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Nucleosintesi

L'origine degli elementi e wuno dei temi
fondamentali dell'astrofisica e della cosmologia.

Gli elementi chimici che costituiscono la materia
dell'universo sono stati formati attraverso vari
processi nel corso della sua evoluzione.

La nucleosintesi e il processo attraverso il quale
gli elementi si formano nei nuclei stellari.
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La carta dei nuclidi & un diagramma
bidimensionale che rappresenta i
nuclidi attualmente esistenti.

Z: numero atomico e indica il numero di
protoni all'interno del nucleo.

N: numero di neutroni all'interno del
nucleo.

A: Il numero di massa A & definito dalla
quantitaA=Z+N.

Non ci sono nuclidiconA=50A=8.
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Abbondanza degli Elementi nell'Universo

La teoria della nucleosintesi mira a spiegare la grande differenza
diversi isotopi dal punto di vista dei processi naturali.
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nell'abbondanza degli elementi chimici e dei loro

« L’idrogeno € l'elemento di gran lunga piu abbondante nel
sistema solare e nel cosmo. (71.1%)

e || secondo elemento in ordine di abbondanza e& [Ielio.
(27.4%)

« Elementi oltre I'Elio e prima del Carbonio (Li, Be, B) sono
particolarmente soppressi.

» Le abbondanze relative in genere decrescono all’aumentare
di Z.

» C'é un ulteriore picco intorno al Ferro.

Le abbondanze degli elementi che osserviamo
nell’universo sono frutto di tre cucine cosmiche:
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~ Tipi di nucleosisntesi

Nucleosintesi
Primordiale

Formazione di elementi
leggeri nei primi istanti
dell'universo.
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Cosa Cc'era prima
del Big Bang?

“NON LO SAPPIAMO”

Non sappiamo nemmeno come
fosse effettivamente fatto quel
primo punto con infinita densita
che ha dato poi origine a tutto.

Tutto quello che precede i 13.8
miliardi di anni fa, se mai c'e stato,
e in sostanza pura speculazione
che al momento non ha alcun tipo
di prova scientifica a supporto.
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La Teoria del
Big Bang

Capire la nascita dell'universo!

E il modello cosmologico prevalente
che spiega l'origine e |'evoluzione del
nostro universo.

Propone che l'universo sia iniziato
come una singolarita, un punto di
densita e temperatura infinite, circa
13.8 miliardi di anni fa.

Da questo punto singolare, l'universo
si & espanso e raffreddato, dando
origine alle galassie, stelle e pianeti
che osserviamo oggi.



Nucleosintesi primordiale

Ha dato origine alla formazione di elementi piu
leggeri, come idrogeno, elio e tracce di litio.

Nelle prime fasi, mentre |'universo si espandeva
rapidamente e si raffreddava, la densita e la
temperatura diminuirono in modo significativo.

Cio ha permesso la formazione di protoni e
neutroni attraverso le interazioni dei fotoni
ad alta energia.

Formazione Formazione | Formazione Formazione Formazione
di delle dei nuclei degli atomi delle prime
particelle atomici stelle e
subatomiche Universo protogalassie
trasparents

Inflazione

K 102 107 10° g 3000

t 0 10%" 103 : I 380000 200 milioni 1
anni dianni

Formazione Formazione
delle galasse del Sistema
Solare

Accelerazione della
espansione

18 27

miliardo 8,4 miliardi 13,8 miliardi
dianni di anni dianni
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Energia

Nucleosintesi primordiale ry

Neutrone

Varie reazioni e percorsi nucleari sono entrati in gioco
durante la nucleosintesi primordiale, determinando le
abbondanze relative di diversi elementi.

I lH+e +¥

"Be 1 ;
12 2 H+tn — “H+y
\ 3 2H+1H —3He+y
o , > 7 4 2H+2H —3He+n
La serie di reazioni si ferma con 4He perché per A=5 non Li i e
esistono sistemi legati sufficientemente stabili. / 5 2H+2H —3H + H
S kN 6 H+3H —“He+n
o 3 e 7 7 3H+%He —>7Li+~{
Si prevede che I'Universo era composto per: 3ﬁ4\ TG 8 3He+n — SH+1H
e circa il 75% da Idrogeno 1y 25 2 —> 3 9 3He+2H — “He + I
sl v, iee, 1
e 25% da 4He \ 10 “He + "He Be +vy
1 11 7L + 'H —> “He + *He
* Piccole quantita di D, 3He, 7Li e 6Li. n

12 'Be+n —> L+ IH
* Inoltre si sono formate quantita insignificanti di 3H,

7Be e 8Be, ma queste sono instabili e vengono

rapidamente perse.



