozpadu deuteria. Tvorba prvk̊u je umožněna
když energie foton̊u klesne pod vazebnou energii deuteria.

Obrázek 5: Procesy nukleosyntézy lehkých prvk̊u. Převzato z [36].

S klesaj́ıćı teplotou prob́ıhá snáze přeměna neutron̊u na protony, a proto reakce (5) již nejsou
v rovnováze a poměr se přikláńı na stranu proton̊u. Při jisté telotě nastane k

”
zamrznut́ı“ poměru

množstv́ı n/p. Při této teplotě převládne rychlost rozṕınáńı vesmı́ru nad rychlost́ı prob́ıhaj́ıćıch
slabých interakćı a odpov́ıdá hodnotě T = 7, 5 · 109 K.

Po zamrznut́ı poměru množstv́ı n/p nabývá na významu rozpad neutronu n −→ p+ e−+ ve,
který se svým poločasem rozpadu 10,6 minuty [2], ovlivńı poměr neutron̊u a proton̊u s výsledkem
n
p ∼

1
7 .

Předestřeli jsme, že k nukleosyntéze dojde tehdy, až se středńı energie foton̊u ve vesmı́ru
bude rovnat vazebné energii deuteria, tedy 2,22 MeV. Ovšem reakce (7) nebude prob́ıhat ihned
po tom, co fotony dosáhnou této hranice. Jelikož je v tomto prostřed́ı přibližně 109 foton̊u na
jeden baryon5, stále ještě docháźı k rozpadu deuteria jako následek reakce s vysokoenergetickými
fotony.

Při daľśım poklesu teploty může d́ıky reakci (7) prob́ıhat tvorba daľśıch prvk̊u. Zvyšuje se
výskyt deuteria, tritia, izotop̊u helia, lithia a 7Be. Nukleosyntéza těchto izotop̊u je vidět na
Obr. 6. S klesaj́ıćı teplotou rostl výskyt deuteria, který byl zásadńı pro tvorbu daľśıch prvk̊u. Při
teplotě přibližně 109 K, kdy středńı energie foton̊u ve vesmı́ru prakticky neomezuje pr̊uběh reakce
(7) i nukleosyntézu. Reakce na Obr. 5, které vedou ke zvyšováńı nukleonového č́ısla, jsou bud’

reakcemi jader H nebo He. Reakce třech reaktant̊u jsou zanedbatelné, 7Be má poločas rozpadu 50
dńı, tedy je prakticky stabilńı. Situaci ztěžuje neexistence stabilńıch jader s nukleonovým č́ıslem

5Baryony jsou částice skládaj́ıćı se ze tř́ı kvark̊u, např́ıklad protony a neutrony.
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5 a 8. Nukleosyntéza prakticky konč́ı u 7Li.
V následuj́ıćı části zadefinujeme některé pojmy jaderné fyziky, které budeme dále použ́ıvat.

Obrázek 6: Časová osa vývoje relativńıho množstv́ı daných prvk̊u v ranném vesmı́ru. Převzato
z [35].

2.6 Účinný pr̊uřez

Jadernou reakci lze charakterizovat např́ıklad vstupńımi a výstupńımi participanty a jejich kine-
tickými energiemi. Jedna kvantitativńı charakteristika má výsadńı postaveńı - účinný pr̊uřez. Ten
je spojen s pravděpodobnost́ı, že vstupńı kanál se po reakci změńı na výstupńı kanál nebo z̊ustane
stejný pro konkrétńı participanty. Uvažujme svazek Nb částic za jednotku času t, procházej́ıćı
plochu A, které nalétávaj́ı na terč́ık. Počet nepřekrývaj́ıćıch se jader terč́ıku pro danou plochu
svazku A je Nt. Předpokládáme, že celkový počet interakćı za čas NR/t, které v terči nastanou
za čas, je roven celkovému počtu emitovaných produkt̊u interakce Ne/t. Pokud jsou produkty
interakce jen rozptýlené částice, které se interakce účastnily, mluv́ıme o pružném rozptylu. Pokud
jsou produkty jiné než interaguj́ıćı částice, pak mluv́ıme o reakci. Účinný pr̊uřez je definován jako

σ =
(NR/t)

[Nb/(At)]Nt
. (8)
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Počet vylétávaj́ıćıch částic pod úhlem θ ke svazku do prostorového úhlu dΩ definujeme jako NdΩ
R .

Potom definujeme diferenciálńı účinný pr̊uřez jako(
dσ

dΩ

)
=

NdΩ
R /t

Nt/At ·Nt
. (9)

2.7 Maxwell-Boltzmannovo rozděleńı

Maxwell-Boltzmannovo rozděleńı je pravděpodobnostńı rozděleńı rychlost́ı částic plynu v úzavřeném
systému. Ve stelárńım prostřed́ı je nutno brát v úvahu předpoklady, které jsou s t́ımto rozděleńım
spjaty. Systém, který chceme Maxwell-Boltzmannovým rozděleńım popsat, se nacháźı v termo-
dynamické rovnováze a částice se v tomto systému pohybuj́ı nerelativistickými rychlostmi. Dále
předpokládáme, že doba kolize částic je mnohem menš́ı než středńı volná dráha částic a částice
spolu jiným zp̊usobem neinteraguj́ı. Maxwell-Boltzmannovo rozděleńı ve tvaru

P (v) = 4πv2
( m

2πkT

)3/2
exp

{(
−mv

2

2kT

)}
, (10)

udává pravděpodobnost, že rychlost částice nabývá hodnoty v intervalu v a v+dv, kde k je Bolt-
zmannova konstanta6, T je termodynamická teplota a m je hmotnost částice. Pomoćı vztahu pro
kinetickou energii E = 1

2mv
2 a dE/dv = mv můžeme vyjádřit Maxwell-Boltzmannovo rozděleńı

energíı

P (E) =
2√
π

√
E

(kT )3/2
e−

E
kT , (11)

kde rozděleńı udává pravděpodobnost nalezeńı částice s energíı v intervalu E a E + dE. Funkce

nabývá svého maxima pro E = kT a jej́ı pokles je nejv́ıce ovlivněn členem e−
E
kT , d́ıky kterému

ubývá částic s vyšš́ı energíı exponenciálně.

2.8 Coulombovská bariéra

Jaderné reakce nabitých částic typicky záviśı na vzájemné energii reakce. Při ńızkých energíıch
(méně několik MeV) zač́ıná hrát významnou roli vzájemné coulombovské p̊usobeńı. Velikost
Coulombovské potenciálové bariéry lze vyjádřit ve tvaru

Vc =
e2

4πε0

Z0Z1

r
, (12)

kde ε0 je elektrická permitivita vakua, e2 je elementárńı náboj, r je vzdálenost mezi středy částic
a Z0, Z1 jsou protonová č́ısla. Zřejmě plat́ı, že pro rostoućı protonová č́ısla, se bude coulombovská
bariéra zvyšovat.

