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Chapitre 1

INTRODUCTION

1.1  L’origine des éléments

L’origine et la composition de la maticre primordiale sont parmi les questions
fondamentales de la physique. Cependant, si on considére la configuration actuelle de
I'Univers comme le résultat de I’évolution de cette composition initiale [Cla68], il est

fondamental de considérer la nucléosynthese.

La plupart des questions sur la nucléosynthése ont trouvé une réponse au XX siécle par
l'intermédiaire de la physique nucléaire. Dés les années 20, de nombreux auteurs ont tenté
d’apporter une explication a I'origine des éléments [Hoy46, Alp53]. En 1937, Hans Bethe
va finalement montrer comment les ¢étoiles tirent leur énergie de réactions nucléaires dans
leurs régions centrales [Bet38, Bet39]. Il explique le cycle CNO (dans les étoiles massives)
et la chaine proton-proton (dans les étoiles comme le Soleil), ce qui lui a valu le Prix Nobel
de Physique en 1967 [Bet67]. En 1957, Margaret et Geoffrey Burbidge, William Fowler et
Fred Hoyle, dans leur fameux article de revue “Synthesis of the Elements in Stars”
[B’FH57], vont donner une explication compléte de la nucléosynthése a partir de différents
mécanismes nucléaires. Ils expliquent la combustion de ’hydrogéne dans le Big Bang' et
dans les étoiles de la séquence principale, la combustion de ’hélium et le processus 3a. dans
les étoiles géantes rouges et dans les étoiles de la branche asymptotique, et la production
des éléments au-dela du fer a partir des processus s (capture lente de neutrons), r (capture

rapide de neutrons) et p (photodésintégration et capture de protons).

A présent, nous admettons que quelques minutes apres le Big Bang, la quasi-totalité de la
maticre était constituée des deux éléments les plus légers, hydrogene et hélium. Presque
tous les autres éléments existant actuellement dans I'Univers ont été produits a partir de
cette maticre premicre par des réactions nucléaires qui ont lieu dans le cceur des étoiles

(voir, par exemple, les articles de revue en nucléosynthese stellaire [Wal97, Kap98, Arn99,

! Littéralement “Grande Explosion”. La théorie du Big Bang, établie en 1927 par le belge Georges Lemaitre
(UCL), est actuellement quasi unanimement acceptée pour rendre compte de P'origine de 'Univers. Selon cette
théortie, I'Univers aurait été créé a partir d’un état infiniment chaud et dense, d’une “explosion” d’ou ont émergé
la matiére et P'espace-temps, il y a environ 15 milliards d’années. Depuis, 'Univers est en expansion et se
refroidit. Les forces gravitationnelle, électromagnétique, nucléaire faible et nucléaire forte sont apparues apres
Pexplosion.

-



Chapitre 1 - Introduction

Kip99]). Ces réactions nucléaires produisent également de Iénergie qui permet a I’étoile de
contrebalancer la force gravitationnelle. Lla production d’énergie et des éléments explique a
son tour la structure et 'évolution de I'Univers, avec ses ¢toiles ‘tranquilles’ qui vont
progressivement se refroidir, et ses étoiles ‘fougueuses’, qui vont provoquer des explosions

cataclysmiques, comme les novae, les supernovae et les sursauts X (Figure 1.1)

NAISSANCE
~ Contraction gravitationnelle
Etoiles jeunes + matériel interstellaire

Gaz
“interstellaire

ergie

" CRANC Synthése des éléments
Melange d’élements Stabilité

MORT

-

Ejection ou
Explosion (ex. novae, supernovae)

Figure 1.1: Représentation schématique de la vie d’une étoile (inspirée de [Fow84]).

L’astrophysique nucléaire moderne est ainsi née de la relation étroite entre la physique
nucléaire et 'astrophysique. Les roles de ces deux disciplines sont cependant bien délimités:
la physique nucléaire s’occupe d’étudier les réactions et les quantités fondamentales entrant
en jeu dans les processus stellaires (paramétres de résonances, masses, périodes de
décroissance B...), d’extrapoler les données aux énetgies astrophysiques et d’interpréter les
résultats expérimentaux en utilisant des mode¢les théoriques. Elle s’occupe également de
calculer les taux des réactions qui permettront aux astrophysiciens de modéliser les divers
scénarios stellaires et d’étudier I’évolution des étoiles. Réciproquement, la modélisation
stellaire fournit des indicateurs sur les réactions les plus importantes et les quantités les plus
fondamentales qui doivent étre investiguées. L’astronomie entre enfin en jeu puisque les
données nucléaires vont étre confrontées aux observations astronomiques (radioactivité

gamma de la galaxie, abondances des éléments obtenues par spectroscopie, courbes de

2.



Chapitre 1 - Introduction

lumiere des supernovae, ...) ainsi qu’aux analyses d’échantillons de météorites. L’interaction
physique nucléaire<»astrophysique<>astronomie (Figure 1.2) est a présent tellement étroite
qu’on peut difficilement se passer d’'une d’entre elles pour une compréhension de 'Univers

dans son intégralité.

PHYSIQUE NUCLEAIRE

EXPERIENCES & THEORIE:
sections efficaces, paramétres de
résonances, masses, taux de
décroissance f...

Taux de réactions

ASTRONOMIE \\‘ | compilations de données |

[ Observations (au sol, J |

satellites), météorites
Y/ =
ASTROPHYSIQUE

Calculs en réseau:
Des milliers de réactions entre
des milliers de noyaux
Modélisation de
I'évolution stellaire et
de la nucléosynthése

Figure 1.2: Liens entre la physique nucléaire, ’astrophysique et ’astronomie.

1.2 Les réactions nucléaires entre noyaux légers

Les réactions nucléaires entre noyaux légers (A < 20-30)°, stables ou instables, et protons ou
particules o a des énergies sous-coulombiennes interviennent au cceur des étoiles lors des
phases de combustion de ’hydrogéne et de I'hélium en équilibre hydrostatique. Elles

jouent un role fondamental pour la compréhension de la production d’énergie et de la

2 Nous ne discuterons pas dans ce travail des réactions nucléaires impliquant des noyaux plus lourds (A > 20-30)
qui interviennent dans les processus s, r et p. Voir, par exemple, les références [Thi86, Arn99, Arn03] pour une
discussion détaillée de ces processus et sur leur traitement théorique.
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nucléosynthése des éléments dans les étoiles [B’FH57, Cla68]. Quel que soit le processus
considéré (nucléosynthese primordiale, stellaire ou explosive), le calcul des abondances des
éléments et les codes d’évolution stellaire requicrent la connaissance de nombreuses
sections efficaces de réactions nucléaires. La plupart de ces réactions font intervenir des
particules chargées dont Iénergie relative, qui dépend de la température de I’étoile, est en
général beaucoup plus basse que Iénergie dela barricre coulombienne. Comme la
probabilité de franchir la barriere coulombienne décroit tres rapidement avec ’énergie, les
sections efficaces d’intérét astrophysique sont parmi les plus petites mesurées en
laboratoire (moins de 107 barns), et restent trés incertaines dans beaucoup de cas,

principalement en raison des difficultés expérimentales [Rol88].

Un traitement rigoureux de la dépendance en énergie des sections efficaces est nécessaire
pour I'extrapolation aux énergies caractéristiques des processus astrophysiques, a partir des
sections efficaces expérimentales. Un des effets dont il faut corriger les sections efficaces
avant de les utiliser dans les codes d’évolution est I'effet d’écrantage électronique di aux
¢lectrons libres dans le plasma stellaire [Sal54, Sal69]. Cet effet, connu depuis plus de 50
ans, n’est important qu’a des énergies tres basses (< 10-20 keV) et peut étre évalué par des
modeles théoriques de la physique des plasmas [Ich82, Ich84] mais des questions restent
ouvertes [Dzi95]. En laboratoire, il existe un autre effet d’écrantage électronique, important
également a des énergies tres basses, du aux électrons atomiques de la cible [Ass87]. Cet
effet va géner lextrapolation des sections efficaces expérimentales. Les premicres
expériences qui étudient I’écrantage électronique en laboratoire datent des années 80. 1l a
été observé pour la premicére fois dans les réactions *He(’He,2p)'He [Kra87a] et
*He(d,p)‘He [Eng88]. Depuis, d’autres expériences [Eng92, Ang93a, Ang93b, Pra94, Arp96,
Zah97, Jun98, Ali01, Cru05] montrent invariablement des résultats en désaccord avec les
calculs théoriques, qui sont basés sur des modeles de physique atomique [Ben89, Bra90]. A

ce jour, il n’existe pas une explication concluante de ce phénomene [Rol95, Str01].

Dans les processus a température plus élevée (novae, supernovae, sursauts X), les temps
d’interactions sont équivalents aux temps de décroissance des éléments radioactifs
(radioactivité B), qui seront donc largement impliqués dans le réseau de réactions. Cette
caractéristique dans des conditions de température et densité extrémes ajoutent des
problemes spécifiques aux expérimentateurs, comme par exemple I'utilisation de faisceaux
radioactifs, et de techniques de détection de plus en plus sophistiquées. En effet, la
production et laccélération de faisceaux radioactifs a completement révolutionné

I'astrophysique nucléaire ces dernieres années. Depuis que le premier faisceau radioactif
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d’ions lourds’ ("N) a été accéléré a Louvain-la-Neuve en 1989 [Kit89, Dar90, Dec91,
Del93], de nombreux laboratoires dans le monde ont commencé a développer la
production et 'accélération des noyaux exotiques. Actuellement, la production de faisceaux
radioactifs pour application dans I'astrophysique est un des piliers de la recherche en
structure nucléaire. Cependant, et malgré des efforts importants, a ’heure actuelle, il existe
encore peu de laboratoires qui produisent des faisceaux radioactifs avec des caractéristiques
(domaine d’énergie, intensité, stabilité, pureté isobarique) susceptibles d’¢tre utilisés dans les
études de réactions d’intérét astrophysique. Comme dans beaucoup de domaines
scientifiques, les faisceaux d’ions exotiques se sont révélés également appropriés dans de
nombreux autres sujets de recherche. Entre autres, ’étude des processus de fusion-fission
aux ¢énergies pres de la barriere Coulombienne et des interactions avec des noyaux a halo
(voir, par exemple, l'article de Raabe et al., dans la revue Nature [Raa04]), ou Iétude de

noyaux légers instables [Ang03a, Cas00].

L’importance des bases de données en astrophysique est mise en évidence par le nombre
exceptionnel de données utilisées dans la description des processus nucléaires et de

nucléosynthése dans les étoiles. En particulier, les compilations de masses nucléaires

[Wap03], de durées de vie (décroissance B) [Aud03], et de taux de réaction [CF88, Ang99,
Bao00, Des04a] font partie des données utilisées habituellement par les astrophysiciens. Le
nombre de réactions nucléaires qui interviennent dans les processus stellaires est de ordre
de quelques milliers. Fort heureusement pour le physicien nucléaire, seulement un nombre
limité de ces réactions ont une contribution importante, soit parce que certaines résonances
dominent leur taux de réaction, soit parce qu’elles sont les plus lentes et vont établir le
rythme global des processus impliqués. En conséquence, en général, ‘uniquement’ quelques
dizaines de réactions clés justifient une étude en laboratoire. Cependant, dans certains cas,
comme, par exemple, dans les processus r de production des éléments riches en neutrons
loin de la vallée de stabilité, les réactions clés resteront, encore pour de nombreuses années,
inaccessibles a cause de difficultés techniques liées a la production de faisceaux radioactifs

trés exotiques.

1.3 Présentation du travail

Ce texte est un recueil des travaux expérimentaux et théoriques en astrophysique nucléaire
que jai réalisés de janvier 1993 a janvier 2006, dans des laboratoires et institutions de
France, d’Allemagne et de Belgique. Plus en détails, de janvier 1993 a décembre 1994 au
Centre de Spectrométrie Nucléaire et Spectrométrie de Masse (CSNSM) a Orsay, France;

3 Des faisceaux de neutrons étaient disponibles auparavant (voir, par exemple, [Lel90]).
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de janvier 1995 a juin 1997 a I'Institut d’Astrophysique et d’Astronomie, et d’octobre 1997
a septembre 1998 au Service de Physique Nucléaire Théorique et Physique Mathématique a
I'Université Libre de Bruxelles; et depuis octobre 1998, a I'Institut de Physique Nucléaire
(FYNU) et au Centre de Recherche du Cyclotron (CRC) a I'Université catholique de
Louvain. Certains des résultats décrits font également partie des 6 théses de doctorats
auxquelles j’ai activement collaboré: F. de Oliveira Santos (CSNSM, 1995), D. Zahnow
(Ruht-Universitit Bochum, 1996), F Hammache (CSNSM, 1999), N. de Séréville (CSNSM,
2003), M. Couder (UCL, 2004), et F. Vanderbist (UCL, 2005). Ce texte se présente de la

maniére suivante.

Au  chapitre 2, jintroduis brievement les grandeurs fondamentales utilisées en
astrophysique nucléaire. Une section de ce chapitre est consacrée a ’écrantage électronique
dans le plasma stellaire et en laboratoire. Je présente les principaux cycles de combustion
stellaire, ainsi qu’une discussion sur les incertitudes actuelles des taux des réactions les plus

importantes.