~ Tipi di nucleosisntesi

Nucleosintesi Stellare

Formazione degli
elementi all'interno delle
stelle attraverso reazioni

di fusione nucleare.
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* Durante il periodo “Secolo Buio (Dark ages) ”, la temperatura dell'Universo si abbasso a circa 60 °K. L'inizio della fine di
questo periodo comincio quando si formarono le prime stelle, note come stelle di Popolazione Ill (o Pop lll), entro
poche centinaia di milioni di anni dopo il Big Bang.

* Le stelle Pop lll hanno lanciato l'evoluzione critica dell’lUniverso da un’entita omogenea e semplice a un’entita
altamente strutturata e complessa.

* Le stelle di Pop lll sono responsabili della trasformazione dei pochi elementi leggeri formatisi durante il Big Bang
(idrogeno, elio e piccole quantita di litio) in molti elementi piu pesanti.



Nucleosintesi stellare

e Tuttavia, non tutti gli elementi sono nati durante
il Big Bang.

* Elementi piu pesanti, come carbonio, ossigeno e
ferro, sono sintetizzati attraverso il processo di
nucleosintesi stellare, che si verifica all'interno
dei nuclei di stelle massicce durante i loro cicli di
vita.

* La nucleosintesi stellare comporta reazioni
nucleari che si fondono insieme elementi piu
leggeri, costruendo gradualmente elementi piu
pesanti.




Nucleosintesi stellare

Coinvolge diversi cicli di fusione nucleare che avvengono all'interno delle stelle, dove le alte temperature e
le pressioni consentono la realizzazione di reazioni nucleari. Le reazioni piu importanti sono:

Fusione Fusione Fusione di

dell'idrogeno dell'elio (He- elementi piu
(H-burning): burning): pesanti:

» Il processo tre alfa I

Ciclo Protone-protone (p-p
chain).

Il processo alfa
> Processo di fusione del

» Ciclo del carbonio-azoto- carbonio
ossigeno (CNO cycle). »  Processo di fusione del
neon
» Processo di fusione
dell'ossigeno

> Processo di fusione del
silicio




Nucleosintesi stellare

Coinvolge diversi cicli di fusione nucleare che avvengono all'interno delle stelle, dove le alte temperature e
le pressioni consentono la realizzazione di reazioni nucleari. Le reazioni piu importanti sono:

Fusione Fusione Fusione di
dell'idrogeno dell'elio (He- elementi piu
(H-burning): burning): pesanti:
i - - Hydrogen-burning
Ciclo Protone-protone (p-p (15_£1;Z i g i35
chain).
Ciclo del carbonio-azoto- Proton—proton chain 5 1gy CNOcycle
ossigeno (CNO cycle). < 14 137
2°%H 2'H 1y
2'H \\‘ )/v ‘He H
23He %0 e

Ciclo dominante nelle \ 15y /‘4He

stelle di tipo solare, come 1
il nostro Sole H

Piu rilevante nelle stelle piu
massicce rispetto al Sole.




Nucleosintesi stellare

Coinvolge diversi cicli di fusione nucleare che avvengono all'interno delle stelle, dove le alte temperature e
le pressioni consentono la realizzazione di reazioni nucleari. Le reazioni piu importanti sono:

Fusione Fusione Fusione di

dell'idrogeno dell'elio (He- elementi piu

(H-burning): burning): pesanti:
l Helium-burning (triple-alpha process)
(100 - 200 = 105 K)
> Il processo tre alfa — ‘He ‘He
‘He - %Be o 12¢
CNO Cycle

log €

Triple «
PP Chain




Nucleosintesi stellare

Coinvolge diversi cicli di fusione nucleare che avvengono all'interno delle stelle, dove le alte temperature e
le pressioni consentono la realizzazione di reazioni nucleari. Le reazioni piu importanti sono:

Fusione di
elementi piu
pesanti:

Fusione
dell'elio (He-
burning):

Fusione

12¢ 412C —20Ne + 4He
Example nuclear reaction

dell'idrogeno

(H-burning):

Alpha process

56Nl — 5600" 56Fe
2°Ne/\ 52Fe — 52Mn—> 52Cr
2"Mg l‘He 48cp — By — 48pj

2C +3He — {0 +9,
0 +3He — 2%Ne +7,

iNe +5He — Mg +1,
AMg +3He — 8Si 44,
¥Si +3He — %S +4,
32 4 36

IGS +2HC —_ ISAr +7,
¥Ar +4He — 3Ca +7,
3Ca +3He — #Ti +7,
MTi +3He — 55Cr +14,
»Cr +3He — 22Fe +7,
%Fe +3He — 36Ni  +1,

E =7.16 MeV
E = 4,73 MeV
E = 9,32 MeV
E =9.98 MeV
E = 6.95 MeV
E = 6.64 MeV
E =17.04 MeV
E =5.13 MeV
E =17.70 MeV
E =17.94 MeV
E = 8.00 MeV

Il processo alfa
Processo di fusione del
carbonio

Processo di fusione del
neon

Processo di fusione
dell'ossigeno

Processo di fusione del
silicio

making primary 20Ne
in O,Ne,Mg shell

0,C
0,Ne,Mg

Si,S

Fe,Ni core

La fusione oltre il ferro richiede
I'apporto di energia esterna...



~ Tipi di nucleosisntesi

Nucleosintesi Elementi
Pesanti

Creazione di elementi
pesante all'interno delle
stelle o durante eventi
esplosivi e catastrofici.




Nucleosintesi degli

Elementi Pesanti Stable nuclei
82
* Elementi molto piu pesanti del Fe, come Pb, Au,
U, non vengono prodotti nella normale @
nucleosintesi stellare (reazioni di fusione). 2
a 50
S
1
* La loro formazione coinvolge diversi processi -é
che avvengono all'interno delle stelle o durante 328
eventi esplosivi e catastrofici. = TIp-process
20 Nuclei known —— [r-process
to exist Bty
—  neutron star processes
. . . . 8 — SUpernova cores
* Durante que5t| eventi, la cattura di neutroni o . ——— s-process
° . . N . 2 Y 2%
pr_otqnl da parte degll atomi e il processo s 36 0 — = —
principale mediante il quale si formano gli Number of Neutrons
—

elementi pesanti.
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Esistono tre processi principali attraverso i quali avviene la
nucleosintesi degli elementi piu pesanti:

Processo-s

Densita di neutroni
— relativamente basse
(108-10* n/cm?3).

Tempi di cattura dei
neutroni sono molto
— piu lenti della maggior
parte dei tempi di
decadimento B.

In grado di costruire
— nuclei pesanti e stabili

Segue la valle di
stabilita.

dal Ferro fino al 2098Bi.

Processo-r

Temperatura e
densita neutronica
molto elevate (= 102
n/cm3).

Un nucleo assorbe un
neutrone prima che
possa decadere (B).

Si svolge in un
intervallo di tempo
compreso tra 0,01 e

10 secondi.

Produce nuclei ricchi
di neutroni che poi
decadono.

p-nuclei

eAggiungendo successivamente
protoni a un nuclide (cattura

(p,v)).

eRimuovendo neutroni da un
nucleo attraverso sequenze di
fotodisintegrazioni di tipo
(v, n). Le reazioni (y, n) sono
seguite dalle reazioni (y,p) e/o
(v, a)).




Nucleosintesi

o Oltre ai processi sopra menzionati, gli elementi possono
anche essere formati attraverso la spallazione dei raggi
cosmici.

o | raggi cosmici, che sono particelle altamente
energetiche provenienti da fonti al di fuori del
nostro sistema solare, possono scontrarsi con nuclei
atomici nel mezzo interstellare, rompendoli e creando
nuovi elementi.

o Questo meccanismo contribuisce all'abbondanza di
alcuni elementi rari nell'universo.

o Mentre ciascuno di questi processi svolge un ruolo nella
formazione di elementi, & importante notare che
I'abbondanza relativa di diversi elementi nell'universo e
influenzata da una varieta di fattori:

* condizioni iniziali dell'universo.