Při ńızkých energíıch částic (dokonce i v centrálńı oblasti hvězdy) nemuśı být energie do-
statečná k překonáńı coulombovské bariéry. Vezměme v úvahu dva protony ve vzdálenosti r =
10−15m, el. permitivitu vakua7 a elementárńı náboj8. Dosazeńım do (12) źıskáme výšku coulom-
bovské bariéry 1,4 MeV. Jestliže hvězdné prostřed́ı aproximujeme jako ideálńı plyn, kde středńı

6Boltzmannova konstanta k = 8, 6173 · 10−5 eV·K−1

7Permitivita vakua ε0 = 8, 85 · 10−12Fm−1

8Elementárńı náboj e = 1, 602 · 10−19C
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kinetická energie částic ideálńıho plynu je 3
2kT , pak termodynamická teplota odpov́ıdaj́ıćı ener-

gii coulombovské bariéry je T ' 1, 08 · 1010 K. Tato hodnota řádově přesahuje teploty uvnitř
Slunce, ve kterém teplota v jádře dosahuje 1,5·107 K. Pro protony předpokládáme Maxwell-
Boltzmannovo rozděleńı, proto je potřeba pod́ıvat se s jakou pravděpodobnost́ı můžeme nalézt
protony s větš́ı energíı než je středńı kinetická energie. Tato pravděpodobnost podle M-B rozděleńı

(11) klesá se členem e−
E
kT . Pro energii, která je odhadem o tři řády větš́ı klesá pravděpodobnost

nalezeńı s faktorem e−1000 neboli 10−434. Zároveň celkový počet částic ve Slunci je přibližně
roven jeho hmotnosti dělené hmotnost́ı protonu, 1, 99 · 1030/1, 67 · 10−27 ∼ 1057. Proto šance na-
lezeńı jádra s dostatečnou energíı pro překonáńı coulombovské bariéry se bĺıž́ı nule. Tato úvaha
(do objevu kvantového tunelového jevu) bránila porozuměńı roli jaderných reakćı ve hvězdách.
K vyřešeńı tohoto problému bylo zapotřeb́ı kvantové mechaniky a konkrétně tunelového jevu,
který bude představen dále.

2.9 Astrofyzikálńı S-faktor

V oblasti ńızkých energíı je v jaderné astrofyzice často použ́ıván namı́sto účinného pr̊uřezu tzv.
astrofyzikálńı S-faktor. Astrofyzikálńı S-faktor je definován jako

S(E) =
E

e−2πη
σ(E), kde η =

Z1Z2e
2

4πε0~v
. (13)

V tomto př́ıpadě veličina v představuje relativńı rychlost částic v těžǐst’ové soustavě. Veličina η
se nazývá Sommerfeld̊uv parametr, který je provázán s Gamowovým faktorem (16) jako Pg =
exp{(−2πη)}. Význam zavedeńı S-faktoru spoč́ıvá v tom, že se z účinného pr̊uřezu vyfaktorizuje
zejména silná exponenciálńı závislost daná coulombovskou bariérou a s energetickou závislost́ı
astrofyzikálńıho S-faktoru je možné lépe pracovat.

2.10 Tunelový jev

Kvantový tunelový jev vysvětluje možnost pr̊uchodu částice (vlnové funkce) potenciálovou bariérou,
který vzhledem k výšce bariéry podle klasické fyziky neńı možný. Tento jev studoval ve 20. le-
tech 20. stolet́ı fyzik George Gamow, jenž se zasloužil o vysvětleńı α rozpadu. Při něm se jádro
rozpadá a α částice procháźı coulombovskou bariérou, přestože nemá dostatečnou energii na jej́ı
překonáńı.

Pro coulombovský potenciál lze koeficient pr̊uchodu určit z rovnice

T̂ ≈ exp

{(
−2

~
√

2m

∫ Rc

R0

√
Z0Z1e2

r
− Edr

)}
, (14)

kde Z0, Z1 jsou el. náboje projektilu a terč́ıku, R0 je poloměr square-well potenciálu a definuje
výšku coulombovské bariéry VC = Z0Z1e

2/R0. Veličinu Rc označujeme jako klasický bod obratu
a je to vzdálenost, při které by se nalétávaj́ıćı částice od bariéry odrazila podle klasické fyziky
[1].

Integrál ve výrazu (14) je analyticky řešitelný a pomoćı definice klasického bodu obratu
E = VC(Rc) = Z0Z1e

2/Rc dostaneme výsledek pro koeficient pr̊uchodu

T̂ ≈ exp

{(
−2

~

√
2m

E
Z0Z1e

2

[
arccos

√
E

VC
−

√
E

VC

(
1− E

VC

)])}
. (15)
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Hlavńı člen koeficientu pr̊uchodu s-vlny coulombovskou bariérou pro malé energie ve srovnávńı
s výškou bariéry

T̂ ≈ exp

{(
−2π

~

√
m

2E
Z0Z1e

2

)}
≡ e−2πη (16)

se nazývá Gamowův faktor (také penetrabilita), η = αZ0Z1

√
µc2/2E je Sommerfeld̊uv parametr,

µ je redukovaná hmotnost, α je konstanta jemné struktury.

Energetická závilost Gamowova faktoru (16) je určena členem e−1/
√
E , a proto se při ńızkých

energíıch bĺıž́ı k nule. Pokud uvažujeme pravděpodobnost pr̊uniku bariérou v prostřed́ı, kde plat́ı

M-B rozděleńı, bude tato pravděpodobnost determinována součinem člen̊u e−E/kT a e−1/
√
E . Člen

e−E/kT energetické závislosti (11) jde k nule pro vyšš́ı energie. Pr̊unik coulombovskou bariérou
s nějvětš́ı pravděpodobnost́ı nastane v energetickém okně definovaném jako Gamowův ṕık. Na
Obrázku 7 Gamowův ṕık lež́ı mezi exponenciálńım tailem vysokoenergetických částic Maxwell-
Boltzmannova rozděleńı a pravděpodobnost́ı tunelového jevu. Energie maxima - Gamowův ṕık
- je dána produktem e−E/kT e−2πη člen̊u Maxwell-Boltzmannova rozděleńı a pravděpodobnosti
tunelového jev. Obsah plochy Gamowova ṕıku je úměrný reakčńı rychlosti.

Obrázek 7: Gamowův ṕık e−E/kT e−2πη je produktem Maxwell-Boltzmannova rozděleńı, resp.
pravděpodobnosti tunelového jevu a obsah plochy pod jeho křivkou odpov́ıdá reakčńı rychlosti.
Převzato z [34].
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3 Procesy nukleosyntézy

3.1 Proton-protonový řetězec

Proton-protonové řetězce
”
převáděj́ı“ čtyři protony na atom helia. Tyto řetězce jsou vlastně tři

posloupnosti reakćı pp1, pp2, pp3. Pro všechny tři řetězce jsou prvńı dvě reakce totožné a řetězce
se lǐśı v následuj́ıćıch reakćıch, jak je vidět z Tabulky 1. Reakce, ve kterých se pp řetězce větv́ı
jsou závislé na teplotě, a proto každý z pp řetězc̊u prob́ıhá přednostně v jiném teplotńım rozmeźı,
což je ukázáno na Obrázku 8.

3.1.1 pp1 řetězec

Prvńı reakce společná pro všechny tři pp řetězce je

1H +1 H→ 2H + e+ + νe, (17)

ve které se slučuj́ı dva protony za vzniku deuteronu, pozitronu a elektronového neutrina. Energie
uvolněná při této reakci je Q = 1,442 MeV, kde je zahrnuta i anihilačńı energie pozitronu s daľśım
elektronem v prostřed́ı. Neutrino se s vysokou pravděpodobnost́ı nebude účastnit žádných reakćı
uvnitř hvězdy, a proto se jeho energie nepřeměńı na tepelnou. Ze znalosti středńı hodnoty energie
neutrina 265 keV (Bahcall 1989) zjist́ıme, že Q = 1,442 - 0,265 = 1,177 MeV [1].