Au chapitre 3, je discute des méthodes théoriques, et particulierement de application de la
théorie de la matrice R aux réactions de transfert non-résonantes, comme 2H(d,p)?’H,
*He(’He,2p)‘He, et °Li(p,o)’He [Ang98], ou Deffet d’écrantage électronique est aussi
analysé, et aux réactions de capture *C(at,y)'°O [Ang00, Ang01b] et "“N(p,y)"°O [Ang01a,
Ang01b, For04, Run05, Ang05a, Imb05].

Le chapitre 4 est consacré a mes travaux expérimentaux. En premier lieu, je discuterai
brievement divers problémes techniques liés aux mesures des sections efficaces, et en
particulier, le caractere spécifique de certains appareils (accélérateurs, spectromeétres, cibles,
etc.). Un premier exemple concerne la mise au point de 'accélérateur PAPAP de protons de
250 kV construit au CSNSM a Orsay (France), dont j’ai eu la responsabilité de la calibration
[Bog94]. Ensuite je présente les tests du spectrometre de recul ARES construit au
CRC/UCL [Ang01c, Cou03], ainsi que I’étude d’une réaction d’intérét astrophysique avec le
premier faisceau radioactif ("Ne) produit par le cyclotron CYCLONE44 [Cou04a, Cou05].
En second lieu, je discute des mesures des sections efficaces par des méthodes directes et
indirectes. Dans le contexte des mesures avec des faisceaux stables et intenses, je présente
les travaux sur la réaction *Be(p,y)''B [Zah95]. Je discute également la réaction Be(p,y)’B,
qui pendant des années a joué un role primordial dans le probléeme des neutrinos solaires
[BahO4]. Elle a été étudiée en utilisant des cibles radioactives de 'Be et des faisceaux de
protons [Ham98, HamO01]. Quand les valeurs des sections efficaces sont trés petites et une
mesure directe est techniquement impossible, il existe des méthodes indirectes, comme

celle de peupler les états d’intérét astrophysique a partir de réactions de transfert. Je discute

_6-
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le cas de la réaction "N('Li,t)"F [Oli96]. Elle a été utilisée pour déterminer la largeur alpha
d’un niveau dans le F preés du seuil "N+a, qui joue un role important dans la production

du “F a partir de la réaction “N(a,y)”F. A ce jour, lorigine du “F n’est pas encore

complétement élucidée (voir, par exemple, [Woo88]).

Dans le cas de la nucléosynthese explosive, la présence de noyaux instables s’ajoute a la
difficulté expérimentale. Depuis 1998, et grace a la possibilité de réaliser des expériences
avec des faisceaux radioactifs “a la maison”, je me suis intéressée en particulier aux
processus explosifs. Dans ce contexte, je discute quatre expériences réalisées au CRC/UCL
dont jai été responsable ou fortement impliquée, comme la premicre étude expérimentale
des longueurs de diffusion du systéme 'Be+p [Ang03b], utilisant un faisceau radioactif de
"Be, et son influence sur la détermination du facteur astrophysique de la réaction "Be(p,y)’B
[Des04b]. Un autre exemple de mesure avec le faisceau de ‘Be se rapporte a Iétude de la
réaction Be(d,p)’Be et de son influence dans la nucléosynthése primordiale [Ang05b,
Ang05c, Coc04]. Finalement, je discute le cas de la réaction *F(p,at)°O, qui est impliquée
dans l'interprétation des données de rayonnements gamma des novae qui pourraient étre
détectés par des satellites dans un futur proche. On est intéressé par les propriétés des états
au-dessus du seuil "*F+p dans le noyau "Ne. Dans une premiére approche, nous avons
peuplé les états du noyau miroir "’F par la réaction de transfert *F(d,p)"’F [Ser03a]. En
appliquant des modéles théoriques, nous avons obtenu les propriétés des niveaux d’intérét
astrophysique du "Ne. Une seconde expérience se rapporte a une étude directe de la
réaction ""F(p,a)"’O 2 basses énergies, et jusqu’a 400 keV, dans le but de déterminer les

signes des interférences entre résonances a basse énergie.

Au chapitre 5, je discute de 'importance des bases de données pour I'astrophysique, et en
particulier, des compilations de taux de réactions. Je présente la compilation de taux de
réactions NACRE (Nuclear Astrophysics Compilation of REactions) [Ang99], que jai
coordonnée pendant mon séjour a 'Université Libre de Bruxelles, dans le cadre d’une
collaboration entre 10 laboratoires européens (cette publication a actuellement plus de 340
citations). Je présente aussi une compilation des réactions les plus importantes impliquées
dans la nucléosynthese du Big Bang [DesO4a], ou la méthode de la matrice R est utilisée
pour la premicre fois pour interpréter les données. Trois exemples de modélisation de
différents scénarios (novae [Jos99], étoiles AGB [Her06] et Big Bang [Coc04]) montrent

I'importance des compilations en astrophysique.

Au chapitre 6, les conclusions situent ces travaux dans leur contexte actuel.






Chapitre 2

DEFINITIONS ET REACTIONS IMPORTANTES

2.1 Grandeurs importantes aux énergies stellaires

Dans la suite, jintroduis brievement les grandeurs fondamentales utilisées en astrophysique
nucléaire (section efficace, facteur astrophysique, force de résonance, taux de réaction,
énergies de Gamow...). Je discute aussi de I’écrantage électronique dans le plasma stellaire et
en laboratoire. Finalement, je présente les principaux cycles de combustion stellaire, ainsi

qu’une discussion sur les incertitudes actuelles des taux des réactions les plus importantes.

2.1.1 Section efficace et facteur astrophysique

Les réactions de fusion font intervenir des noyaux qui sont chargés positivement (sauf pour
les neutrons). En plus de la force nucléaire forte, I'interaction fait donc intervenir la force de
répulsion électrostatique entre les deux noyaux. Cette répulsion se présente comme une
barriere, la barriere coulombienne, en référence a la loi de Coulomb. Pour des énergies

beaucoup plus basses que la barriére coulombienne, ce qui est le cas dans le domaine des
énergies astrophysiques, la probabilité de pénétration de la batriere P, pour (=0, peut étre

approchée par le facteur de Gamow [Cla68]:

P, ~ exp(~277(E)), 2

ou E est Iénergie’ et 7(E) est le paramétre de Sommerfeld

ol

Z,Z,8*

n(E) = T (2.2)

avec Z1 et Zp les charges des noyaux, € la charge de I'électron, 7 =h/27z (h est la constante
de Planck), et V est la vitesse relative des noyaux. Numériquement,
n(E) =0.1575Z,Z,(u/ E)"? (uest la masse réduite, £=M,M,/(M,+M,), M, et M,
étant les masses des noyaux en U, et 'énergie E étant en MeV). D’un autre c6té, la section
efficace, est proportionnelle 4 un facteur géométrique 7R oc 1/ E, oaX=A/27x (Aest la
longueur d’onde de de Broglie). Ces deux facteurs, P, et ke, représentent explicitement les

dépendances non nucléaires de la section efficace. Les sections efficaces de réaction aux

! Dans ce travail, E est I’énergie dans le systéme du centre de masse, sauf indication contraire.
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Chapitre 2 — Définitions et réactions importantes

énergies sous la barriere de Coulomb peuvent donc étre décrites par le produit de trois
termes [Sal52, Cla68]:

&(E) = S(E) % exp(~27n(E)) . 2.3

Cette équation définit le facteur astrophysique S, S(E). Dans le domaine des énergies

astrophysiques’, si /=0 est dominant et pour des sections efficaces non résonnantes, le
facteur S dépend peu de I’énergie. Dans des réactions ou la contribution d’autres ondes
partielles (£>0) est dominante comme, par exemple, d(p,y)’He, d(d,y)'He, et d(oy)’Li
[Ang99], la dépendance en énergie du facteur astrophysique est plus importante. Dans des
réactions résonnantes, les sections efficaces dépendent des propriétés des résonances, surtout
si ces résonances sont a basse énergie. Des états liés, situés pres du seuil de la réaction
(énergie négative), peuvent également influencer fortement la section efficace. L’exemple le
plus connu est celui de la réaction “C(o,y)'*O (voir chapitre 3). Dans tous les cas, la
dépendance en énergie exponentielle du facteur coulombien “masque” le comportement
nucléaire de la section efficace (résonances, états liés pres du seuil, ...). En conséquence, le
facteur astrophysique S représente d’une maniére explicite les caractéristiques lies aux
propriétés nucléaires des noyaux en interaction. Pour les énergies d’intérét astrophysique,
dans des réactions de la chaine pp et le cycle CNO fondamentalement, les sections efficaces
ont des valeurs trés petites et sont, en conséquence, extrémement difficiles a mesurer avec les
techniques actuelles. Par exemple, la section efficace de la réaction Be(p,y)’B a Iénergie
typique de 20 keV, est de 'ordre de 10" barn, alors que la valeur limite des sections efficaces

accessibles a I'expérience est de 'ordre de 107 barn (voir, par exemple, [Bon99]).

2.1.2 Le taux de réaction

La quantité fondamentale utilisée dans les calculs de nucléosynthese est le taux de réaction

thermonucléaire. Ceci est une fonction de la densité des noyaux en interaction N, et N,, de

leur vitesse relative v et de la section efficace de réaction o(v) [Cla68]:

r, =N,N, 1+ 612)‘1Ta(v) p(V)vdv=N,N, (1+6,)" (c(V)V). (2.4)

Le symbole de Kronecker 815 tient compte du fait que les particules 1 et 2 peuvent étre

identiques. La valeur moyenne du produit de la vitesse et de la section efficace (o(v)v)est le

2 Pour chaque réaction discutée ici, les énergies seront toujours celles d’intérét astrophysique. Le domaine
d’énergie d’intérét dépend du processus de nucléosynthese et du site astrophysique, et donc de la température.
Par exemple, les énergies impliquées dans le Big Bang sont plus élevées (~ 0.1-0.5 MeV) et, dans la plupart des
cas, les sections efficaces ont des valeurs suffisantes pour étre mesurées expérimentalement.
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Chapitre 2 — Définitions et réactions importantes

taux de réaction par paire de particules. Dans la majeure partie de son existence, on peut
supposer qu’une étoile est en équilibre hydrostatique: la pression gravitationnelle est
équilibrée par la pression thermique due a la combustion nucléaire, le gaz est non dégénéré et

les patticules sont non relativistes. Dans ces conditions, la fonction ¢(V) est décrite par une

distribution des vitesses de Maxwell-Boltzmann:

312 5
H 2 -V
=4 2.5
Pus (V) 77(2 IBTJ \ exp( 2k, T j, (2.5)

ou T est la température a l'intérieur de étoile, et k; la constante de Boltzmann. Avec @5

défini par (2.5), la définition du facteur S, et la transformation E = pv’/2, le taux de réaction

par paire de particules peut s’écrire comme:

1/2 "

(ov) = [%J W ! S(E) exp(—kBiT— 2m;(E)) dE . 2.6)
Nous verrons dans la suite comment évaluer le taux de réaction (2.6) d’une maniere
approchée pour la gamme d’énergie d’intérét astrophysique. Cette définition implique la
détermination d’une intégrale sur I’énergie de zéro a linfini. Mais comme le facteur
exp(—E /kgT) décroit avec Iénergie, et que le facteur exp(—2zn(E)) augmente trés
rapidement avec I’énergie, I'intégrant s’étend dans un intervalle d’énergie qui présente un

maximum prononcé a Pénergie du pic de Gamow, E,, définie par [Cla68, Rol88]:

1/2 2/3

eZ
Ey=| 7 ZZksT (%) . @.7)

Numériquement, E; =0.1222"%(Z,Z,T,)*"® MeV, ou T, est la température exprimée en

9 . , . ey, .
10" K. Dans cet intervalle d’énergie, on peut considérer que le facteur S varie peu avec
I’énergie. Le pic de Gamow peut étre décrit par une gaussienne centrée a Iénergie E,, avec

une largeur a 1/e du maximum donnée pat:

1/2
AE, =4 [@) . 2.8)

Numériquement, AE, =0.2368(Z; Zz2 1)M°T,”® MeV. Bien que les astrophysiciens patlent

normalement en termes de température, les physiciens nucléaires utilisent plutot les énergies.
Les équations (2.7) et (2.8) montrent clairement le lien entre température et énergie. Aux
énergies stellaires, 'énergie du pic de Gamow est toujours plus petite que I'énergie de la

barriere de Coulomb (mais plus grande que Iénergie maximale de la distribution de Maxwell-
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Boltzmann, KT ). Par exemple, au cceur des étoiles du type AGB’, la réaction 14N(p,y)“’O se

produit a la température typique de T, = 0.05, qui correspond a une énergie de 'ordre de 60
keV. Cette énergie est 23 fois plus basse que I’énergie de la barriére coulombienne, V., qui
est de I'ordre de 1.4 MeV [Des82]".