* |'abbondanza di elementi primordiali.

* il tasso di evoluzione stellare.

* la frequenza delle esplosioni di supernova.




Abbondanza degli Elementi nell'Universo

Log,o(Abundance)

La teoria della nucleosintesi mira a spiegare la grande differenza nell'abbondanza degli elementi chimici e dei loro
diversi isotopi dal punto di vista dei processi naturali.
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Abbondanze previste

Confronto con le abbondanze osservate

sperimentalmente

Per determinare la abbondanza degli elementi in laboratorio si
utilizzano diversi parametri di astrofisica nucleare come ad
esempio il tasso di reazione e la sezione d’urto Maxwelliana
(MACS).



Nucleosintesi @LNL

Maxwellian Averaged Cross Section

o(E) - Determinato

(MACS) sperimentalmente
(ov) 2 1 /“ ( E) MACS - Misurato
MACS = (o) = = o(E) Eexp | —7= | dE : i : ;
o V(KT) Jo KT HTESETEEE Uncertainties of MACS in KADoNiS
U ;
()
3
Tasso di reazione del processo-s =
(ov) = /0 ®(v)o(v)vdv = 4w (27:;7,) / /(; o(v)viexp (—%) dv 2‘
3
) ]
8'60%."'1"%"'1 A I R AL [ ) A S 1 e L
3

0 20 40 120 140 160 180 200

80 100
A+Z/100

Karlsruhe Astrophysical Database of Nucleosynthesis in Stars (KADoNiS)
https://exp-astro.physik.uni-frankfurt.de/kadonis1.0/KADoNiS database

Abbondanze previste

Confronto con le abbondanze osservate

sperimentalmente




Uncertainties of MACS in KADoNiS
° ° %
E’ 40%
Nucleosintesi @LNL 8
T 20%
8 L
_ 2 T
- . 8 -]
Maxwellian Averaged Cross Section o (E) - Determinato 0 L\
(MACS) sperimentalmente o 80A+?[;100120 womome
— Karlsruhe Astrophysical Database of Nucleosynthesis in Stars (KADoNiS)
M ACS M IS e to https://exp-astro.physik.uni-frankfurt.de/kadonis1.0/KADoNiS database
(ov) 2 1 /“ E -
R L) ~ =) dE .
MACS = (o) vr 7 (KT)2 Jq o(E) E exp kT direttamente
— Campagna di misura di MACS degli isotopi di
rilevanza per l'astrofica.

Tasso di reazione del processo-s ____ 0°-90° spettro di neutroni
1.0 9 = This work 1
h e Feinberg et.al. (2012) "Broad" ]

- H 32 [ 3 /'w2 ] : \ 4 Feinberg et.al. (2012) "Narrow"

(0v> - /0 é(v)a(v)vdv i (27l'kT) /(; a(v)v “xp —ﬁ dv 0.8 ‘.". O Maxwell-Boltzmann (kT = 28 keV)
m r
g 17 1 KT = 28.35 + 0.29 keV
S o]t X RZ = 0.992
2 P

@ R J
L i 2
Sosls ib\ Well reproduce
. 3 A Maxwell-Boltzmann
Abbondanze previste o %
02 A {_\_. Spectrum
! AN
Confronto con le abbondanze osservate e
0.0 T T T T m .h.-.-i—'_' * i
0 50 100 150 200 250

sperimentalmente
Energy (keV)




Tavola periodica degli elementi

250 secondi dopo il Big Bang

1 2 3 4 5 6 7 & 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18

| primi 3 elementi primordiali (H, He e Li) ci sono formati. Si
formarono quantita insignificanti di ’Be e 8Be ma a causa della loro
breve vita decaddero.