Proces (17) prob́ıhá pomoćı slabé interakce, a proto je jeho účinný pr̊uřez asi o 20 řád̊u menš́ı
než účinné pr̊uřezy typické pro jaderné reakce [2]. Zároveň je (17) reakćı dvou nabitých částic,
takže jej́ı účinný pr̊uřez závislý na pr̊uchodu coulombovskou potenciálovou bariérou. Z těchto
d̊uvod̊u byl účinný pr̊uřez reakce (17) pouze teoreticky odvozen a nebyl změřen. Odpov́ıdaj́ıćı
hodnota astrofyzikálńıho S-faktoru byla odvozena v [5] jako

S(E = 0) = (3, 78± 0, 15)10−25MeV · b. (18)

Deuteron z reakce p(p,e+ν)d může zaniknout mnoha zp̊usoby a reakce

d + p→ γ + 3He (19)

je jen jednou z možnost́ı. Pro pp řetězce má ovšem velký význam, protože vzniklý deuteron se
stále pohybuje v prostřed́ı bohatém na protony. I když maj́ı konkurenčńı reakce d + d → p + t
nebo d + d→ n +3 He větš́ı účinný pr̊uřez, výsledná rychlost reakce nezáviśı pouze na něm, ale
také na relativńım výskytu daného prvku. Energie uvolněná při p(p,γ)3He reakci je Q = 5,493
MeV [1]. Reakce (19) prob́ıhá pomoćı elektromagnetické a silné interakce, proto jsou S-faktor z
[6]

S(E) = 0.20 · 10−6 + 5, 60 · 10−6E + 3, 10 · 10−6E2 MeV · b (20)

a rychlost reakce o mnoho řád̊u větš́ı než reakce (17).
Jádra 3He, která postupně vznikla reakcemi (17) a (19) se mohou stát reaktanty mnoha

rozných proces̊u, z nichž největš́ı S-faktory maj́ı procesy 3He(d,p)4He a 3He(3He,2p)4He s od-
pov́ıdaj́ıćımi S-faktory S(0) = 6, 24MeVb, resp. S(0) = 5, 5MeVb [2]. Rychlost reakce ovšem
zálež́ı i na relativńım množstv́ı částic př́ıstupných k reakci. Deuteron̊u je v prostřed́ı velmi málo
a hlavńım kanálem uzav́ıraj́ıćı pp1 řetězec je tedy

3He + 3He→ p + p + 4He. (21)
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Obrázek 8: Zlomek 4He vyprodukovaný pp1, pp2 a pp3 řetězci. Řetězce jsou hlavńımi zdroji 4He
při teplotách T < 18 MK, resp. T = 18− 25 MK, resp. T > 25 MK. Převzato z [1]

pp1 řetězec pp2 řetězec pp3 řetězec

p(p,e+ν)d p(p,e+ν)d p(p,e+ν)d
d(p,γ)3He d(p,γ)3He d(p,γ)3He

3He(3He,2p)4He 3He(4He,γ)7Be 3He(4He,γ)7Be
7Be(e−,ν)7Li 7Be(p,γ)8B

7Li(p,4He)4He 8B(β+ν)8Be
8Be(4He)4He

Tabulka 1: Reakce tvoř́ıćı řetězce pp1, pp2, pp3.

3.2 CNO cykly

Pokud jsou ve hvězdném prostřed́ı př́ıtomny i těžš́ı izotopy, může spalováńı vod́ıku prob́ıhat i
pomoćı druhého známe procesu, kterým jsou CNO cykly. V tomto př́ıpadě se jedná o cykly v
pravém slova smyslu, protože izotopy 12C,14 N,15 N,16 O maj́ı funkci katalyzátor̊u, takže vstupuj́ı
a vystupuj́ı z reakćı nezměněny. Energie Q uvolněná při CNO cyklech je stejná jako u proton-
protonových řetězc̊u. CNO cykly mohou prob́ıhat rychleji než pp řetězce, ale muśı překonat 6-7
krát [3] vyšš́ı Coulombovu bariéru kv̊uli reakćım protonu s izotopem maj́ıćı vyšš́ı protonové č́ıslo.
To indikuje, že CNO cykly budou dominantńı pro vyšš́ı teploty prostřed́ı, kde přidaná energie
zvyšuje pravděpodobnost překonáńı Coulombovy bariéry. Závislost produkce energie na teplotě
pro oba procesy spalováńı vod́ıku je zobrazena na Obrázku 10. CNO cykly jsou hlavńımi zdroji
energie pro hvězdy těžš́ı než Slunce na hlavńı posloupnosti H-R diagramu.

Tabulka 2 ukazuje, že každý cyklus se vyznačuje t́ım, že přeměńı 4 protony na 4He a vrát́ı
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se zpět na začátek. Cykly mezi sebou samozřejmě mohou přecházet a právě např reakce úniku z
cyklu bývaj́ı pro studium velmi zaj́ımavé.

CNO1 CNO2 CNO3 CNO4
12C(p,γ)13N 14N(p,γ)15O 15N(p,γ)16O 16O(p,γ)17F
13N(β+ν)13C 15O(β+ν)15N 16O(p,γ)17F 17F(β+ν)17O
13C(p,γ)14N 15N(p,γ)16O 17F(β+ν)17O 17O(p,γ)18F
14N(p,γ)15O 16O(p,γ)17F 17O(p,γ)18F 18F(β+ν)18O
15O(β+ν)15N 17F(β+ν)17O 18F(β+ν)18O 18O(p,γ)19F

15N(p,4He)12C 17O(p,4He)14N 18O(p,4He)15N 19F(p,4He)16O

Tabulka 2: Reakce tvoř́ıćı CNO cykly. Označeńı cykl̊u je přejato z [1].

3.3 3α proces

Helium, jež vzniká ve stelárńım prostřed́ı pp řetězci a CNO cyklem, se po vyčerpáńı vod́ıkového
paliva stává novým zdrojem energie hvězdy. Hvězda se smršt’uje a t́ım zvyšuje teplotu v jádře.
Jakmile teplota dosáhne hodnoty T = 108 K [4], začne se velkou měrou pod́ılet na produkci
energie 3α proces. Koncovým produktem 3α procesu je 12C. Zp̊usob jeho vzniku byl do poloviny
50. let záhadou. Pozorovaný výskyt 12C se totiž nedá vysvětlit nukleosyntézou Velkého Třesku.

Spalováńı helia zač́ıná 3α procesem, který můžeme rozdělit do dvou krok̊u zobrazených na
Obrázku 9. Prvńım krokem je reakce

4He +4 He←→8 Be, (22)

při které vzniká rezonance 8Be s š́ı̌rkou Γ ' 5, 5 eV (nestabilńı v základńım stavu má krátký
poločas rozpadu T1/2 = 6, 7 · 10−17 s [1]). Vzniklé 8Be (nevázaný stav s energíı 92 keV [1]) se
rozpadá zpět na dvě α částice. Proces (22) prob́ıhá rovnovážně oběma směry a tak lze mluvit o
malé koncentraci 8Be v prostřed́ı. V následuj́ıćım kroku třet́ı α částice interaguje s jádrem 8Be
v reakci

8Be + α←→ γ + 12C*, (23)

za vzniku excitovaného stavu 12C*. Tento rezonančńı stav, také známý jako Hoyle̊uv stav, s
poločasem rozpadu okolo 2,4·10−16 s se v 99,96% př́ıpad̊u rozpadá zpět na 8Be emiśı α č́ıstice.
Ve zbylých 0,04% př́ıpad̊u se Hoyle̊uv stav bud’ pomoćı γ emise nebo vytvořeńım páru dostává
do základńıho stavu 12C [7]. Závislost produkce energie na vnitřńı teplotě hvězd 3α procesu v
porovnáńı s pp řetězcem a CNO cyklem je na Obrázku 10.

3.4 s-proces

Z angl. slow neutron capture process. Pro jádra A ¿ 60 termojaderná fúze již neńı možnost́ı
pro źıskáváńı energie, nebot’ vazebná energie na nukleon má s routoućım A klesaj́ıćı tendenci.
Procesem pro źıskáńı energie z těžkých jader v okoĺı 56Fe je záchyt neutronu. Předpokládejme,
že těžké jádro X se nacháźı v prostřed́ı s tak malým počtem neutron̊u, že při zachyceńı neutronu
jádrem X dojde k β− rozpadu dř́ıve, než jádra zachyt́ı daľśı neutron. Rozpad β− (pro neutron
popsán n→ p + e− + νe) si přeṕı̌seme do obecného tvaru

A
ZX →A

Z+1 Y + e− + νe. (24)
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Obrázek 9: Schématické zobrazeńı 3α procesu. V prvńım kroku prob́ıhá reakce (22), následně
(23) za vzniku Hoyleova stavu, který bud’ podléhá α rozpadu (99,96%) nebo se daľśımi procesy
dostává do základńıho stavu 12C (0,04%). Převzato z [7].