La Table 2.1 donne les valeurs de E, et de AE, ainsi que de leur rapport, pour certaines
réactions de la chaine pp (voir Section 2.4) a T, =15. La valeur de la barricre coulombienne
est aussi présentée pour comparaison. Remarquons que, pour une température donnée, le
rapport AE/E, est plus petit quand les charges et les masses des noyaux en interaction sont
plus grandes, ce qui explique pourquoi la plupart des réactions stellaires ont lieu dans un

domaine d’énergie assez étroit.

Table 2.1: Les valeurs de E¢ et AEy/2 en keV, ainsi que le rapport AE,/Ey, sont calculés
pour les réactions de la chaine pp (voir Section 2.4) a une température typique de Ts =15
(centre du Soleil). La barriere coulombienne et le rapport Vc/Eg sont aussi présentés pour
comparaison.

Réaction E,*AE,/2 (keV) | AE,/E, | Vc (keV) | V./E0
p(p,ve+)d 59432 1.08 ~ 270 46
d(p,y)*He 6.5+3.4 1.03 ~ 260 40
’He(*He,2p)*He 214+ 6.0 0.57 ~ 910 43
3He(oL,y)Be 224462 0.55 ~ 880 39
"Li(p,a)*He 148 £5.0 0.68 ~ 680 46
"Be(p,))*B 17.9+55 0.62 ~ 900 50

La figure 2.1 montre la section efficace et le facteur S(E) pour la réaction *He(’He,2p)*‘He.
Elle est la premiere réaction de la chaine pp qui a été mesurée en laboratoire aux énergies du
pic de Gamow [Arp96, Jun98, Bon99]. L'avantage de représenter le facteur S(E) est évident,
puisque la section efficace ne montre pas les détails, bien que cette réaction soit typiquement
non-résonnante et que le facteur S(E) soit presque constant. La courbe continue représente
une extrapolation théorique du facteur S(E). Le pic de Gamow pour T,=0.015 (centre du
Soleil) et Ty=0.5 (Big Bang) est indiqué. Pour une réaction non-résonnante (comme

*He(’He,2p)*He), intégrale (2.6) peut étre approchée par [Fow67]:

3 Apres les phases de combustion de I'hydrogene et de I'hélium, les étoiles de masses petites et moyennes
évoluent vers des étoiles géantes avec combustion en couche, les étoiles AGB (Asymptotic Giant Branch).

*V, =0.9382,2,6% /1, MeV, avec 1, =1.128(A1° + A)®) +2.709 fm.
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1/2 1/2
(V) g = 2 L(EJ SO) |1+ SKg T exp| — 3E, : (2.9)
u) kT3 36E, keT

Cette expression dépend fondamentalement du facteur astrophysique a énergie zéro, S(0), et

du produit des charges des noyaux par l'intermédiaire de E, (eq. 2.7): le taux de réaction

diminue tres rapidement lorsque les charges augmentent.

1.E-01
1.E-03
1.E-05 /
1.E-07 »
1.E-09 | K

1.E11 | ¢

Section efficace (barn)

1.E-13 ‘

10

2t ( \ Soleil il " Big Bang

Facteur S (MeV-barn)

0.01 0.1 1
E (MeV)

Figure 2.1: Section efficace et facteur astrophysique de la réaction 3He(*He,2p)*He
(données extraites de [Ang99]). La courbe correspond a une extrapolation théorique. Les
pics de Gamow pour des températures typiques de Ty = 0.015 (centre du Soleil) et Ty = 0.5
(Big Bang) sont indiqués en rouge et vert, respectivement.

Pour une réaction résonnante, la section efficace peut étre approchée par une fonction de
Breit-Wigner, et le taux de réaction dépend exponentiellement de Iénergie de la résonance Eg

et de la force de la résonance, @y
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2 3/2 ,
<ov>R;(ﬂk:T) 2 (o) exp(—i) 2.10)

avec @y définie par:

(2J +l) Firf
(21, +n21,+1) T,

oy =1+0,,) (2.11)

Dans cette définition, Jest le spin de la résonance, | et I,les spins des noyaux en

interaction, T} et I, sont les largeurs initiale et finale, respectivement, et T,

i tOt:Fi +Ff+... est

la largeur totale de Iétat, qui tient compte éventuellement d’autres voies ouvertes. Le spin J
est le résultat du couplage des spins des noyaux avec le moment angulaire du mouvement
relatif: J=1,+1,+ (. L équation (2.10) est valable seulement si la résonance est étroite
(T, <<AE,). Pour des résonances larges, le calcul du taux de réaction doit se faire
numériquement [Des03]. A basse énergie, le taux résonnant dépend principalement des
résonances avec les moments cinétiques orbitaux relatifs les plus bas, généralement ¢ = 0. Par
exemple, le taux de la réaction "N(p,y)"*O est dominé a basses températures (T, < 1) par la
contribution d’une résonance J© = 17 (¢ = 0) 2 By = 528.4 keV [Ang99]. Par contre, la
résonance J* = 1" (¢ = 1) de Be(p,)’B est négligeable aux énergies E < 300 keV [Des94,
Des04b]. Pour illustrer ces exemples, la figure 2.2 montre les schémas des niveaux a basse

énergie des noyaux O et *B avec les seuils "N+p et ‘Be+p, respectivement.

35 2
e 232 PP
L 5-6.59-2" .
_5_92..@-27—_3"
5.17 - [~ot
4.6280
‘_ﬁ)_ 0.7695 .
J’TT=C|>* 0.1375
3 "Be+ e
14 P F=2T=1
@) B

Figure 2.2: Schémas des niveaux des noyaux “O et 8B relatifs a la discussion sur les
réactions BN(p,Y)*O et "Be(p,Y)B, respectivement [TUNO6].
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L’équation (2.10) montre que, pour une réaction donnée, le taux résonant augmente avec la
température. Le nombre de résonances qui contribuent au taux d’une réaction dépend
fortement de la température de I'étoile, qui est en rapport avec son age et sa composition. Un
exemple typique de réaction résonnante est 'O (p,o) "N [Ang99]. Pour des températures T, <
0, plus de 20 résonances contribuent au taux de cette réaction. Pour T, = 0.02 — 0.1, le taux
est dominé par une résonance J" = 1" située a énergie E, = 66 keV. Pour des températures
plus basses que T, = 0.02, la contribution d’un état |* = 1" sous le seuil (E, = -3 keV) doit
étre prise en compte. Ceci complique fortement étude de "O(p,0)*N et "O(p,y)"°F. La
figure 2.3 montre le schéma de niveaux du °F et le seuil "O+p. La densité de niveaux est trés

¢élevée (12 états observés entre 0 et 1 MeV au-dessus du seuil).

17.20 =
154624 L
57,6(_}65 = —
1 O + p iy — E
> 4,652 et
A =73
374 Lo
| £13.06 3.13 1 g ’
- 2.523 >
iy 2101 ’
11701 I
0'_0;_ J. .042@0'1[3‘
T0.9372
-

T=0

ISF

Figure 2.3: Schéma de niveaux du F relatif a la discussion sur la réaction 7O(p,a)*N et
7O (p,y)8F [TUNO06].

Dans une section efficace intégrée, les résonances avec des valeurs de ¢ différentes
n’interférent pas [Des03]. En général, si le moment angulaire de la résonance, £y, est différent
de sa valeur minimale (/=0), la contribution de la résonance s’additionne 2 la contribution
non-résonante, essentiellement celle du /=0, o(E) ~ o, (E) + 0y nr(E). Ceci est le cas de
"Be(p,y)"B, ou le facteur astrophysique S(0) est donné par le comportement asymptotique des
fonctions coulombiennes a E=0. Si, par contre, le moment angulaire de la résonance est
=0, la section efficace totale dépend essentiellement de cette résonance,
o(E)~o, (E)=0,x(E), et la contribution des moments angulaires £ # 0 est fortement

atténuée. Des réactions telles que “C(p,y)"”N et "N(p,y)*O, avec des résonances ¢ = 0 a

basses énergies, sont des exemples de ce type de comportement.
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2.1.3 L’écrantage électronique

Dans la définition (2.1), on suppose que le potentiel de Coulomb entre le noyau cible et le
noyau du faisceau est celui qui correspond aux noyaux nus, linteraction coulombienne est
donc étendue jusqu'a linfini. Mais dans le plasma stellaire, les réactions nucléaires se
produisent entre des atomes complétement ionisés, immergés dans une mer d’électrons
d’énergie cinétique moyenne égale a kyT [Ich82, Ich84]. Ces électrons produisent un effet
d’écrantage de la charge nucléaire. Pour deux noyaux de charges Z; et Z, situés a une distance
r, la densité de charge d’écrantage introduit un terme perturbateur dans le potentiel de
Coulomb, U (r) [Sal54]:

Z,e’

uc(r)z%—ue(r), 2.12)

ou U,(r) est le potentiel d’écrantage électronique. En bonne approximation, dans le
domaine des distances trés courtes entre les noyaux, on peut considérer le potentiel
d’écrantage constant, U, (r) =U, . C'est-a-dire, tout se passe comme si ’énergie d’interaction
était supérieure de U, . Le calcul des taux de réaction thermonucléaires est donc réduit au

calcul de U, qui dépend des conditions de température et de densité du gaz stellaire. De

nombreux auteurs se sont penchés sur ce sujet [Sal54, Cam59, Sal69, Wid40, Wol65], que je
n’aborderai pas ici. Par contre, Peffet d’écrantage en laboratoire a plus d’intérét pour les

expérimentateurs, et je vais en discuter plus largement ensuite, ainsi que dans le chapitre 3.

En laboratoire, les faisceaux d’ions bombardent des cibles a I’état atomique ou moléculaire
(neutre), ou les électrons jouent le role d’écran de la charge nucléaire. Les sections efficaces
mesurées en laboratoire sont donc plus grandes que celles entre noyaux nus, mais différentes
de celles dans un plasma. Bien que les conditions physiques dans un plasma stellaire et en
laboratoire soient différentes, les conséquences de leffet d’écrantage sont similaires: une
augmentation de la section efficace aux énergies tres basses. Pour une application
astrophysique (évolution stellaire, nucléosynthese...), il faut connaitre les sections efficaces
dans un plasma, mais G, # G, Pour cela, les sections efficaces mesurées G, doivent étre

d’abord corrigées de leffet d’écrantage électronique en laboratoire pour obtenir la section
efficace correspondant aux noyaux nus G, pour étre ensuite re-corrigées par I'écrantage

électronique dans le plasma stellaire, G (figure 2.4).

plasma
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A partir de Utile aux
) dl:n.nées modeéles
g, astrophysiques
expérimentales Correction 1 Correction 2 paysq
Gexp Ef) — écrantage |:> Gnus :> + écrantage Ef> Gplasma
dans la cible dans le plasma

Figure 2.4: Schéma a suivre pour déterminer des sections efficaces dans le plasma stellaire.

Il existe plusieurs méthodes pour fabriquer une cible solide: par évaporation ou par
"sputtering" sous vide du matériel; par électrodéposition sur un support qu'on élimine
ultérieurement; par déposition d'un solide ou d’une suspension solide-liquide... La cible est a
Iétat neutre, c'est a dire a 'état atomique (par exemple, bore en poudre) ou bien sous forme
de composant chimique (par exemple, polyéthylene). Une cible gazeuse n'est quun gaz,
normalement a ’état moléculaire. Dans tous les cas, les électrons jouent le role d’écran de la
charge nucléaire: le faisceau d'ions ne "sent" pas l'effet du potentiel de Coulomb a une
distance plus grande que le rayon atomique R, et leffet est réduit pour des distances plus
petites que R, [Ass87]:

Ucow = (2.13)
(2,2,e*Ir)-U.* : r<R

a

ou Uelab est le potentiel d’écrantage électronique dans le laboratoire. Ia valeur effective de la

barriere de Coulomb "ressentie" par I'ion incident est donnée par [Rol88]:

eff zizez_uelab =leze2 i_i

Cou R R R /| (2.14)

n n a

U

ou R est le rayon nucléaire. Le rayon atomique est le rayon moyen des nuages électroniques
de la cible et des ions du faisceau (figure 2.5). De (2.14) on déduit que l'effet d'écrantage

électronique en laboratoire sur la barriere de Coulomb est égal au rapport du rayon atomique
et du rayon nucléaire, R /R, ~ 10” [Rol88]. En général, cet effet est négligeable pour des
énergies E /U >1000. Mais si le point de rebroussement classique R_du noyau incident
(figure 2.5) s’approche de R, leffet de I’écrantage électronique devient significatif. Le

rapport entre la section efficace mesurée dans le laboratoire (avec écrantage) et la section

efficace pour les noyaux nus peut étre approché par [Ass87, Sch89] :
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Oop(E) 0, (E+U®) S (E+U™) E U
oy = ——— = = —exp| 7zn(E) : (2.15)
o-nus(E) O-nus(E) Snus(E) E +Ue E
ou S, (E+U éab) =S, (E) et U ;ab << E, et le facteur d’écrantage en laboratoire est
approché par:
f, =exp(zn(E)U/E). (2.16)
A .
2 ELECTRON
§ BARE cLow)D
: %
A R
g:: h{
Q ey
3 e
S D _ PROVECTILE
= — — w3 *-;'—-n-____________h
o R, Ra R

Figure 2.5: L’effet d’écrantage électronique en laboratoire selon Claus Rolfs [Rol06].