https://doi.org/10.30878/ces.v29n2a4




250 secondi dopo il Big Bang

12 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18

I M ’ :
mi12 13

Tavola periodica degli elementi

100 milioni di anni dopo il Big Bang

Cosmic ray spallation

Piccole quantita di He-3, insieme a litio, berillio e boro, si formano
dalla spallazione dei raggi cosmici. Gli elementi oltre il picco del ferro
sono dovuti al lento processo-s di cattura dei neutroni.

https://doi.org/10.30878/ces.v29n2a4




Tavola periodica degli elementi

250 secondi dopo il Big Bang

12 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18

ny 5 & 200 milioni di anni dopo il Big Bang

100 milioni di anni dopo il Big Bang
[Crimora ] - 7

Merging neutron stars

57 | 58 | 59 | 60 | 61 62 | 63 | 64 | 65 | 66 | 67 | 68 | 69 | 70 | 71
La [Ce | Pr | Nd |Pm | Sm | Eu | Gd | Tb | Dy | Ho| Er | Tm| Yb | Lu
89 [ 90 | 91 92 | 93
Ac | Th | Pa U Np

Piccole quantita di He-3, insieme a litio, berillio e boro, si formano dalla spallazione dei raggi
cosmici. Gli elementi oltre il picco del Fe sono dovuti al lento processo-s di cattura dei
neutroni. Gli elementi oltre sono dovuti al processo-r di cattura rapida dei neutroni.

https://doi.org/10.30878/ces.v29n2a4



Tavola periodica degli elementi

250 secondi dopo il Big Bang

12 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18

I M ’

nin 13

8 miliardi anni dopo il Big Bang

100 milioni di anni dopo il Big Bang

cosmic ray fission - |

merging neutron stars |/«

200 milioni di anni dopo il Big Bang

T e

4 5

Be B
][]

|;§|E nw&mllvlnlmnnlnl Bll?al |Rn| Ra
A I E E I B H E 57 || 58 |[ 59 | 60 62 || 63 |[ 64 |[ 65 |[ 66 || 67 || 68 |[ 69 |[ 70 |[ 71
HEHRHEB La || Ce || Pr ||'Nd || Pm || Sm || Eu'|] Gd || Tb || Dy || Ho'|| Er || Tm || Yb || Lu
89 || 90 |[ 91 |[ 92
Ac || Th || Pa || U

Johnson et al. (2020)




Conclusioni

* Le origini degli elementi sono un
argomento complesso e affascinante che
ha perplesso scienziati per decenni.

* Attraverso processi come la nucleosintesi primordiale,
la nucleosintesi stellare, le supernovae e la spallazione
dei raggi cosmici, lI'universo si e gradualmente evoluto,
dando origine alla vasta gamma di elementi che
osserviamo oggi.

* Comprendendo questi processi, acquisiamo preziose
intuizioni sulla natura fondamentale del nostro

universo e meccanismi che governano la sua
evoluzione.
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Alcuni elementi di Fisica Nucleare

. . . N .. . . A
L'energia di legame B(Z;N) di un nucleo e definita come |'energia necessaria per
scomporlo nei singoli nucleoni. 9+ ug  OFe Ky 119g,
160
2 - OTEC 25T 3,
B(Z,N)=Nm,*+Zm,*—M(Z,N)c 2 14y Most stable nucleus
Z 7-{e4 e 238
. . = . Neutron capture o
La forza nucleare rende la massa del nucleo piu piccola della somma delle masse 26 Fusion ; Fission
dei singoli nucleoni. 2 L "
g 5| SLi
Q.
>
Il ferro e il nucleo piu strettamente legato, con un'energia legante per nucleoni di S 4 T
8,8 MeV per l'isotopo 56Fe. i Siabla iR
k= 34 b 3H
-
A < 56: I'energia viene rilasciata aumentando la massa (catturando un nucleone o @ 2-|He
una particella). L b2
A > 56: i nuclei aumentano la loro energia di legame (o, equivalentemente, 0 , [ i i i i I : | | i
riducono la loro massa) emettendo particelle. D 20 20 & &0 0020 340 Je01 d00. 200 20 240

Mass number (A)

La fissione spontanea avviene nella regione dell'uranio (A=200 e oltre).