Obrázek 10: Porovnáńı produkce energie pp řetězce, CNO cyklu a 3α procesu v závislosti na
teplotě. Převzato z [8]

Zachyt́ı-li jádro neutron a následně podlehne β− rozpadu, zvýš́ı se jeho protonové i nukleonové
č́ıslo

A
ZX + n→A+1

Z X
′ →A+1

Z+1 Y (25)

16



(24) a vznikne tak těžš́ı prvek. Tento postup záchytu a β− rozpadu se může opakovat. V každém
kroku se zvyšuje bud’ nukleonové nebo protonové č́ıslo. Tento proces konč́ı u 209Bi, který je
nejtěžš́ım stabilńım jádrem. Následné záchyty neutron̊u povedou na radioaktivńı jádra rozpa-
daj́ıćı se α rozpadem [1].

Tento proces typicky prob́ıhá ve hmotných hvězdách a neutrony jsou do prostřed́ı uvolňovány
reakcemi z tzv. neutronových generátor̊u - 13C(α,n)16O nebo 22Ne(α,n)25Mg.

3.5 r-proces

Z angl. rapid neutron capture process. Existence ṕık̊u u hmot A ∼ 130 a 135 a přirozeně ra-
dioaktivńıch prvk̊u jako jsou např́ıklad 235U a 238U ukazuje na existenci daľśıho mechanismu
nukleosyntézy. Vznik těchto prvk̊u nemůže být vysvětlen s-procesem, protože ten konč́ı u 209Bi.
Na rozd́ıl od s-procesu, v r-procesu předpokládáme prostřed́ı s velkou hustotou volných neutron̊u.
V takovém prostřed́ı budou záchyty neutron̊u prob́ıhat poměrně častěji než β rozpady. T́ımto
zp̊usobem se zvyšuje nukleonové č́ıslo až do doby, než vzniklá jádra maj́ı tak krátký poločas roz-
padu, že se nestihne zachytit daľśı neutron a podlehne β− rozpadu. Na Obrázku 11 je schématická
ukázka s-procesu a r-procesu.

Prostřed́ı, ve kterém docháźı k nukleosyntéze pomoćı r-procesu bylo dlouho neznámé a soudilo
se, že souviśı s velmi masivńımi hvězdami. Pozorováńı gravitačńıch vln observatoř́ı LIGO [26]
ukázalo, že srážky neutronových hvězd prob́ıhaj́ı dostatečně často, takže mohou být hlavńım
mı́stem nukleosyntézy pomoćı r-procesu.

Obrázek 11: Schématické znázorněńı principu s-procesu a r-procesu neutronovým č́ıslem na vo-
dorovné ose, s protonovým č́ıslem na svislé ose. Ve spodńı části je r-proces vyobrazen jako
posloupnost rychlých neutronových záchyt̊u izotopem železa 56Fe konč́ıćı β− rozpadem izotopu
68Fe. Série neutronových záchyt̊u a β− rozpad̊u v horńı části představuje s-proces.
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4 Př́ımé a nepř́ımé experimentálńı metody

4.1 Nepř́ımé metody

Kromě znalosti a pochopeńı proces̊u prob́ıhaj́ıćıch ve hvězdách je rovněž d̊uležité znát jejich rych-
losti. V minulé kapitole jsme popsali některé procesy, které prob́ıhaj́ı v řetězci reakćı, např́ıklad
pp-̌retězce a CNO cykly. V každém řetězci procesu najdeme části, které jsou d̊uležitěǰśı pro pro-
dukci energie, a části, které významně ovlivňuj́ı rychlost celého řetězce. Pro energetickou bilanci
a rychlost procesu je nutné znát účinné pr̊uřezy jednotlivých reakćı.

Př́ımá měřeńı účinných pr̊uřez̊u v laboratorńıch podmı́nkách jsou možná, ale v d̊usledku
toho, že energie reakćı bývá obvykle v řádu deśıtek až stovek keV, je účinný pr̊uřez velmi
malý (nano barny až piko barny). Takové experimenty jsou obecně velmi náročné a vyžaduj́ı
dedikované technologie (urychlovače s intenzivńımi svazky, technologicky náročné terče), řešeńı
přirozeného a kosmického pozad́ı a dlouhodobou stabilitu experimentu. Energie, při kterých ty-
picky prob́ıhaj́ı astrofyzikálńı jaderné reakce, jsou menš́ı než coulombovská bariéra (obvykle v
řádu jednotek MeV). Nutnost́ı bývá provádět experimenty při vyšš́ıch energíıch a následně ex-
trapolovat výsledek dol̊u k nižš́ım energíım. Pro tyto účely je vhodné použ́ıvat namı́sto účinného
pr̊uřezu tzv. astrofyzikálńı S-faktor

S(E) = Eσ(E) exp(2πη), (26)

který faktorizuje exponenciálńı závislost účinného pr̊uřezu σ(E) ∝ exp(2πη), kde η = αZ0Z1

√
µc2/2E

je Sommerfeld̊uv parametr, který byl definován v 2.9. Extrapolace může ovšem vést k chybnému
výsledku v d̊usledku př́ıtomnosti neznámé rezonance. Z těchto d̊uvod̊u nepř́ımé metody našly
své mı́sto v jaderné astrofyzice. V následuj́ıćım textu budou popsány tři nepř́ımé metody: me-
toda Trojského koně (THM), metoda asymptotického normalizačńıho koeficientu (ANC) a také
Coulombovská disociačńı metoda (CDM).

4.1.1 Metoda Trojského koně

Metoda Trojského koně umožňuje źıskat účinný pr̊uřez dvoučásticové reakce

x+A→ b+B (27)

při astrofyzikálńıch energíıch měřeńım účinného pr̊uřezu tzv. TH (Trojan Horse) reakce

a+A→ b+B + s. (28)

V TH reakci je jádro a, které má dominantńı s−x clusterovou strukturu (a = s⊕x), urychleno nad
energii coulombovské bariéry a po pr̊uniku bariérou se rozpadá v poli A. Následně x interaguje
s A, zat́ımco s (nazývaný spectator =

”
divák“) se interakce neúčastńı [13]. K tomu je potřeba

splněńı quasi-free (QF) kinematických podmı́nek, které vycházej́ı z toho, že relativńı hybnost
mezi clustery s a x je nulová, nebo malá v porovnáńı s vlnovým č́ıslem vázaného stavu s− x. V
takovém př́ıpadě bude interakce mezi s a x malá a clustery od sebe budou maximálně vzdáleny
[10]. K jádr̊um s takovými vlastnostmi se odkazujeme jako k TH-jádr̊um a př́ıklady již použitých
TH-jader v experimentech jsou uvedeny v Tabulce 3. Energie projektilu EA je zvolena tak, aby
převyšovala energii coulombovské bariéry A+a a zároveň, aby vzájemná energie komplexu x+A
byla v oblasti prahu reakce. Schéma reakce u metody Trojského koně je znázorněno na Obrázku
12.
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TH-jádro Vazebná 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 α− d
5 9Be 2,467 α−5 He

Tabulka 3: Jádra s clusterovou strukturou, která byla použita jako TH-jádra a jejich vazebná
energie. Převzato z [9].