Cet effet a été observé pour la premiére fois dans les réactions *He(’He,2p)'He [Kra87a] et

"He(d,p)*He [Eng88] en-dessous de 15 keV. Depuis, de nombreuses réactions entre noyaux

légers et a trés basse énergie ont été étudiées, par exemple: d(d,p)t [Rai02], *He(d,p)‘He
[Ali01], ‘Li(p,o)’He et Li(p,o)'He [Eng92, Cru05], "Be(p,d)*Be et "Be(p,o)’Li [Zah97],
"B(p,o) Be et "B(p,a)20 [Ang93a, Ang93b]. La Table 2.2 montre les valeurs du potentiel

. . lab , . . , : .
d'écrantage en laboratoire U ea pour quelques réactions ainsi que I'énergie du pic de Gamow

E, a une température typique T, = 15.

Table 2.2: Exemples des potentiels d'écrantage électronique obtenus en laboratoire U et
de Pénergie du pic de Gamow Eg (pour Ts = 15) pour plusieurs réactions nucléaires. On
observe que les valeurs de U*P sont de I’ordre de 50 a 60 fois plus petites que Eo.

Réaction | U (keV) | E, + AE,/2 (keV) | Eo/ U
3He(d,p)*He | 0.22 [ALi01] 12,5+ 4.6 56
TLi(p,a)*He | 0.30 [Eng92] 179+ 5.6 60
1B (p, 0020 0.43 [Ang93a] 21.1£6.0 49
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Récemment, une approche différente du probléeme a été mise en ceuvre par le groupe de

Bochum. Depuis un certain temps, on soupgonnait que le choix de la cible joue un réle dans
les valeurs de U™ [Yuk98, Cze01]. Dans le but de comprendre Peffet des propriétés des
matériaux sur Pécrantage électronique [Kas02, Kas04], la réaction d(d,p)t [Rai04, Rai05] a été
étudiée en utilisant un total de 58 cibles de nature différente contenant du deutérium: des
métaux, des semi-conducteurs et des isolants. Pour les matériaux isolants et les semi-
conducteurs, les valeurs de U;ab sont en accord avec les résultats obtenus avec des cibles
gazeuses [Gre95] (voir, néanmoins, une discussion sur les ajustements polynomiaux dans la

section 3.4). Par contre, pour les métaux, les valeurs de Uelab

sont un facteur 10 plus grandes.
Raiola et al. [Rai04, Rai05] expliquent ces résultats en appliquant aux électrons du métal la
théorie de Debye du plasma stellaire. Pour tester ce modele, ils ont changé la température de

la cible et ils ont constaté que la dépendance du potentiel d’écrantage est, comme attendu,
U ~T™2?. Le cas des groupes 34 et lanthanides est expliqué par le fait que, bien qu’il

sagisse de métaux, ces matériaux ont une solubilité de I’hydrogéne élevée a température

ambiante.

Un autre cas intéressant est celui des réactions *Be(p,00)°Li et "Be(p,d)’Be, qui ont été étudiées
en utilisant une cible de Be métallique [Zah97]. Il en résultait un potentiel d’écrantage tres

élevé U;ab =900+ 50 eV qui ne trouvait pas d’explication plausible. En appliquant le modele

de Debye, on trouve U™ =1110 eV, consistant avec les résultats de [Zah97].

2.2 Cycles de combustion stellaire

I’évolution des étoiles est possible grace a une série de processus nucléaires. Ces processus
dégagent de I’énergie et permettent de contrebalancer effet de la gravitation [Cla68]. Ils sont
en outre responsables de la nucléosynthése d’éléments dans ’'Univers. La premicre phase est
la combustion de ’hydrogene a une température typique de I'ordre de 10" K. Elle est suivie
par une contraction gravitationnelle de I’étoile jusqu’a ce que la température soit suffisante
pour permettre la combustion de ’hélium (a une température typique de 2x10° K) et ainsi de
suite, jusqu’a la combustion des éléments de plus en plus lourds. La figure 2.5 présente
schématiquement le lien entre les différents processus nucléaires et les sites stellaires ou ils

sont censés avoir lieu. Une discussion détaillée se trouve au chapitre 5 du livre de D.D.
Clayton [Cla68].

-19 -



Site stellaire

Big Bang
(nucléosynthése
primordiale)

Séquence principale
{ex. le Soleil)

Etoiles géantes rouges,

Etoiles de la branche
asymptotique

Etoiles super géantes,
Wolf-Rayet et
présupernovae

Novae,
Supernovae,
Sursauts X

Chapitre 2 — Définitions et réactions importantes
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Chaine Mg-Al

Combustion de I'hélium
Processus 3o,
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Etats avancés de combustion
Réactions du C, O, N, Ne, Si...

Combustion explosive
Cycle CNO chaud
Capture rapide de protons
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Nucléosynthéses au dela du fer
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capture rapide de neutrons (processus r)
photodésintégration et capture de protons
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Supernovae II,

Etoiles 4 neutrons

Figure 2.5 : Description et lien entre les sites astrophysiques et les processus nucléaires.

{processus p)

Dans cette section, je me limite a décrire les processus nucléaires et les sites astrophysiques
ou ont lieu les réactions nucléaires que jai étudiées. Cela concerne les processus de
combustion de ’hydrogéne et de I'hélium (étoiles de la séquence principale, dont notre
Soleil), ainsi que les réactions dans la combustion explosive (novae, sursaut X) du cycle CNO

chaud. Je discute également les incertitudes sur les taux des réactions les plus importantes.
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2.2.1. La combustion de 1'hydrogéne

A des températures de I'ordre de 10" K, la conversion de 'hydrogéne en hélium met en jeu
une chaine de réactions dénommée la chaine proton-proton [Cla68]. Bien que tous les
éléments présents puissent interagir, dans la pratique la plupart des réactions ont une section
efficace négligeable, ou les abondances des éléments sont trop faibles. Parmi toutes les
réactions possibles, seulement un nombre limité d’entre elles est fondamental pour expliquer
les processus de production d’énergie et de nucléosynthese. La figure 2.6 montre la chaine pp
complete, avec les probabilités de chaque branche. Le bilan global de la chaine pp est la
transformation de 4 protons en une particule alpha, plus la production de neutrinos:
4p—*He+2e"+2v. Bien que la chaine pp ne produise pas des éléments plus lourds que
I'hélium, elle est importante notamment parce qu'elle est la source d’énergie des étoiles de
faible masse durant la quasi-totalité de leur existence (séquence principale), en particulier du
Soleil.

p(p,e™v)d
d(p,y)’He
86% 14%
*He(*He,2p)*He SHe(a,y)'Be
99.86°M.14%
"Be(e,v)'Li Be(p,y)’B

Li(p,a)'He *B(e*v)*Be

Chaines p-p "Be(201)

Figure 2.6 : Réactions impliquées dans la chaine pp de combustion stellaire [Cla68, Rol88].

Dans la Table 2.3, les valeurs recommandées les plus récentes du facteur astrophysique S(0)
sont présentées pour les réactions de la chaine pp. Rappelons que S(0) est nécessaire pour le

calcul des taux de réactions non-résonnantes (voir définition (2.9)).
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Table 2.3 : Incertitudes actuelles des facteurs S a I’énergie zéro pour les réactions de la
chaine pp.

Réaction S(0) (keV-barn) Réaction S(0) (keV-barn)

p,ve)d | (4.028+0.003) x 107 [Sch98] | *He(o,y)Be | 0.54+0.04 [DesO4a]

d(p.y)’He 20£0.7)x10*  [DesO4a] | Be(py)’B | 0.021+0.002 [Ang99]

‘He('He2p)'He | (5.4+0.4) x 10° [Ang99] | "Li(p,a)He | 59.3%8.0 [DesO4a]

Dans la section 2.1, y’ai déja discuté de la réaction *He(’He,2p)‘He [Arp96, Jun98, Bon99].
Remarquons que le taux de la réaction p(p,e V)d est déterminé a partir de calculs théoriques
(voir [Ang99, Sch98] pour plus des détails) puisque son facteur S est de Pordre de 10 MeV
barn, et donc impossible a mesurer en laboratoire avec les techniques employées
actuellement. La deuxiéme réaction de la chaine pp, d(p,y)’He, est comparativement
extrémement rapide; elle fait aussi partie des réactions impliquées dans la nucléosynthese du

Big Bang.

La réaction *He(a.,y) Be est une des sources principales d’incertitude pour déterminer le flux
de neutrinos aux énergies élevées provenant du Soleil [Bah04] et qui résultent de la réaction
"Be(p,y)*B [Ang99], suivie par *B(e*V)*Be. Elle joue aussi un role dans la détermination du "Li
primordial, bien que l'incertitude sur *He(a,y) Be n’explique pas le probléme du Li primordial
[Coc04] (voir aussi le chapitre 5). Les données existantes sont obtenues a partir de deux
méthodes expérimentales: la détection directe de gammas et/ou la détection de la
radioactivité du 'Be [Ang99]. Une expérience récente [Nar04] semble mettre en accord les
résultats de ces deux méthodes, le facteur astrophysique recommandé est S;,(0) = 0.53 *
0.03(stat) £ 0.01(sys) keV-barn, en bon accord avec une compilation récente [DesO4a].
Toutefois, cette réaction fait I'objet d’'une nouvelle étude expérimentale au laboratoire LUNA

(Low Underground Nuclear Astrophysics) du Gran Sasso, Italie.

La réaction 7Be(p, )8B, liée longtemps au “probléeme des neutrinos solaires” [Bah64, Bah96,
Dav64], a fait 'objet de nombreuse études dans les dernieres décennies. Dans un but

essentiellement didactique, je présente ici une discussion plus détaillée de cette réaction.

La décroissance du °B est la source majeure des neutrinos solaires de hautes énergies. Les
expériences sur terre (Homestake, Kamiokande, Super-Kamiokande, SAGE, GALLEX,
Borexino) ont toutes détecté un flux de neutrinos inférieur a celui prédit par les modeles

solaires. Toutes ces expériences étaient-elles erronées ? Les calculs du modele standard
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étaient-ils inappropriés ? Ou, au contraire, est-il possible que les neutrinos subissent une
transformation dans leur cheminement vers la Terre ? En effet, ce déficit pourrait étre lié a la
nature méme du neutrino [Mak62, Pon57]: (i) les neutrinos ont une masse et (i) ils oscillent
entre les trois différentes saveurs (électronique V., muonique V,,, tauique Vy). D’apres cela, les
neutrinos électroniques créés au cceur du Soleil peuvent se changer en neutrinos vy, et/ou
Ve, non détectables ou trés faiblement détectables dans les expériences sur Terre. Cette
hypothése a été récemment confirmée par les expériences SNO [AhmO1, Ahm02], capables
de détecter, de manicere indépendante, le flux total de neutrinos, ®(v+v,+v,) et le flux de
neutrinos électroniques isolément. KamLAND [Egu03] a confirmé ces résultats: les
antineutrinos électroniques produits dans un réacteur “disparaissent” avant d’étre détectés a
quelques centaines de kilométres. I.’accord des résultats de SNO, @ = 5.5 (1£7%)*x10° cm™
s, avec les calculs du modéle solaire standard est prodigieux (par exemple: ® = 5.05x10°
cm”s” [BahO1], @ = 5.20x10° cm™s" [Deg97], @ = 5.30%10° cm™s™ [Sch97]). Le “probléme

des neutrinos solaitres” est donc résolu.

Mais avant SNO, et puisque le flux de neutrinos est directement lié au taux de la réaction
"Be(p,y)"B, cette section efficace a été considérée comme le paramétre nucléaire le plus
incertain dans les modeles solaires. 11 fallait connaitre le facteur astrophysique a I'énergie zéro,
S,5(0)’, avec une précision meilleure que 5%, ce qui était loin d’étre le cas au début des années
90. La Table 2.4 et la figure 2.7 montrent I'évolution des valeurs expérimentales de S;;(0)
depuis les premicres mesures directes [Kav60a, Par66, Kav69, Vau70, Wie77, Fil83]’
jusqu’aux plus récentes, directes ou indirectes, par dissociation coulombienne (CD) ou par la
méthode de la capture externe (ANC) (voir chapitre 3), [Mot94, Liu96, Kik97, Ham98,
Azh99a, Azh99b, Iwa99, Azh01, Dav01, Ham01, Jun02, Bab03, Jun03, Sch03, Tra03, Das00,
Sch06, Tab06]. Au total, 24 publications, et 22 valeurs de S,,(0)!", sans prendre en compte les
publications qui présentent des analyses diverses de combinaisons différentes des résultats

expérimentaux (voir, par exemple, [Dav03a, Sno04]).

Dans les mesures les plus récentes, on attache beaucoup d’attention a I'analyse et a la
minimisation des erreurs expérimentales systématiques ainsi qu’aux incertitudes liées aux
modeles théoriques utilisés pour Pextrapolation. La plupart des résultats récents (directes et
CD) utilisent le modeéle microscopique de Descouvemont et Baye [Des94], ou sa version

actualisée [Des04b], pour extrapoler les données a Iénergie zéro.