L'energia di legame nucleare ¢ I'energia responsabile della stabilita del nucleo: se il numero di neutroni e troppo piccolo o troppo grande, il nucleo
risulta instabile e decade radioattivamente.
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Nucleosintesi @LNL

0°-90° INTEGRAL
NEUTRON SPECTRUM

T g T T T T T T T T T
PROTON BEAM 51 um Al foil 3.50E+05 = This work 1
Maxwell-Boltzmann fit
' : — A . 3.00E+05 -
J L] TOF_3170 keV (b —_
100 3 PTOE 310 key (bognin) Shaped proton distribution f kT = 28.35 + 0.29 keV
Gaussian Fit 45 -
804 (3169.77 +252) keV | 4000 e AL I / S 2.50E+05 ~ 8
3500 V‘Y 2
60 1 500 i L 200E+05 1 .
- » — > %zsoo / li, —» ﬁ —_— o
g 2000 f i i 2 ] E
“7 i © 1500 i I i it % 1.50E+05
1000 A \
20 ; = g m 1.00E+05 - .
ol _...nllm i h'lil| .....
172 176 180 1 188 192 196 200 204 208
o . : Energy (MeV) 5.00E+04 7]
3165 3170 3175 3180
Energy (keV) . .
Neutron Time-of-Flight 0.00E400 +———————————————
i 0 50 100 150 200 250 300

Energy (keV)

Target Detector R2 — O_ 992

E, = 3.17 MeV

Pickup 2

Well reproduce
Maxwell-Boltzmann
spectrum

20°

70°




UNIVERSAL ELEMENT FORMATION

White
d
andes dwarf

.

@ 2 » - .
Elements, /
planet Earth I

Red giant Planetary
nebula

Average
/ star -

Neutron
Stellar . e 4 e ‘
nebula

Massive Supernova
star

/ star
-

Super red giant
B 3 Black hole




Ciclo di vita

Il ciclo di vita inizia in una nebulosa, una vasta nube di gas e
polvere nello spazio. La gravita comincia a comprimere una
regione della nebulosa, formando un nucleo protostellare.

Stelle della Sequenza Principale:

Quando la temperatura e la pressione al centro della protostella
raggiungono livelli sufficienti, inizia la fusione nucleare
de%ﬁidrogeno per formare elio. La stella entra nella fase di
sequenza principale, dove brucia idrogeno nel suo nucleo per
generare energia.

Gigante Rossa (per stelle di piccola e media massa):

A un certo punto, le stelle di massa piu bassa, come il nostro Sole,
esauriscono l'idrogeno nel loro nucleo. In risposta, la stella
espande i suoi strati esterni, diventando una gigante rossa.

Espulsione degli Strati Esterni (per stelle di bassa/media massa):

Le stelle di massa inferiore espellono gli strati esterni
nell'ambiente circostante, creando una nebulosa planetaria. Al
centro rimane una nana bianca, una stella molloto compatta
costituita principalmente da carbonio e ossigeno.
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Supernova (per stelle di massa elevata): /

30 Solar Masses

. RN . . . . . B Centauri
Le stelle di massa piu elevata esauriscono il loro combustibile .
nucleare in modo piu rapido. Quando queste stelle esauriscono 1080lacasses
I'idrogeno, iniziano a fondere elementi piu pesanti fino a formare »

il ferro nel loro nucleo. L'accumulo di ferro causa un collasso
gravitazionale, portando a una supernova, un'esplosione stellare
molto energetica.

Nane Bianche e Stelle di Neutroni (per stelle di massa elevata):

Nel caso di una supernova, il nucleo della stella puo collassare per
formare una nana bianca (se la massa originale della stella era
abbastanza bassa) o una stella di neutroni (se la massa era
sufficientemente elevata).

* Le nane bianche sono stelle estremamente dense composte ]

principalmente da carbonio e ossigeno. | s s sl
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* Le stelle di neutroni sono oggetti ancora piu densi composti -
principalmente da neutroni.

Buco Nero (per stelle di massa molto elevata):

Se la massa originale della stella & sufficientemente elevata, il
collasso gravitazionale puo portare alla formazione di un buco wrew i
nero, una regione dello spazio dalla gravita cosi intensa che nulla, T
nemmeno la luce, puo sfuggire.