Pokud εsx je vazebná energie mezi s−x v jádře a, pak relativńı energie A−x bude dána jako

EAx =
p2
Ax

2µAx
− p2

sx

2µsx
− εsx, (29)

kde pjx představuje relativńı hybnosti a µjx redukované hmotnosti jednotlivých pár̊u, kde j =
A, s. Z podmı́nky QF mechanismu máme psx = 0 a pokud uvažujeme laboratorńı soustavu, kde
a je v klidu, dostáváme pro relativńı energii EAx z rovnice (29)

EAx =
mx

mx +mA
EA − εsx, (30)

kde mx,mA jsou hmotnosti jednotlivých jader. Právě d́ıky faktoru mx/(mx + mA) a odečtu
vazebné energie εsx z̊ustává relativné energie EAx pro reakci (27) velmi malá nebo i negativńı
v závislosti na p̊uvodńı energii EA [10]. Je potřeba zd̊uraznit, že reakce (28) může proběhnout

Obrázek 12: Diagram znázorňuj́ıćı TH reakci a + A → b + B + s v QF kinematice prob́ıhaj́ıćı
skrze reakci x+A→ b+B. Převzato z [13].

r̊uznými mechanismy lǐśıćımi se od výše popsaného QF mechanismu. Proto je potřeba odlǐsit
QF př́ıspěvek od ostatńıch reakčńıch kanál̊u. Pro výběr události vzniklých v QF mechanismu je
vypracována řada technik a mimo jiné je nutné analyzovat rozděleńı hybnosti |ϕ(~ps)|2 neintera-
guj́ıćıho clusteru s.

Jak bylo řečeno, tak interakce mezi spectatorem s a produkty B, b ve schématu na Obrázku
12 je nulová nebo zanedbatelná při QF podmı́nkách, a proto se spectator nezohledňuje v dife-
renciálńım účinném př̊uřezu. V úvahu se berou fragmenty b, B a s použit́ım plane-wave-impulse
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aproximace (PWIA) nebo distorted-wave-impulse aproximace (DWIA) je źıskán trojitý dife-
renciálńı účinný pr̊uřez TH reakce

d3σ

dEbdΩbdΩB
= KF |ϕa(~psx)|2

(
dσ

dΩc.m.

)
, (31)

kdeKF je kinematický faktor (funkce hmotnost́ı, hybnost́ı a úhl̊u vylétávaj́ıćıch částic); (dσ/dΩc.m.)
HOES

je half-off-energy-shell diferenciálńı účinný pr̊uřez reakce (27) s energíı Ec.m. v těžǐst’ové soustavě
takovou, že Ec.m. = EbB − Q, kde EbB je relativńı energie vylátávaj́ıćıch částic b, B a Q je
Q-hodnota reakce (27); ϕa(~psx) je člen úměrný Fourierově transformaci radiálńı vlnové funkce
relativńıho pohybu interclusteru s− x [9, 10, 14].

4.1.2 Metoda coulombovské disociace

Daľśı nepř́ımou metodou, která má astrofyzikálńı uplatněńı, je coulombovská disociace (CD).
Metoda vznikla již v 90. letech 20. stolet́ı na základě práce Baura, Bertulaniho a Rebela [15].
Myšlenka metody spoč́ıvá v uvědoměńı, že mı́sto př́ımého zkoumáńı radiačńıho záchytu b+ c→
a + γ můžeme studovat proces opačný γ + a → b + c, kde je použita symetrie obráceńı času (a
je v základńım stavu).

V této metodě se využ́ıvá projektilu a, který se rozpadá v coulombovském poli těžkého
terč́ıkového jádra na částic b a c. Schéma CD metody je ukázáno na Obrázku 13. V tomto
procesu

a+ T → b+ c+ T, (32)

je b celé jádro a c představuje jeho valenčńı nukleon. Pro použit́ı CD metody je požadováno,
aby jaderný breakup effect byl zanedbatelný nebo přesně znám. Pro čistý coulombovský rozpad
je nutný velký impact parametr nebo malý rozptylový úhel. Nav́ıc pokud nedocháźı k žádným
excitaćım uvnitř terč́ıku, proces je nazýván elastický breakup.

K výhodám CD metody patř́ı skutečnost, že měřeńı může prob́ıhat při velkých energíıch
svazku a účinné pr̊uřezy se zvětšuj́ı při vyšš́ıch energíıch [10].

Proces coulombovské disociace je svázán s procesem γ + a → b + c zmı́něným na začátku
kapitoly. Lze tedy určit účinný pr̊uřez σπλγ,n tohoto procesu, kde π znač́ı elektrický nebo magnetický

multipól λ. Účinný pr̊uřez σn,γ procesu záchytu b+ c→ a+ γ je možné źıskat pomoćı σπλγ,n jako

σn,γ =
2(2ja + 1)

(2jb + 1)(2jc + 1)

k2
γ

k2
bc

σπλγ,n, (33)

kde ja, jb, jc jsou spiny částic a, b, resp. c; kγ je vlnové č́ıslo fotonu a kbc je vlnové č́ıslo relativńıho
pohybu mezi b, c [10].

4.1.3 Metoda asymptotického normalizačńıho koeficientu

Metoda asymptotického normalizačńıho koeficientu (zkráceně ANC) je nepř́ımá metoda už́ıvaná
k určeńı účinného pr̊uřezu reakćı radiačńıho záchytu, který je typický pro reakce v prostřed́ı
hvězd. Reakce záchytu jsou zde př́ımého nebo rezonančńıho charakteru. Coulombovská (nebo
jiná) bariéra je podmı́nkou periferńıho charakteru reakćı. Jak jsme již naznačili v kapitole 2.10,
záchyt může proběhnout i přes coulombovskou bariéru d́ıky exponenciálńımu tailu vlnové funkce.
Účinný pr̊uřez, resp. astrofyzikálńı S-faktor záchytu záviśı na překryvu tail̊u vlnových funkćı
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Obrázek 13: Coulombovská disociace a→ b+ c v elektromagnetickém poli terč́ıkového jádra ZT .
Převzato z [15].

počátečńıho a koncového vázaného stavu, jejichž velikosti jsou dány normalizačńım koeficientem
(ANC).

Uvažujme proces př́ımého záchytu protonu A + p → B + γ. Takovému procesu odpov́ıdá
účinný pr̊uřez

σ(E) ≈ |〈ψB|Ô(EL)|ψAψpχ(+)〉|2 ≈ |〈IBAp|Ô(EL)|χ(+)〉|2, (34)

kde χ(+) je vlnová funkce vstupńıho kanálu, Q̂(EL) je elektromagnetický operátor, IBAp je radial
overlap function [10]. Pro ψB, ψA a ψp vlnové funkce jádra B, resp. jádra A, resp. protonu lze
zapsat integrál IBAp jako

IBAp(r) = 〈ψB|ψAψp〉. (35)

Radiálńı část funkce (35) lze v asymptotické limitě (kdy jaderné śıly jsou zanedbatelné) vyjádřit
pomoćı Whittakerovy funkce W

IBAp(rAp)→ CBAp
WlA+1/2(2kAprAp)

rAp
, (36)

kde člen CBAp nazýváme asymptotický normalizačńı koeficient (ANC), kAp je vlnové č́ıslo. Tento
koeficient pro systém A+p→ B určuje amplitudu tailu vlnové funkce na vzdálenostech rAp > RB,
kde RB je dosah jaderné interakce mezi protonem a jádrem A. V podmı́nkách, kdy reakce prob́ıhá
periferně, tedy na vzdálenostech větš́ıch než TB lze přepsat účinný pr̊uřez (34) do tvaru

σ(E) = (CBAp)
2w(E), (37)

kde funkce w(E) nezáviśı na struktuře vázaného stavu B. Velikost účinného pr̊uřezu př́ımého
záchytu je funkćı ANC [10]. Nezávisle určené ANC v př́ımých reakćıch v periferńıch podmı́nkách
lze použ́ıt k výpočtu účinného pr̊uřezu astrofyzikálńıch reakćı př́ımého radiačńıho záchytu prob́ıhaj́ıćıch
za ńızkých energíı.