5> L’indice dans S17(0), signifiant 'H+7Be, est largement employé par les physiciens nucléaires.
¢ Le résultat de Wie77 n’est pas repris sur les figures 2.7 et 2.8.
7 La valeur de Si7(0) de Ham98 est remplacée par celle de Ham01 (voir aussi au chapitre 4). Egalement, la valeur

de Sch06 remplace celle de Sch03 [Sue00].
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Figure 2.7: Facteur astrophysique pour la réaction "Be(p,Y)*B, S17(0), en fonction du temps

depuis 1960 jusqu’a la derniére publications en février 2006 (voir texte).

Pour montrer I'influence de chaque nouvelle expérience, d'une maniere simple, et sans tenir
compte des incertitudes introduites par les extrapolations théoriques, on peut calculer la
moyenne pondérée par erreur expérimentale (colonne 4 dans la Table 2.4, la valeur du y” est
normalisée a l'unité) bien que, a cause des erreurs systématiques différentes pour chaque
technique, il n’est probablement pas correct de traiter de la méme fagon tous les résultats.
D’apres cela, il semble que la plupart des résultats apres 2002 ont peu d’influence sur la valeur
moyenne. A exception de Ham01, la technique directe donne une valeur plus élevée que les

méthodes indirectes.

La figure 2.8 présente les valeurs de S;;(0) groupées selon la méthode expérimentale
employée pour étudier ‘Be(p,y)*B. La Table 2.5 montre les valeurs de S,,(0) moyennées pour
chaque technique et la moyenne totale (la valeur du %’ est normalisée a I'unité). On remarque
que la valeur moyenne des expériences par la méthode directe n’est pas compatible (a *10)
avec celle de la méthode ANC. La moyenne des résultats de la méthode ANC est dominée
par les 5 résultats du groupe de Texas A&M [Azh99a, Azh99b, Azh01, Tra03, Tab00], qui
sont systématiquement plus bas que la valeur de [Liu96] et que celles obtenues par les

techniques directe et CD.
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Table 2.4: Facteur astrophysique de "Be(p,Y)®B, S17(0). La valeur moyenne pondérée par
Perreur expérimentale est calculée a chaque fois en ajoutant la valeur reprise dans la ligne
correspondante. La valeur moyenne de la derniére ligne tient donc compte de tous les
résultats (voir texte).

Référence | Méthode S;7(0) [eV-barn] Moyenne [eV-barn]
Kav60a Directe 16£6 166
Par66 Directe 28+3 265
Kav69 Directe 273+ 24 265+ 23
Vau70 Directe 214+ 22 245+ 21
Wie77 Directe 45+ 11 248122
Fil83 Directe 21.6 £ 25 241+ 138
Mot94 CD 167+ 3.2 231+ 18
Liu96 ANC 274+ 44 234 %17
Kik98 CD 189+ 1.8 222+ 15
Azh99a ANC 17.8 £ 28 218t 14
Azh99b ANC 16.6 £ 1.9 208t 1.4
Iwa99 CD 20.6 £ 1.2(exp) £ 1.0(théo) 208 £ 1.1
Azh01 ANC 173+ 1.8 203+ 1.0
Dav01 CD 17.871 19.9 £ 0.9
HamO1 Directe 18.8 £ 1.7 19.8 £ 0.9
Jun02 Directe | 22.3 £ 0.7(exp) £ 0.5(théo) 20.7+0.7
Bab03 Directe 21.5+0.7° 209+ 0.6
Jun03 Directe | 21.4 £ 0.5(exp) £ 0.6(théo) 211+ 05
Tra03 ANC 17.6 £ 1.7 21.0+ 0.5
Das06 ANC 207+ 24 21.0+ 0.5
Sch06 CD 20.6 £ 1.4(exp) £ 1.0(théo) 21.0£ 04
Tab06 ANC 18.0£ 1.9 209+ 0.4

8 La valeur reprise est celle corrigée dans L. Baby et al., Phys. Rev. C 69, 019902 (2004) (erratum).
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Figure 2.8: Facteur astrophysique pour la réaction "Be(p,y)®B, S17(0), selon la technique

expérimentale employé (voir Table 2.4 pour les références).

La situation actuelle est un peu confuse, bien que I'on peut affirmer que Be(p,y)’B est
probablement une des réactions les plus étudiées en astrophysique nucléaire. Une nouvelle
expérience changerait-elle significativement ces résultats? Puisque le probleme des neutrinos
solaires est résolu, il me semble que du point de vue purement astrophysique, I'intérét de
cette réaction est actuellement limité. Une nouvelle valeur de S,,(0) n’apporterait donc pas un
changement significatif. Par contre, ces études ont servi, et servent encore, a développer des

techniques expérimentales trés intéressantes qui peuvent étre appliquées a d’autres cas.

Table 2.5: Valeur moyenne (pondérée par ’erreur expérimentale) de Si7(0) pour chaque
type d’expérience (directe, ANC et CD).

Technique | Nombre des valeurs | Moyenne [eV-barn]
Directe 10 217+ 0.5
ANC 7 18.1 £ 0.8
CD 5 19.5 £ 0.7
Moyenne = 204+ 1.0

Dans cette section, jai discuté des réactions dans des étoiles composées principalement

d’hydrogene et d’hélium ou I’énergie est produite a partir des chaines pp. Mais la plupart des
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¢toiles ont été formées a partir d'un gaz contenant jusqu’a 2 — 3 % d’éléments plus lourds, en
particulier C, N, et O. II est donc nécessaire de considérer d’autres réactions comme sources
d’énergie. C’est le cas des processus qui font partie des cycles CNO (carbone-azote-oxygene).
Ces processus, bien qu'ils soient toujours présents aux températures de la chaine pp, ne sont
dominants qua une température supérieure, typiquement de l'ordre de 2x10" K. IIs seront

brievement décrits dans la section suivante.

2.2.2. Les cycles CNO

Le cycle CNO est la principale source d’énergie des étoiles plus massives que notre Soleil a
des températures plus élevées (a partir de T, = 0.02). I’énergie libérée et I’hélium produit par
le cycle CNO affectent la luminosité dans la séquence principale et dans la branche
horizontale des étoiles. Les réactions les plus probables pour entrer en compétition avec les
chaines pp sont celles du cycle CNO-I: *C(p,y)"N(B"Vv)""C(p,y) "N(p,y) "OB"v)""N(p,)*C.
Le "C n’est que le catalyseur dans ces processus. La transformation de "N en '°O a partir de
la réaction "N(p,y)'°O constitue une sortie du cycle CNO-I pour arriver au cycle CNO-II:
O py) "FBV)"Op,0)"*N. Et a partir du O, une autre séquence est possible, le cycle
CNO-II: "O(p,y) *FB"Vv)*O(p,y) "F(p,)'°O. Mais ceci est moins probable que le CNO-II,
puisque la réaction "O(p,a)'*N (interaction nucléaire) a une section efficace plus élevée que
la réaction "O(p,y)"°F (interaction électromagnétique). La Table 2.6 donne les valeurs des
taux et leurs incertitudes actuelles pour les réactions des cycles CNO a une température

typique Ty = 0.02. La figure 2.9 montre les cycles CNO complets.
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Figure 2.9: Réactions impliquées dans les cycles CNO.
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Table 2.6: Valeurs et incertitudes des taux pour les réactions des cycles CNO a Ty = 0.02.

Réaction <GV> (cm3 mol! s) Incertitude Référence
2CEYEN | (3.9£0.4)x10™ 10% [Ang99)
PCEMN | (1.6£0.3)x10™ 19% [Ang99]
UNEHPO | (1.60£0.13)x 10 8% [Imb053]
BN@P.oPC | (7.4+1.1)x10™" 15% [Ang99]
0Py F | (3.6+1.1)x10™" 30% [Ang?9]
FOMN) F | (3.8+1.9)x10™ 50% [Cha05, Tat06]
TOMEWN | (2240.5)x10" 23% [Cha05, Tat06]
BOGYIUF | (1.1%9)x10" | ~ un facteur 10 [Ang99]
UF(p,0y6O | (3.8+1.2)x10™ 32% [Ang?9]

Actuellement, les réactions des cycles CNO qui jouent un role important, et dont I'incertitude
est encore élevée aux énergies astrophysiques, sont '"N(p,y)"°O, "O(p,y)"°F et "O(p,a)''N. La
réaction "N(p,y)”O est la plus lente du cycle CNO, régulant ainsi le taux de génération
d’énergie dans les étoiles de la séquence principale et, donc I'échelle de temps de leur
évolution. Elle influence également la détermination de I’Age des amas globulaires’ [Cha96,
Cha98], et donc la détermination de I'age de I'Univers. Malgré que le cycle CNO ne
représente qu’une petite partie de I’énergie libérée par le Soleil, le taux de la réaction
"N(p,y)O détermine le flux total des neutrinos solaires provenant du cycle CNO [Bah04].
En plus, le rapport des abondances '“N/"N n’est pas encore enti¢rement comptis.
L’abondance de "N est affectée par différentes voies dans les étoiles géantes rouges
(principalement dans les AGB) [Bus06]. Pour toutes ces raisons, il est trés important de
connaitre la section efficace de la réaction “N(p,y)”O a basse énergie (E<100 keV) (voir
chapitre 3 [Ang01a, For04, Run05, Imb05]).

% Les amas globulaires sont des objets stellaires qui présentent une abondance des éléments lourds plus petite
que les autres étoiles de la séquence principale comme, par exemple, le Soleil. Trés anciens, ils ont tres
probablement été formés a partir de la matiére primordiale, avant méme la formation des galaxies. Ils sont donc
un “laboratoire stellaire” unique pour la détermination de I’age de I'Univers.
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Drautres réactions sont importantes pour pouvoir comparer les abondances des isotopes de
N, O, et F calculées et observées a la surface des étoiles comme les AGB. Ce sont [Bus00]:
14N(n,p>14(:, 14N(H,Y)15N, 14C(n’,y)15c’ 15N(H,Y)16N, 14C(p,y)15N, 180@,&)15N, 15N(p’,y)1()o’
PN(p,0)*C, "*C(o,y)"*O, "O@p,0)"°F et "O(p,0)*N. Par exemple, "O(p,y)"°F et "O(p,o)""N
ont été récemment étudiées [Fox04, Fox05, Cha05] et lincertitude sur leur taux a été
drastiquement réduite, de quelques ordres de grandeurs a 30% pour "O(p,y)"°F et a un
facteur 2.5 pour "O(p,a)'"N. Le rapport "O(p,y)""F/""O(p,a)' "N reste néanmoins incertain
d’un facteur environ 10, affectant également les prédictions des abondances des isotopes

CNOF dans les novae (cycle CNO chaud, nucléosynthese explosive, voir section 2.4.4).

2.2.3 La combustion de 1'hélium

La combustion de 'hydrogeéne explique la nucléosynthése des éléments pour A = 4 (les
¢léments avec A=7 sont trop peu produits par la chaine pp et ne vont pas survivre a
Iextinction de 'hydrogene). Ainsi, 'explication la plus plausible au rapport des abondances
He/H ~0.2 se trouve dans la combustion de I’hydrogene produit dans 'Univers primordial il
y environ 13 milliards d’années. Apreés Thydrogene et Ihélium, les éléments les plus
abondants sont le "°C et I'°O. Puisque le *Be n’est pas stable, le processus de fusion de deux
particules alpha ne peut étre qu’un état intermédiaire dans la production du “C. Cependant, le
C et I"°O sont composés d’un nombre de protons et de neutrons équivalents a trois et
quatre particules alpha, respectivement. Ils peuvent donc étre synthétisés par des réactions a
trois corps entre particules alpha [Sal57], c'est-d-dire 300 — "°C + y. Bien que le *Be ne soit
pas stable, son état fondamental a une durée de vie de Pordre de 10" s, le temps nécessaire
pour que deux particules alpha interagissent en formant un noyau de “Be (environ 1 *Be par
10” particules o aux températures et densités typiques des étoiles géantes rouges [Clay68)).
Cela peut sembler suffisant pour qu’une troisiéme particule alpha interagisse pour créer le

"’C. Mais, en réalité, le processus *Be+a doit étre résonnant pour expliquer I’abondance de

"C. Bt, "Be+al est en effet résonant. Il s’agit d’'une résonance J* = 0" dans le °C 4 une énergie
de 278 keV au-dessus du seuil. Cet état, proposé par Hoyle (“la résonance de Hoyle”), a été
observé peu apres au Kellog Radiation Laboratory a CalTech [Coo57]. Le processus global,

a+a—"Beto— “C+y, est connu comme le processus 3a.. Un autre état de spin 0, 2 une

énergie d’environ 10 MeV dans le “C fut aussi observé [Coo58]. Son influence dans le

processus 30, par son interférence avec la résonance de Hoyle, doit encore étre établie (voir

aussi [Fyn05]). Cette réaction domine la combustion de ’hélium dans les phases plus évoluées
des étoiles [Her00].