Vybrané reakce použité k určeńı ANC muśı být periferńı a logicky muśı obsahovat stejný
vertex jako zkoumané astrofyzikálńı reakce. Ideálńı př́ıpad pro aplikaci ANC je slabě vázaný
koncový stav a k radiačńımu záchytu nedocháźı pomoćı rezonanćı, př́ıpadně jsou rezonance dosti
vzdáleny od zkoumané energetické oblasti [10, 12].
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Obrázek 14: Vlevo - př́ımý radiačńı záchyt A(x, y)B. Vpravo - reakce A(x, y)B, při které dojde
k přeneseńı clusteru a. Převzato z [10].

5 Detekčńı techniky pro studium jaderných reakćı

V experimentálńım studiu jaderných reakćı se setkáváme s řadou typ̊u detektor̊u v závislosti od
vlastnost́ı detekovaných částic. V jaderných reakćıch typicky detekujeme - (i) nabité částice -
zde je nejběžněǰśı zp̊usob detekce pomoćı polovodičových detektor̊u, (ii) fotony - opět se detekuj́ı
polovodičovými detektory, ale i scintilačńımi detektory, (iii) neutrony - kde jsou často použ́ıvány
scintilátory, př́ıpadně 3He č́ıtače. Existuje řada daľśıch typ̊u detektor̊u, nicméně zde se budeme
podrobně zabývat dvěma typy.

5.1 Scintilačńı detektory

Princip fungováńı scintilačńıho detektoru spoč́ıvá v tom, že energie zkoumané částice je scin-
tilačńım materiálem absorbována a následně převedena na viditelné světlo. Tento proces se
nazývá scintilace. Toto scintilačńı zářeńı je přivedeno do fotonásobiče, ve kterém docháźı k
přeměně na elektrický impulz. Ze znalosti všech proces̊u prob́ıhaj́ıćıch ve scintilačńım detektoru
můžeme velikost tohotu impulzu proporcionálně přǐradit k energii zachycené částice.

Podle r̊uzných druh̊u scintilačńıch materiál̊u rozlǐsujeme i typy detektor̊u. K anorganickým
scintilátor̊um řad́ıme např́ıklad krystaly ZnS(Ag) a NaI(Tl). Výhodou anorganických scintilátor̊u
je vysoká hustota a vysoké protonové č́ıslo, které zvyšuj́ı pravděpodobnost zastaveńı př́ıchoźı
částice nebo zářeńı. Nevýhodou můžou být hygroskopické vlastnosti některých krystal̊u, které je
pak nutno chránit před vzdušnou vlhkost́ı.

Často použ́ıvané jsou plastové scintilátory kv̊uli jejich rozmanotosti, co se týče jejich tvar̊u a
velikost́ı. Výhodou je také rychlý přenos signálu.

Použit́ı r̊uzných scintilačńıch materiál̊u záviśı na druhu detekovaných částic nebo zářeńı.

5.2 Scintilátory pro r̊uzné druhy částic

Pro detekci iont̊u jako jsou např́ıklad částice α se použ́ıvaj́ı anorganické scintilátory. Silné io-
nizačńı vlasnosti takových částic totiž v organických scintilátorech vyvolávaj́ı procesy, které
narušuj́ı linearitu mezi p̊uvodńı energíı částice a výsledným signálem. Typicky jsou tedy k scin-
tilaci použity anorganické krystaly NaI a ZnS. Z těchto dvou má ZnS horš́ı rozlǐseńı a je vhodné
sṕı̌se pro ńızkou četnost α částic.
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Zářeńı γ je lépe detekováno v materiálech s vysokým protonovým č́ıslem Z. Tato skutečnost se
odv́ıj́ı od typických proces̊u, které prob́ıhaj́ı mezi látkou a γ zářeńım. Jsou jimi fotoelektrický jev,
Compton̊uv rozptyl a tvorba páru. Compton̊uv rozptyl je v tomto př́ıpadě proces, kdy rozptýlený
γ foton může uniknout z detektoru, aniž by předalo všechnu svou energii. Př́ı fotoelektrickém jevu
je veškerá předaná energie absorbována materiálem a jejich účinný pr̊uřez záviśı na protonovém
č́ısle jako Z5, při tvorbě páru e−, e+ z̊ustávaj́ı v materiálu detektoru ovšem dva fotony (E = 511
keV), vzniklé anihilaćı e+ mohou jeden či oba uniknout z detektoru bez detekce. Účinný pr̊uřez
fotoefektu má závislost Z2, zat́ımco pro Compton̊uv rozptyl plat́ı lineárńı závislost na Z. Z těchto
d̊uvod̊u jsou často použ́ıvané plasty nebo NaI(Tl).

V posledńıch dekádách źıskaly na popularitě La(Br)a Ce(Br), které maj́ı vynikaj́ıćı rozlǐseńı
(∼ 3%) ve srovnáńı s dř́ıve už́ıvanými scintilátory (∼ 10%).

Pro př́ıpad neutron̊u si neutrony můžeme rozdělit na rychlé a termálńı. Pro detekci rychlých
neutron̊u se použ́ıvaj́ı plasty nebo jiné organické materiály s velkým počtem atomů vod́ıku.
Detekce rychlých neutron̊u znamená předevš́ım detekci zpětných neutron̊u z rozptylu (n,p). Pro
detekci termálńıch neutron̊u se využ́ıvaj́ı jaderné reakce (n,γ) a (n,α). Proto je výhodné použ́ıt
materiály jako jsou 6Li, 10B, pro které jsou účinné pr̊uřezy takových reakćı vysoké.

5.3 Polovodičové detektory

Polovodičové detektory funguj́ı na principu vytvořeńı objemu bez nosič̊u náboje v materiálu a
následné detekci ionizace. Částice, která vlétne do detektoru, může ztrácet energii a v takovém
př́ıpadě dojde k přechodu elektronu z valenčńıho do vodivostńıho pásu. Vakance (d́ıra), která
z̊ustane po elektronu ve valenčńım pásu, se oproti záporně nabitým elektron̊um jev́ı jako částice
s kladným nábojem.

Detektor je typicky PN přechod, který je zapojen v závěrném směru. Přidáńım napět́ı se
zvětšuje velikost hradlové vrstvy, která se v PN přechodu vytvoř́ı rekombinaćı elektron̊u a děr.
Ionizace uvnitř hradlové vrsty zp̊usobená γ zářeńım nebo nabitou částićı vytvoř́ı pár elektron -
d́ıra. Nabité částice jsou přitahovány elektrostatickou silou ke kontakt̊um zdroje, ke kterému je
detektor připojen. Obvodem tak projde elektrický proud, který je detekován a zpracován měř́ıćı
aparaturou. Tento proud je úměrný ztrátě energie v materiálu detektoru.

Výhodami polovodičových detektor̊u jsou ńızká energie potřebná k vytvořeńı páru elektron
- d́ıra a často jejich vysoká hustota a vyšš́ı Z (zejména Ge detektory, která zvyšuje účinný
pr̊uřez pro interakci s částicemi. Nevýhodou je potřeba chlazeńı některých typ̊u polovodičových
detektor̊u (HPGe) nebo malá tloušt’ka hradlové vrstvy (Si(Li)).

Pro potřeby detekce částic se nejčastěji použ́ıvaj́ı detektory křemı́kové a germaniové. Za
účelem zvýšeńı efektivity byly vyvinuty r̊uzné druhy křemı́kových detektor̊u. Př́ıkladem může
být tzv. Schottkyho dioda, která vznikne spojedńı PN přechodu s kovem. Dále Si(Li) detek-
tory, které zvětšuj́ı detekčńı oblast až na 10-15 mm. Pro detekci γ zářeńı se před křemı́kovými
upřednostňuj́ı detektory germaniové. Důvodem je vyšš́ı protonové č́ıslo, a proto i vyšš́ı účinný
pr̊uřez reakćı s γ zářeńım. Z germaniových detektor̊u se použ́ıvaj́ı téměř výhradně HPGe (High
Purity Germanium) nebo Ge(Li).