Aprés le processus 3a, la combustion de Thélium se poursuit par les
réactions “C(aL,y) °O(a,y)*Ne. La derniére cesse d’étre négligeable dun point de vue
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énergétique pour des étoiles trés massives de masses 30 fois supéricures a celle du Soleil
[Cla68]. La réaction “C(a,y)'°O mérite une discussion plus détaillée. Sa section efficace a 300
keV (énergie du pic de Gamow pour une température T, = 0.25) est de l'ordre de quelques
10" barns (comparable a celle de Dlinteraction faible), nettement trop petite pour étre
mesurée en laboratoire avec les techniques traditionnelles. Contrairement a la réaction 3a.,
elle est pratiquement non résonnante a cette énergie et sa section efficace provient des queues
de résonances interférant entre elles (voir chapitre 3). Des techniques indirectes ont été
employées pour étudier cette réaction aux énergies astrophysiques. Par exemple, des études
théoriques [Bar71, Bar87, Bay88| ont proposé la mesure du spectre oo provenant de la
désintégration B du N, pour contraindre la contribution E1 de la section efficace de
C(o,y)'°O. Des expériences ultérieures [Zha93, Azu94, Buc96] ont montré une réduction
des incertitudes sur le facteur S(E1). Bien qu'il existe encore des ambiguités [Fra98], on peut
considérer que la composante E1 (multipole électrique d’ordre 1) est déterminée actuellement
avec une incertitude de 30%. Par contre, en dépit de nombreuses études (voir références
dans [Ang99, Kun01, Ass00]), la composante E2 (multipole électrique d’ordre 2) reste la
principale source d'incertitude sur le facteur S de *C(a.,y)'°O. Cette réaction est discutée avec
plus de détails dans le chapitre 3, ou je présente les résultats d’une analyse des données
utilisant le modele de la matrice R [Ang00].

Parallelement 2 la chaine principale, le N, résidu principal du cycle CNO, est transformé en
*Ne par les chaines de réactions “N(a,y) "F(B")*O(a,y)”Ne. Le *Ne est une des deux
sources principales de neutrons a partir de *Ne(a,n)”Mg et, donc, une voie importante pour
le processus s (succession de captures de neutrons lentes par rapport aux désintégrations ).
La section efficace de *Ne(a,n)”Mg est encore mal connue aux énergies d’intérét [Ang99].
L’autre source de neutrons importante dans les étoiles du type AGB est la réaction
PC(a,n)"°O [Gal98]. Sa section efficace, mesurée seulement aux énergies au-dessus de 0.3
MeV [Bru93, Dro93], dépend fortement d’un état 1/2" située a -3 keV en-dessous du seuil

[Des87]. L’extrapolation aux énergies astrophysiques reste donc trés incertaine.

Les séquences de réactions vont transformer graduellement le cceur des étoiles en noyaux des
plus en plus lourds. L'énergie nucléaire produite dans ces réactions s'oppose a l'effondrement
gravitationnel. Mais lorsque la pression thermique n'est plus suffisante pour équilibrer la force
gravitationnelle, le cceur va se contracter et la température augmenter assez pour enflaimmer
les cendres de la combustion antérieure. Ainsi, les cendres de la combustion de I'hélium dans
des étoiles massives deviennent le combustible des processus nucléaires successifs. Apres la

combustion de I'hélium, et dépendant de la masse de I'étoile, se produisent les phases de
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combustion du C, Ne, O, et Si conduisant au Fe. La derni¢re étape possible est celle de la

nucléosynthése explosive [Rol88].

2.2.5 La nucléosynthése explosive

Les explosions stellaires telles que les novae, les supernovae et les sursauts X sont des
événements violents qui produisent de I’énergie en quantité considérablement plus élevée que
les autres phénomenes astrophysiques. Les supernovae, et dans une bien moindre mesure les
novae, enrichissent le gaz interstellaire en éléments lourds produits dans les combustions
antérieures de Iétoile qui explose. Ces événements explosifs sont caractérisés par des
températures et des densités tres hautes. Dans ces conditions, des noyaux vont interagir par
une série de réactions de capture radiative formant des noyaux de plus en plus loin de la
stabilité. Etant donné que ces noyaux instables ont des temps de vie assez courts et qu’ils
sont faiblement liés, la séquence de réactions dans ces conditions est déterminée par un
équilibre entre les taux de réactions et le taux de désintégration B ou de photodissociation.
Les propriétés des noyaux radioactifs et de leurs interactions sont déterminantes pour
comprendre ces explosions stellaires. Cependant, notre connaissance est actuellement tres
limitée et une meilleure compréhension de ces milieux explosifs n’est possible qu’a partir du
développement de techniques expérimentales tres spécifiques, comme entre autres, des
faisceaux radioactifs [Bla06].

Les réactions les plus importantes dans les novae (températures de Pordre de 0.2 — 0.3 GK| et
densités d’environ 10° g/cm’) sont celles impliquant des protons, du type (p,y) et (p,&). En
effet, la séquence de réactions est située entre la ligne des noyaux stables et celle tres loin de la
stabilité. Les données nucléaires nécessaires aux modéles des novae sont fondamentalement
des taux de réactions de noyaux stables et instables et des demi-vies de décroissance f3*. Ces
informations sont nécessaires pour des noyaux de masse A<40 (environ 100 isotopes) et,
donc, elle se restreint a un nombre limité de processus nucléaires (environ quelques centaines
de réactions). Pour les sursauts X (températures de I'ordre de 1 GK, et densités d’environ 10°
g/cm’) la situation est plus complexe: la séquence principale de réactions nucléaires se
déplace loin de la vallée de stabilité et atteint la "dripline" en protons au-dela de A = 38
[Sch99, Jos05a]. Les données nucléaires nécessaires aux modeles sont les sections efficaces
pour des réactions induites par des protons et des particules alpha dans des noyaux stables et
radioactifs, les taux de photodissociation correspondants, ainsi que les demi-vies de
décroissance B, pour des noyaux de masse A < 110 [Sch01] (quelques centaines d’isotopes)
et, en conséquence, un nombre tres élevé (quelques milliers) de réactions nucléaires [Jos05a].
La figure 2.10 montre les réactions du cycle CNO chaud, celles d’échappement du cycle, et
celles du début du processus rp (capture rapide de protons, Figure 2.5). Les noyaux
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radioactifs qui sont produits et utilisés pour des expériences d’astrophysique nucléaire au

CRC/UCL sont signalés par un cadre vert (ceux en traits pointillés sont en développement).

/[ S/

244 | [25A]1| | 28A] | | 27AI
Début du
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[] noyau instable Mg P2Mg| [22Mg PMg| [25Mg| 25Mg
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Figure 2.10: Réactions impliquées dans le cycle CNO chaud et les voies d’échappement
vers le processus rp. Les noyaux radioactifs encadrés en vert sont produits (ou en
développement) au CRC/UCL.

Des expériences récentes se sont focalisées sur une série de réactions tres importantes dans la
nucléosynthése des novae: 'O(p,y)"°F et "O(p,o)"*N (études directes et indirectes 2 TUNL
et au CSNSM Orsay) [Fox04, Fox05, Cha05], *Na(p,y)*Mg (études directes 2 TRIUMF et
indirectes au KVI) [Bis03, Dav03b, Dau04], *Na(p,y)”Mg (étude indirecte & ANL) [Jen04],
“Na(p,y)*Mg et ®Na(p,0)’Ne (études directes a TUNL) [HalO4], et “P(p,y)’'S (étude
indirecte 2 ANL) [Jen05]. Beaucoup d’efforts ont été consacrés a la réaction "*F(p,0)O (et
18F(p,y)wNe), incluant des études de diffusion élastique R (p,p) [Gra01, Bar02c]|, des mesures

directes (p,a) [Cos95, Reh95, Gra97, Gra01, Bar02c] et une série de mesures de réactions de
transfert peuplant les états d’intérét dans le "Ne [Ser03a, Koz05, Koz06]. La plupart de ces
expériences ont été réalisées a Louvain-la-Neuve et a Oak Ridge (voir, par exemple, [Jos05b]

pour des références et pour une discussion détaillée sur cette réaction importante).
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Il faut noter que les incertitudes les plus importantes qui affectent la nucléosynthése des
novae sont localisées dans seulement quelques taux de réactions, en particulier '*F(p,0)"O,
25A1(p,y)2(’5i, 2(‘Al(p,y)ﬂSi, et 3()P(p,]()ms [Jos99, Jos05a]. Ces réactions sont, en conséquence,

les plus intéressantes a étre étudiées expérimentalement dans les années a venir pour une

meilleure compréhension de ce processus explosif. Les développements de faisceaux
. . . 0 1 25 2 3 . . N ,

radioactifs intenses (plus de 10” pps) de "°F, *Al, *°Al et *’P sont indispensables a ces études.

2.3 Annexe

Dans les Tables 2.7 et 2.8, les quantités et les formules utilisées en astrophysique nucléaire

sont résumées.

Table 2.7: Rappel des quantités importantes

Quantité Définition

E Energie dans le centre de masse
o(E) Section efficace

S(E) Facteur astrophysique S

21,2, Charges des noyaux

M, M, Masses des noyaux

R.,R.,R, Rayon nucléaire, rayon atomique,

point de rebroussement classique

u=M, x M2/(Ml + |\/|2) Masse réduite

7.7 e? Parameétre de Sommerfeld

n(E) = #
Ty Température en 107 K

Kg Constante de Boltzmann

h Constante de Planck (h = h/2m)
J Spin d’un état

! Moment angulaire

1, Spins des noyaux

LT, Largeurs de Iétat initial et final
r Largeur totale
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Table 2.8: Rappel des formules

Facteur astrophysique S(E)=0(E) E exp[27zn(E)]
o2 127213
Energie du pic de Gamow E,=|7—2,Z,k,T [ﬁj
nc 2
1/2
Largeur du pic de Gamow AEO =4 (EOk_BTj
1/2 -
Taux de réaction par paire d (ov) (Sj : IS(E)exp( E 27z¢7(E)JdE
aux de réaction par paire de =| — - —
particules T (kBT )3/2 0 KeT
172 1/2
E E
Taux de réaction (oV) g = (Ej 1 (_Oj 5(0) (14_ SksT j exp(_ 3E, j
non-résonnant H keT \ 3 36E, kT
2 3/2 E
~ T 2 _ Er
Taux de réaction résonnant <OV>R = (,ukBT ] h (a))/) eXp[ kBT j
_ (ZJ + 1) rirf
Force de résonance oy =(1+6y,)

21, +D(21,+1) T,

U, (dans un plasma)

Potentiel d’écrantage 1 1
électronique ¢ Uelab = legez — —— | (en laboratoire)
Rn Ra
Uy /kgT
Facteur d’écrantage fplasma =e " (dans un plasma)
électronique

fap = e™ BV /E  en laboratoire)
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Chapitre 3

METHODES THEORIQUES EN ASTROPHYSIQUE
NUCLEAIRE

3.1 Domaine d’application

Une des principales difficultés expérimentales pour I'obtention de données aux énergies
astrophysiques est la trés petite valeur des sections efficaces (< 10" — 10” barns). A part
certaines réactions impliquées dans la nucléosynthéses primordiale' et dans la combustion de
I’hydrogene [Jun98, Cas02], la plupart des réactions qui font partie des principaux cycles de
combustion stellaire, ne sont pas connues expérimentalement aux énergies du pic de Gamow.
Par contre, dans beaucoup de cas, ces sections efficaces ont été mesurées a des énergies plus
élevées. Dans la combustion explosive, la difficulté expérimentale principale est liée a la
présence de noyaux instables pas toujours techniquement accessibles. Donc, pour extrapoler
ou pour obtenir directement les sections efficaces aux énergies stellaires, il n'y a pas d'autre

alternative que d’utiliser des modeles théoriques.

L’avantage des calculs théoriques est que, d’'une part, ils ne sont pas limités par le caractére
instable des noyaux et que, d’autre part, ils peuvent étre effectués a toutes les énergies. Mais
les modeles théoriques ont aussi des limitations et les incertitudes liées aux modeles sont
souvent difficiles a évaluer. II faut également remarquer qu'il n'existe pas un modele théorique
"unique" qui fonctionne bien dans tous les cas. Le modele a appliquer dépend du cas étudié.
Dans les modeles théoriques qui s’appliquent typiquement a I'astrophysique nucléaire, on

peut identifier principalement deux catégories:

1. Des modeles applicables aux noyaux présentant une faible densité de niveaux, c'est-a-dire
aux noyaux légers et aux noyaux proches des limites de la stabilité. Les énergies impliquées

sont de ordre du MeV ou plus petites. On peut encore considérer deux types différents

[Des03]:

(i) Les modeles ‘ab-initio’, c'est-a-dire qui n’utilisent pas les sections efficaces expérimentales,

mais les déterminent a partir des fonctions d'onde du systeme. Clest le cas du modele

! Les températures impliquées dans la nucléosynthese primordiale sont plus élevées que celles de la
combustion lente de ’hydrogene et 'hélium. Les énergies du pic de Gamow pour les réactions du Big Bang
(normalement quelques centaines de keV) sont normalement accessibles expérimentalement.
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potentiel [Chr61, Tom65, Bay85], du modele DWBA ("Distorted Wave Born
Approximation") [Sat83, Obe91], et des modeles microscopiques [Des93, Lan94, Des01].
Cependant, ces modeles ne sont pas tout a fait indépendants des données expérimentales,
puisqu'ils dépendent de certains parametres physiques, comme l'interaction noyau—noyau ou
nucléon—nucléon, les longueurs de diffusion, etc. Ces parametres ne peuvent étre

raisonnablement déterminés qu'a partir de données expérimentales.

(i) Les modeles qui utilisent les sections efficaces expérimentales, comme la méthode de la
matrice R [Lan58, Bar94a] ou de la matrice K [Hum72]. Ils contiennent des paramétres
ajustables sur les sections efficaces disponibles, et les valeurs des sections efficaces aux
énergies stellaires sont obtenues par extrapolation. Ces méthodes font aussi appel a d’autres
quantités, telles que les sections efficaces élastiques, les probabilités de transition

électromagnétiques, etc.

2. Des modeles statistiques, utilisés dans les cas ou la densité de niveaux est grande (plusieurs
niveaux par MeV) et les énergies sont plus élevées, quelques MeV et au-dela. Un exemple
parmi les modeles qui sont utilisés dans les cas ou la densité de niveaux est grande est le
modele de Hauser-Feshbach [Thi86], largement utilisé pour calculer des taux de réactions a
hautes températures. Il faut remarquer que les modeles statistiques ne donnent que des
résultats approximatifs, mais sont tres utiles pour obtenir une bonne estimation des sections

efficaces, qui sont difficilement mesurables en laboratoire.

Parmi les différents modeles, je me suis intéressée spécialement a la méthode de la matrice R,
qui s’applique aux noyaux présentant une faible densité de niveaux. Dans la suite, je présente
d’abord brievement les définitions générales des sections efficaces de diffusion élastique, de
transfert et de capture radiative. Les deux dernieres jouent les roles les plus importants dans
les mécanismes astrophysiques. La section efficace élastique, bien que sans importance dans
les cycles stellaires, permet par contre d’obtenir des informations fondamentales sur les
niveaux nucléaires. Par la suite, le formalisme de la matrice R est décrit brievement. Son
application aux réactions de transfert *H(d,p)’H, *He('He,2p)'He et ‘Li(p,o)’He [Ang98], ou
Peffet d’écrantage électronique est également ¢tudié, et aux réactions de capture radiative
C(o,y)"°O [Ang00, Ang01b] et “N(p,y)°O [Ang0la, AngO1b, Ang05a, For04, Run05] est
également résumée. D’autres types de modéles théoriques utilisés en astrophysique nucléaire

sont ensuite décrits briévement.
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3.2 Forme générale des sections efficaces

3.21 La diffusion élastique

La diffusion élastique est, a mon avis, la méthode la plus directe pour étudier les largeurs en
particule et la position des états d’un noyau. Par ailleurs, la réalisation d’'une expérience de
diffusion élastique me semble une démarche évidente avant une expérience de capture

radiative.

La section efficace de diffusion élastique entre deux noyaux de spins I, et I, est donnée

par [Bla52]*:

do j 1 2
o] = [ (0)| (3.1)
(dQ elas (2|1+1)(2|2+1)%
ou v et M sont les projections du spin de voie, I = Tl + TZ , et du moment angulaire total,
J=1+7 (¢ est le moment orbital relatif), respectivement. I’amplitude de diffusion

q'"™ (@) contient une contribution Coulombienne fC'“NI (6) et une contribution

nucléaire fN'”M 9,

™ (0)=f " (6)+ 11 (0). (3.2)

L’amplitude Coulombienne est définie par:

R0 exp(—izInsin®(0/2))s,,, . (3.3)

_ -
2ksin*(0/2)

ou Kest le nombre d’onde, 77 est le paramétre de Sommetfeld (défini au chapitre 2), et

O, est le symbole de Kronecker. La contribution nucléaire est donnée par:

iz

f 1M (9)=TZ(2£ +1)Y2 < 210M [ IM >< /IM —vv | IM > (34

r

x 2% (1-U 7 )Y M (6,0)

2 Par simplicité, dans la suite on ne tient pas compte des systémes symétriques.
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ou 7 =m,(=)" estla parité totale, U est la matrice de collision dans I’approximation

sans couplage (c'est-a-dire, U} est diagonal), et le déphasage Coulombien, 55 , est défini

par :

n

14
o' =argT(/+1+in)=06"+ arctan—.

i=1

3.2.2 Les réactions de transfert

Dans une réaction de transfert, un ou plusieurs nucléons sont échangés entre le projectile et
la cible. Etant un processus d’interaction forte, et si la voie est ouverte, les sections efficaces
de transfert (interaction nucléaire) sont normalement de plusieurs ordres de grandeur plus
grandes que les sections efficaces de capture (interaction électromagnétique). Néanmoins, si
la valeur Q de la voie de transfert est négative, le taux de réaction de capture peut étre plus
grand que celui de transfert. Par exemple, le taux de la réaction *Ne(a,n)”Mg (Q = -0.478
MeV) [Jae01, Koe02], qui est la source principale de neutrons dans les étoiles massives
(processus s), est de 2 ordres de grandeur plus petit que celui de *Ne(o,y)*Mg (Q = 10.614
MeV ) aux températures d’intérét astrophysique, T, = 1 — 10.

Pour l'onde partielle ], la section efficace de transfert d'un état initial i (£I) 2 un état final f

(€'T") est donnée par:

2J +1)
O_er E,Jﬂ' :l ( U_Jﬂ . 2
trans ( ) 2 (21, + 1)1, +1) z/;| it | (3.7

N . . . J . ..
ou Iy et I sont les spins des noyaux en interaction et U ¢ est la matrice de collision. Le

calcul doit étre effectué pour chaque onde partielle. Néanmoins, a basses énergies, le nombre
d'ondes partielles qui contribuent est réduit, et en général une seule onde contribue
effectivement a la section efficace totale. Les réactions de transfert que nous avons étudiées

[Ang98] se rapportent a des systémes simples et non-résonnants.

3.2.3 Les réactions de capture radiative

Beaucoup de réactions du type (p,y), (oY) et (ny) se trouvent parmi celles qui ont de

I'importance en astrophysique, autant dans les processus de combustion de ’hydrogene et de
I'hélium que dans la nucléosynthese explosive. Par exemple, la réaction “Cloy) O, qui suit le

processus 3o pendant la combustion de 'hélium dans le cceur des étoiles massives, a une
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importance cruciale en astrophysique: une variation du rapport de leurs taux de réaction va
mener a des chemins de nucléosynthese tres différents. Cependant, malgré les efforts
théoriques et expérimentaux des derni¢res décennies (voir, par exemple, [Dye74, Red87,
Oue96, Tra97, Rot99, Gia01, Kun01, Tis02, Fey03, Sch05, Ass06]), sa section efficace (~10™"
barn a Iénergie du pic Gamow, d’environ 300 keV), impossible avec les dispositifs

expérimentaux actuels, reste trés incertaine.

La section efficace de capture d'ordre A d'un état initial /7 a un état final [z, intégrée sur

toutes les directions des photons est donnée par [Des03]:

2J, +1 kK 8r(A+1)
@1, +1)(21, +1) 57, 20, +1 hAQ2A+ 1) (3.8)

I EO 7 ()5

O'cap(E’Ji”i —>J7)=

ot Yl (y i ) est la fonction d'onde initiale (finale), Kk, est le nombre d'onde du photon,

Jiz;

et M; est l'opérateur multipolaire d'ordre A (0= E ou M) [Ros67]. " est une onde

partielle d'une fonction d’onde normalisée au flux unité [New82].

Les éléments de matrice des opérateurs multipolaires vérifient les régles de sélection:

|[J, -3, KA<J, +J,, rm =(=)7" (3.9)

Une autre régle de sélection importante concerne lisospin, T (T, = (N —=2)/2). Si le noyau
est N = Z (T, =0)), les transitions E1 sont interdites, si on néglige les impuretés d’isospin.

Le cas de "C(a,y)'’O est trés intéressant puisque, a cause des impuretés d’isospin, la
multipolarité E1 est du méme ordre de grandeur que la transition E2, compliquant ainsi la

détermination de sa section efficace.

3.3 Le modéle de la matrice R

LLa méthode de la matrice R a été établie a la fin des années 40. Les travaux de Wigner et
Eisenbud [Wig46, Wig47] sur la théorie des réactions apportent pour la premicre fois un
formalisme simple et rigoureux pour le traitement général des réactions nucléaires. Une
description tres détaillée de la méthode de la matrice R se trouve dans l'article de revue de

Lane et Thomas [Lan58]. Au contraire de formalismes antérieurs (par exemple, la
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formulation de Breit-Wigner des sections efficaces résonnantes), les parameétres utilisés dans

la méthode de la matrice R contiennent l'information physique du probleme.

La principale réussite de cette méthode est que la dépendance en énergie des expressions
théoriques est la plus explicite possible. Son application n'est pas restreinte aux réactions qui

ont lieu par le mécanisme du noyau composé, elle peut étre appliquée a tous les types de

réactions et pour déctire des propriétés nucléaires tels que la décroissance 3 [Bar94b, Bar96a]
ou le déplacement Coulombien [Bar96b]. Ici, je vais décrire sommairement le formalisme de
la matrice R et son application a l'astrophysique nucléaire. Je vais me limiter au cas d’une

seule voie, la généralisation [Lan58] est directe mais complique la notation.

3.3.1 Formalisme

Dans le formalisme de la matrice R, l'espace de configurations est divisé en deux

régions [Lan58]: (i) une région intérieure de rayon "a" ou la force nucléaire est présente et ou
la physique du probleme est dérivée des propriétés de N "poles" d'énergie E; et de largeur
réduite 7, , et (i) une région extérieure ou linteraction nucléaire est négligeable et ou

seulement l'interaction coulombienne est présente. Le résultat du calcul ne dépend pas du
parametre "a". Il faut remarquer que le rayon "a" n’est pas le rayon d’interaction nucléaire,
mais il limite espace au-dela duquel linteraction nucléaire est négligeable. La figure 3.1

montre schématiquement les principes du modéle, utilisant I'exemple de Pinteraction *C+a.

Région extérieure Voies de sortie

Voie d’entrée
Interaction coulombienne

LCRYHY+a
Région intérieure
> 160) ﬁ 20 4
RC+ Interactions
Nucléaire + Coulomb \
. 5N+p, ¥0+n
Matrice R P

Figure 3.1: Représentation schématique des principes du modé¢le de la matrice R (voir
texte).
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Le but de la méthode de la matrice R est de résoudre I’équation de Schrédinger dans une
région limitée de I'espace en utilisant la condition de continuité et les propriétés des fonctions

coulombiennes. La matrice R pour N poles est définie en fonction des parametres des poles
3

par’:

N ~2
RIE)= Y 12— (3.10)
; Ea -E

Les paramétres E, et 7, sont réels et ne dépendent pas de I'énergie. Ces paramétres sont
appelés quantités "formelles" ou "calculées", par opposition aux valeurs "observées"
expérimentalement, I'énergie de la résonance Ej et la largeur réduite 7. Ainsi, les poles sont

associés a des résonances ou a des états sous le seuil, mais le lien entre les quantités
"formelles" et les "observées" n'est pas toujours direct. Dans notre publication C. Angulo
and P. Descouvemont, Phys. Rev. C61 (2000) 064611 [Ang00] nous avons établi une
méthode pour faire le lien entre quantités "formelles" et "observées" explicitement pour des
problémes a une voie. Cette méthode est basée sur une procédure itérative, assez simple et
efficace, et sert a résoudre un des plus grands handicaps du modele de la matrice R. Nous
pouvons facilement contraindre les parametres de la matrice R par des données
expérimentales autres que les sections efficaces, par exemple les déphasages. Ce point s’avere
trés important pour le cas ou un grand nombre de parametres est en jeu. Cette méthode a été
récemment étendue formellement au cas général [BruO2] (voir aussi [Des03]), mais cette
procédure générale n’a pas encore été appliquée a un cas a plusieurs voies. La réaction
"F(p,00) O, étudiée récemment a Louvain-la-Neuve aux énergies trés basses (voir Chapitre

4), semble étre un candidat idéal.

Dans le cas particulier d’une seule voie, la matrice de collision prend la forme [Des03]":

_1L(E) @-L(E)R'(E))
0,(E) 0-L,(E)R'(E))

U'(E) =exp(2i5' (E)), (3.12)

ou I,(E) et O,(E) sont les fonctions entrantes et sortantes, définies 2 partir des fonctions

coulombiennes réguliere F, etirrégulicre G,, et évaluées a Iénergie E et au rayon a:

3 La méthode de la matrice R peut étre appliquée aussi aux réactions non-résonnantes. Dans ce cas, la matrice
R est donnée par une constante.