Elektronika, která je připojena k detektoru a zajǐst’uje přenos źıskaného signálu, se skládá z
předzesilovače, zesilovače a ADC (Analog-to-Digital Converter). Základńı funkćı předzesilovače
je dodat polarizačńı napět́ı na detektor a ześılit signál vzniklý interakćı částice s materiálem
detektoru. Předzesilovače se obvykle umı́st’uj́ı co nejbĺıže datektoru, aby se maximalizoval poměr
signál/šum.
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Zesilovač má dvě hlavńı úlohy. Zesiluje signál přicházej́ıćı z předzesilovače a měńı ho do
vhodné formy pro daľśı zpracováńı.

Zař́ızeńı ADC, jak jeho název napov́ıdá, slouž́ı k převodu informace z analogového signálu
do digitálńıho. To prob́ıhá určeńım výšky amplitudy signálu ze zesilovače.

V posledńıch letech jsou analogové operátory nahrazovány digitálńım zpracováńım signálu
(DSP). V takovém př́ıpadě je signál z předzesilovače př́ımo digitalizován (typicky se vzorkováńım
∼ 100 MHz) a výška pulzu je generována digitálńım filtrem (trapezoidový filtr).
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6 Kalibrace spekter nabitých částic

6.1 Motivace

Reakćı našeho experimentálńıho zájmu je

d+ 22Ne→ p+ 23Ne. (38)

Studium této reakce nám dovoĺı źıskat informace o př́ımém radiačńım záchytu (n,γ) metodou
ANC. 22Ne se vyskytuje v prostřed́ı hmotných hvězd a je to také jeden z neutronových generátor̊u
(viz kapitola 3.4). Úkolem bylo zkalibrovat Si detektory pomoćı α zářič̊u a následně tuto kalibraci
aplikovat k identifikaci α částic ve spektru naměřeném na detektoru dE3 použitém v experimentu.

Obrázek 15: Schéma experimentálńıho sestaveńı detektor̊u v̊uči svazku a terč́ıku. Detektory T3-
T7 jsou Si dE-E teleskopy.

Reakce d+22Ne má při energii svazku 19,02 MeV několik otevřených výstupńıch kanál̊u.
Jedńım z nich je

d+22 Ne→ α+20 F. (39)

Částice α z této reakce se v tenkém (500µm) detektoru zcela zastavuj́ı a objevuj́ı se ve spektru
energíı dE3 až v oblasti, kde se nenacházej́ı daľśı lehké částice (Obrázek 17). Proto je lze (přes
malý účinný pr̊uřez) identifikovat a použ́ıt pro daľśı účely.

Částice α jsme se snažili identifikovat ve spektru naměřeném detektorem dE3 při experimentu.
K identifikaci α částic je nutno znát jejich předpokládané energie výletu. K tomu účelu jsme
použili poč́ıtačový kód pro výpočet relativistické kinematiky a simulaci ztráty energie po pr̊uletu
α částice prostřed́ım (3µm tlustou fólíı z materiálu havar, která odděluje plynný terč 22Ne od
vakua) pomoćı programu SRIM.

Detektory byly použity v tzv. dE-E teleskopu. Detektory byly rozestaveny pod řadou úhl̊u
kolem terč́ıku jak je vidět na Obrázku 15. V dE-E teleskopu jsou za sebe postaveny nejprve tenký
a za ńım tlustý detektor. Přilétaj́ıćı částice prolet́ı tenkým detektorem a ztrat́ı v něm část své
kinetické energie. Následně se částive v tlustém detektoru zcela zastav́ı.

Částice prolétávaj́ıćı tenkým detektorem v něm ztrat́ı jen část energie, takže lze spoč́ıtat
ztrátu energie - energy loss - ∆E. Dı́ky tomu, že v tlustém detektoru částice odevzdá zbytek své
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Obrázek 16: Koincidenčńı matice - tenký detektor vs. celková energie částice. Zobrazeny jsou
dE3 + E3 (parametr V019 resp. V003).

energie ∆E2, urč́ıme celkovou energii přilétávaj́ıćı částice jako ∆E2 + ∆E. Pro každou částici,
která projde tenkým a zastav́ı se v tlustém detektoru vzniká bod v rovině (x, y) = (∆E,∆E2 +
∆E). Tato rovina je vykreslena na Obrázku 16 a body v ńı lež́ıćı tvoř́ı výrazné hyperbolické
struktury. Jejich tvar je dán t́ım, že ztráty nabité částice při pr̊uletu tenkým detektorem jsou
úměrné

∆E ∼ Z2A

E
. (40)

Tak lze na Obrázku 16 pozorovat hyperboly patř́ıćı proton̊um a deuteron̊um a nad nimi lokus
triton̊u. Lokusy na protonové hyperbole odpov́ıdaj́ı jednotlivým vzbuzeným stav̊um 23Ne. Lokus
na deuteronové hyperbole odpov́ıdá pružnému rozptylu.

6.2 Kalibrace

Pro práci s histogramy a jejich fitováńı jsme použili SW systém root [28], SW baĺık Roofit [29]
a veřejně př́ıstupná makra odděleńı OJR ÚJF [30].

Pro kalibraci jsme použili zářiče 241Am a 244Cm. V databázi [24] lze nalézt energie α částic
rozpadu spolu s jejich intenzitou. Vybrané spektrum bylo naměřeno na detektoru dE3 o tloušt’ce
500µm a obsahuje čtyři signifikantńı vrcholy, jak je vidět na Obrázku 18. Jako odhad můžeme
provést prvńı kalibraci pouze určeńım vrcholu kurzorem myši a následně budeme sledovat zpřesňováńı
kalibrace užit́ım fitovaćıch funkćı.

Tuto
”
ručńı“ kalibraci provedeme určeńım kanál̊u, pro které vid́ıme v histogramu nejv́ıce

událost́ı. Chybu č́ısla kanálu odhadujeme jako ±1 kanál. Kalibračńı funkce je lineárńı

E = p1 · k + p0 (41)
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Obrázek 17: Spektrum naměřené tenkým (500µm) Si detektorem. E je v jednotkách keV.
Označena je část spektra, kde se nacházej́ı protony, deuterony, tritony a α částice.
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Obrázek 18: Histogram α spektra zářič̊u 241Am, 244Cm.
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a snaž́ıme se pro ni určit koeficienty p1, p0. Energie α částic jsou uvedeny v Tabulce 4.Na Obrázku
19 je tato lineárńı funkce vynesena. Lineárńı funkci spojuj́ıćı č́ısla kanál̊u s energiemi nazýváme
kalibračńı křivka.

Energie [keV]

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

Tabulka 4: Energie α částic odpov́ıdaj́ıćı vrchol̊um ve spektru na Obr. 18.
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p0        126.3±619.9 − 

p1        0.126± 6.238 

p0        126.3±619.9 − 
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Obrázek 19: Lineárńı kalibračńı křivka y = p1x+ p0 pro ”ručńı”kalibraci s chybou kanálu ±1.

Na Obrázku 20 jsou data jako v grafu z Obrázku 19, ovšem na ose y je rozd́ıl Eα − Efit.
Tento graf dovoluje lépe videt vztah chyb a jednotlivých bod̊u ve fitu k celkovému výsledku.
Uvažujme náhodnou proměnnou x, která bude opakovaně generována podle Gaussova rozděleńı
se středńı hodnotou µ a směrodatnou odchylkou σ. Potom hodnota g = x−µ

σ bude podléhat
Gaussovu rozděleńı se středńı hodnotou nula a jednotkovou směrodatnou odchylkou (42). V
ideálńım př́ıpadě se bychom do vzdálenosti 1σ měli pozorovat 68,27% všech bod̊u, do vzdálenosti
2σ by patřilo 95,45% všech bod̊u, atd. V př́ıpadě na Obrázku 20 vid́ıme body rozptýlené kolem
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nuly, jejich chyby (námi zvolený ±1 kanál) jsou však neadekvátně velké (6 keV) proti typické
odchylce od nuly (1 keV). Použitá metoda nadhodnocuje chyby.
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Obrázek 20: Pull distribuce ”ručńı”kalibrace. Na ose y je rozd́ıl E(experimentálńı) - E(maxima
vrcholu). Hodnoty p0, p1 jsou koeficienty kalibračńı křivky y = p1x+ p0.

Typicky použ́ıvanou funkćı pro fit ṕık̊u ve spektrech je Gaussova funkce. Gaussovu funkci
definujeme jako

f(x) =
1

σ
√

2π
e−

(x−µ)2

2σ2 , (42)

kde µ je středńı hodnota, σ je směrodatná odchylka. Každý ze čtyř vrchol̊u z Obrázku 18 budeme
fitovat Gaussovou funkćı (42). Pro všechny ṕıky máme stejnou směrodatnou odchylku. Tato
volba vyplývá z faktu, že spektrum α rozpadu je diskrétńı a pro monoenergetické α částice
očekáváme rozděleńı se stejnou směrodatnou odchylkou. T́ımto krokem se snižuje počet fitovaćıch
parametr̊u o tři. I přes sńıžeńı parametr̊u funkce bylo obt́ıžné nalézt fitovaćı funkci pro všechny
čtyři vrcholy. Proto jsme nafitovali odděleně dva dublety. Na Obrázku 21 je znázorněn fit tohoto
dubletu. Z odpov́ıdaj́ıćıch pull distribućı těchto fit̊u je patrná jejich velká systematická chyba. V
logaritmického zobrazeńı je jasně vidět, že Gaussovy funkce nedokázaly nafitovat právě pozvolné
taily, které v lineárńım zobrazeńı patrné nebyly.

Ze źıskaných pull distribućı a χ2 testu usuzujeme, že Gaussovy funkce nedostatečně popisuje
tvar spektra α částic a je tedy třeba nalézt jinou fitovaćı funkci, která by lépe charakterizovala
naměřená data.
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Obrázek 21: Fit α spektra pomoćı Gaussových funkćı a pull distribuce tohoto fitu. Na grafu
je patrné, že odezva částice v detektoru má tail směrem k nižš́ım energíım a ten nelze popsat
Gaussovou funkćı. MIGRAD procedure byl v tomto př́ıpadě schopen nalézt lokálńı minimum.

Pro lepš́ı popis jsme jako fitovaćı funkci zvolili Crystal Ball funkci (43), která se typicky
použ́ıvá k popisu spekter proces̊u se ztrátou energie ve fyzice vysokých energíı. Funkce dostala
název podle kolaborace Crystal Ball [21], ve které byla vyvinuta. Crystal Ball funkce se skládá
z Gaussovy funkce (42) a z mocninné části, která vytvář́ı jej́ı typický pozvolný nár̊ust. Samotná
funkce je spojitě diferencovatelná se spojitou prvńı derivaćı a je určena čtyřmi parametry α, n, x, σ
[22]. Crystal Ball funkci definujeme jako

f(x, α, n, x, σ) = N ·

{
exp
{(
− (x−x)2

2σ2

)}
pro x−x

σ > −α
A ·
(
B − x−x

σ

)−n
pro x−x

σ ≤ −α,
(43)

kde

A =

(
n

|α|

)n
exp

(
−|α|

2

2

)
, B =

n

|α|
− |α|,

N =
1

nσ
|α|(n−1) exp

{(
− |α|

2

2

)}
+ σ

√
π
2

(
1 + erf

(
|α|√

2

)) . (44)
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Pro ilustraci je pomalý nár̊ust funkce (43) a jej́ı přechod v Gaussovu funkci (42) vykreslen v
na Obrázku 22.
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Obrázek 22: Tři Crystal Ball funkce se společnými parametry σ = 1, n = 2, x = 0 a s parametrem
α = 10 (červená), α = 0, 5 (žlutá), α = 1 (modrá).

Za použit́ı takto definované funkce (43) jsme znovu fitovali naměřená data. Výsledný fit a pull
distribuce jsou na Obrázku 23. Při porovnáńı s předchoźımi fity provedenými pomoćı Gaussovy
funkce (Obrázek 21) je fit Crystal Ball funkćı bĺıžš́ı naměřeným dat̊um. V logaritmickém měř́ıtku
na Obrázku 23 je vidět, že tentokrát se podařilo dobře vystihnout pozvolný nár̊ust, který dělal
Gaussově funkci problém. V pull distribuci na Obrázku 23 lež́ı většina bod̊u ve vzdálenosti 5σ a
body jsou rozptýleny kolem nuly. Po provedeńı χ2 testu pro správnost fitu jsme dostali hodnotu
1471,25. Takto vysoká hodnota χ2 (z teorie očekáváme vzhledem k počtu bod̊u a parametr̊u
≈ 90− 11 ≈ 80) ukazuje, že popis spektra neńı statisticky v pořádku, nicméně v experimentálńı
praxi (i v jaderné spektroskopii [27]) je známo, že př́ıstrojová funkce detektoru neńı ideálně
popisovaná dostupnými funkcemi. Proto se v těchto př́ıpadech použ́ıvá metoda, kdy jsou chyby

fitovaných parametr̊u zvětšeny násobkem odpov́ıdaj́ıćım
√

x2

n−p a tak je nejistota problematické

př́ıstrojové funkce započ́ıtána do chyb.
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Obrázek 23: Fit α spektra pomoćı čtyř Crystal Ball funkćı a pull distribuce.
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7 Závěr a výhled

V práci jsme se věnovali některým koncept̊um z oblasti jaderné astrofyziky, některým charak-
teristickým prostřed́ım nukleosyntézy a základńım proces̊um v nich prob́ıhaj́ıćıch. Popsali jsme
některé základńı použ́ıvané termı́ny jako astrofyzikálńı S-faktor a Gamowův ṕık. Práce si ne-
klade za ćıl popsat všechny procesy a aspekty nukleosyntézy prvk̊u ve vesmı́ru a ani se věnovat
některým otevřeným otázkám (např. problém 7Li).

V pr̊uběhu práce jsme se prakticky i teoreticky seznámili s praćı s polovodičovým křemı́kovým
detektorem a fungováńım klasické spektroskopické trasy. V pr̊uběhu práce jsme se rovněž z̊učastnili
měřeńı na svazku deuteron̊u cyklotronu U120M v ÚJF AVČR Řež, kde byla studována reakce
22Ne(d,p). Naměřená experimentálńı data budou sloužit ke źıskáńı koeficient̊u ANC charakteri-
zuj́ıćıch př́ımý radiačńı proces (n,γ) a později i (p,γ) pro zrcadlovou reakci.

Na závěr práce jsme se metodou postupných krok̊u seznámili se specifiky kalibrace křemı́kových
detektor̊u použitých v experimentu a nalezli jsme zp̊usob jakým fitovat spektra nabitých částic
se specifickou př́ıstrojovou křivkou pomoćı př́ıslušných SW nástroj̊u.

Daľśı kroky zpracováńı budou zahrnovat identifikaci ṕık̊u źıskaného spektra ze znalosti prob́ıhaj́ıćıch
proces̊u a interakce částic s materiálem fólie. Následně proběhne pokročilá kalibrace parametr̊u
svazku, která bude provedena na základě znalosti identifikovaných ṕık̊u. Ta bude zahrnovat daľśı
detektor (umı́stěný v opačné hemisfěře) a v této kalibraci budou jako parametry minimalizace,
kromě kalibračńıch parametr̊u detektoru, také zahrnuty - energie svazku, úhel dopadu svazku
a reálné tloušt’ky tenkých detektor̊u, př́ıpadně přechodových vrstev. Při znalosti těchto para-
metr̊u experimentu bude pak možno přistoupit k extrakci dat pružného rozptylu, identifikaci
vzbuzených stav̊u při výletu protonu a konstrukce jejich úhlového rozděleńı.
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