4 Rigoureusement, les fonctions coulombiennes dépendent de ka et du paramétre de Sommerfeld, 7. Pour
simplifier la notation, la dépendance en 77 et @ est sous-entendue dans la suite. Seule la dépendance avec

’énergie E est écrite explicitement.
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I,(E)=0; (E) =" (G,(E) -iF,(E)), (3.13)

et L, estune constante liée au facteur de pénétration P, et au facteur de déplacement S, :

O, (E)
O,(E)

L,(E)=ka =S,(E) +iP,(E), (3.14)

avece

P, (E) =kal[F (E) + G2(E)] s
S,(E)=[F,(E)F,/(E)+G,(E)G,(E)IP,(E). '
P,(E) peut étre interprété comme la probabilité de transmission 2 travers les bartieres de

Coulomb et centrifuge. A basse énergie, on peut approcher P,(E) par

P, ~ exp(277) (facteur de Gamow, équation (2.1)).

’équation (3.12) sert a introduire le déphasage &' (E), qui est composé de deux termes, le
déphasage coulombien (défini a Iéquation 3.5) et le déphasage nucléaire, Oy (E). Le
déphasage nucléaire peut se décrire en termes du déphasage de la sphére dure & (E) et le

déphasage de la matrice R, Sy (E):

5'(E)=6,(E)+6y(E),

6y (E) =65 (E) + 3¢ (E),

F,(E)

G[(E)’ (3.16)
P,(E)R'(E)

1-S,(E)R'(E)

8/ (E) = —arctan

Sy (E) =arctan

La largeur totale 1:/1 "calculée" est définie par :

I, =2P(E,)7}, (617
ou le facteur de pénétration est évalué a I’énergic E, et au rayon a La largeur réduite
7, dépend peu de Iénergie du pole E, et est définie tant pour des états d’énergie positive
(résonances) que d’énergie négative (états liés, largeur totale nulle). D’apres (3.17), la largeur

totale I', dépend fortement de I’énergie par le facteur de pénétration.
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3.3.2 Applications aux réactions de transfert

L’application de la matrice R a la diffusion élastique est présentée au Chapitre 4 dans le cadre
de Panalyse d’une expérience ‘Be+p [Ang03b]. Ici, je vais me limiter & discuter quelques cas
de réactions de transfert et de capture que j’ai analysées. Ce sont les réactions “H(d,p)’H,
"He(’He,2p)*He et ‘Li(p,0)’He, étudiées dans larticle [Ang98]. Il faut noter que leffet
d’écrantage électronique est également étudié pour la premiere fois, dans le cadre d’un
modele nucléaire, dans cet article. Bien que les valeurs du potentiel d’écrantage soient tres
petites (= 500 eV), l'effet d'écrantage est nécessaire pour comprendre les données obtenues
aux énergies les plus basses et pour les extrapoler aux énergies de la fenétre de Gamow (voir

chapitre 2).

Normalement, on calcule le potentiel d'écrantage électronique par des modeles de physique
atomique (voir, par exemple, [Ass87, Ben89, Bra90, Bou97]). Les résultats de ces calculs sont
souvent plus petits que ceux obtenus par ajustement des données expérimentales. Puisque la
section efficace aux énergies élevées (typiquement plus grande que 100 keV) n’est pas
affectée par I’écrantage électronique, la démarche utilisée dans la plupart des travaux
expérimentaux pour obtenir les sections efficaces pour les noyaux “nus” o, (E) est d'ajuster
les données a plus hautes énergies avec un polynéome de degré N (typiquement N =2 ou 3),
et d'extrapoler cet ajustement jusqu'a l'énergie zéro. De mon point de vue, le degré du
polynéme influence clairement la forme de l'ajustement, et donc de l'extrapolation.
Egalement, I’énergie qui sert a définir la limite de validité de la section efficace &, (E) peut
aussi avoir un effet mettant en doute la validité de I'ajustement. Pour une discussion détaillée

des problemes liés aux extrapolations utilisant des polynoémes voir aussi le travail de revue de
F.C. Barker [Bar02a].

Pour éviter les problemes du choix arbitraire de la courbe d'ajustement, nous utilisons le
meilleur ajustement donné par la méthode de la matrice R (minimisation du y”) pour

représenter la section efficace o, (E). Notre procédé consiste a appliquer la méthode du %* a

nus

I'équation (2.15), pour obtenir le potentiel d'écrantage électronique en laboratoire.

a) La réaction "He("He,2p)‘He

Le flux observé des neutrinos solaires dépend du taux de cette réaction qui fait partie de la

chaine pp du cycle de combustion de I'hydrogene. Elle est aussi supposée étre une soutce

importante de ‘He dans les étoiles de faible masse (M < 0.1 Mo) [Cla68]. Ici, nous analysons

les données de [Wan606, Bac67, Dwa71, Kra87a, Jun98]. La figure 3.2 montre le facteur
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astrophysique de ’He(’He,2p)'He et le meilleur ajustement avec (courbe bleue) et sans
écrantage (courbe noire continue). La courbe en tirets est un ajustement des données incluant
celles aux énergies les plus basses. Il est inconsistant avec la dépendance en énergie des
données a E = 0.02 — 1 MeV. Ceci montre qu’il faut tenir compte de 'effet d’écrantage pour
expliquer les données a basse énergie.

12
[ 3 3 4 B Wang et al. 1966
[ He("He,2p) He m Bacher et al. 1967
10 F A Dwarakanath et al. 1971

U. =400 eV o Krauss et al. 1987
A Junker et al. 1998

(o]

Facteur S (MeV b)

0.01 0.1 1
Ecn (MeV)

Figure 3.2: Ajustements en matrice R pour la réaction 3He(®*He,2p)*He sans écrantage
¢électronique (courbe continue noire) et avec I’écrantage électronique (courbe bleue) avec
U. = 400 eV. La coutbe en tirets est ’ajustement des données de [Jun98] seulement aux
énergies E < 30 keV.

b) La réaction “H(d,p)’H

Les réactions “H(d,p)’H et *H(d,n)’He jouent un rdle important dans la compréhension de la
nucléosynthése primordiale [Cla68]. Ces réactions ont été étudiées par plusieurs groupes
jusqu'aux énergies tres basses [Sch72, Kra87b, Bro90]. Greife et al. [Gre95] les ont mesurées
jusqu'a 1.6 keV, ou I'effet d'écrantage est attendu.

La figure 3.3 montre le meilleur ajustement pour G, (E) (courbe noire) et avec écrantage

(courbe pointillée). Puisque les données de [Gre95] présentent un écrantage tres faible, nous

obtenons un potentiel U, = 4 £ 3 eV, avec un incertitude de +3 eV liée au modele. Cette

valeur est compatible avec zéro. En fait, le potentiel d'écrantage de [Gre95] a partir d'un
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ajustement avec un polynome de degré 2 est U, = 25 + 5 eV (courbe bleue) en désaccord
avec notre résultat. Il faut remarquer que le facteur S obtenu avec ce potentiel d'écrantage est
au-dessus des données expérimentales, sauf pour la donnée a I’énergie la plus basse, qui a par
ailleurs une erreur significativement plus grande que les autres données et peut difficilement
contraindre I'ajustement. La valeur trés grande suggérée par [Gre95], incompatible avec les

données et avec nos résultats, est également un exemple des dangers d’une extrapolation

polynomiale.
0.12
’é‘ R
®
0
~ 008 |
[0)]
=
w
o 004 |
g A Krauss et al. 1987
L [ O Greife et al. 1995
O 1 1 L 1 1 I | 1 L 1 1 1 L 11
0.0001 0.001 0.01

Ecn (MeV)

Figure 3.3: Ajustements pour la réaction 2ZH(?H,p)3H sans écrantage électronique (courbe
continue noire) et avec ’écrantage électronique (courbe pointillée) avec U. = 4 eV et 25 eV
[Gre95] (courbe bleue). Les données de [Bro90], a des énergies > 0.01 MeV, ne sont pas
montrées dans la figure.

c) La réaction °Li(p,a)’He

La réaction “Li(p,ot)’He est une voie importante de destruction du °Li dans les étoiles, jouant
un role significatif dans la nucléosynthése du Big Bang [Coc04]. La section efficace de cette
réaction n'est pas influencée par des résonances ou par des états sous le seuil. Ici les données
expérimentales de [Mar56, Gem66, Spi71, Elw79, Shi79, Kwo89, Eng92] sont ajustées.
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La figure 3.4 montre les meilleurs ajustements pour &, (E) (courbe noire) et avec écrantage

nus
(courbe pointillée). On a également tenté d'ajuster les données aux énergies les plus basses
[Eng92] sans tenir compte de I’écrantage électronique (courbe rouge). Cet ajustement est
clairement en désaccord avec les données, confirmant lexistence d'un effet d’écrantage a

basse énergie.

6
=
-
3
2 4
>
1]
=
93]
| -
-
- | ® Marion etal. 1956 A Gemeinhardt et al. 1966
L(E A Spinka et al. 1971 O Elwyn et al. 1979
" W Shinozuka et al. 1979 © Kwon et al. 1989
- O Engstler et al. 1982
O 1 1 1 L 1 Lol L 1 1 L 1 L1l
0.01 0.1 1

Ecm (MeV)

Figure 3.4: Ajustement de la matrice R pour la réaction °Li(p,0t)He sans écrantage
¢lectronique (courbe continue noire) et avec écrantage électronique (courbe pointillée). La
courbe rouge est Pajustement utilisant seulement les données aux énergies les plus basses.

c) Conclusions de cette analyse

La Table 3.1 résume les résultats de I'étude de I'écrantage électronique dans les trois réactions
de transfert présentées ici. Dans les trois cas nous observons des potentiels d’écrantage plus
grands que ceux obtenus avec des modeles théoriques basés sur des principes de physique
atomique. II est incontestable que les données expérimentales présentent un effet d’écrantage
que ne peut pas étre expliqué théoriquement. Mais les causes de ces différences systématiques
doivent sans aucun doute étre cherchées dans I'analyse des données brutes, c'est-a-dire dans
I'obtention des sections efficaces expérimentales. Ceci dépend des pertes d’énergie du
faisceau (typiquement de protons, deutons, 'He et 4He) dans les cibles, mais ces valeurs sont
trés incertaines aux basses énergies. Tres probablement, c’est dans cette direction que les

expériences devront étre dirigées (voir discussion au Chapitre 2).
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Table 3.1: Résumé des potentiels d'écrantage (U,, et les incertitudes expérimentale, AUe*p,
et théorique, AU, en eV).

2H(d,p)*H | 3He(*He,2p)*He SLi(p,0)’He
Résultats Cible Cible
(matrice R) solide gazeuse
U, 4 400 500 390
AUSP +3 140 140 125
AUt +3 160 140 140
Ajustements
avec des 25%5° 432429° 470£150" 440£150"
polyndémes 323+51° 325+81° 237440¢
. 90-171°¢ 134-186°
Modeles 240P 127-220°
théoriques

9 [G1e95], P [Jun98], 9 [Bra90], 9 [Eng92], © [Bou97| (polynéme); H [Bou97] (modeéle).

3.4.2 Applications aux réactions de capture radiative

La méthode de la matrice R est treés utilisée pour étudier des réactions de capture. Nous

l'avons employée pour étudier des réactions importantes dans I’évolution et la nucléosynthese
des étoiles massives: “C(a.,y)'°O [Ang00, Ang01b] et “N(p,y)"’O [Ang01a, Ang01b, Ang05a,
For04, Run05, Imb05]. Ici je discute des résultats les plus significatifs de ces analyses.

a) La réaction “C(a.y)"°O

Rappelons que le taux de la réaction “C(a,y)'°O détermine le rapport “C/"°O aprés la
combustion de 1'hélium, et donc I'évolution des étoiles massives [Cla68]. Normalement, ce
taux doit étre connu avec une incertitude inférieure a 20% pour obtenir des conclusions
utiles. De méme, sa section efficace a Iénergie du pic de Gamow (E;, = 300 keV) est
déterminée par la contribution de deux états faiblement liés 2, 2 6.92 MeV et 1,” 2 7.12 MeV
situés juste sous le seuil de la voie o+"°C (7.16 MeV) dans '°O. La figure 3.5 montre le
schéma de niveaux de "°O. La contribution des deux états faiblement liés 2° 2 6.92 MeV et 1°
a 7.12 MeV situés juste sous le seuil de la voie o+"’C dominent la section efficace de
C(o,y)°O . Un état 17 2 9.59 MeV qui interfére avec Iétat sous le seuil joue aussi un role

important.
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S(E)
0- 10,957
S~
4+ 10.356
2 < /9,845
¥,/ / 9,585
S,
2- 8.8719

To=0.2 s
0+

7.16 1- 7.1169
12 2+ 6.9171
C+a
3- 6.129¢
0+ 6.0494
0+ g.s
%0

Figure 3.5 : Schéma de niveaux de °0O. Les états qui contribuent de maniére importante a
la section efficace de 2C(0,y)'°O sont situés a 6.92 (2+), 7.12 (1) et 9.59 (1) MeV [Til93].

Nous avons utilisé la méthode de la matrice R pour étudier certains aspects qualitatifs du
déphasage /=2 de o+"C et de la composante E2 du facteur S de “C(a,y)'°O. Le but n’est
pas d’obtenir le “meilleur” ajustement, procédé qui nous semble difficile étant donné les
grandes incertitudes liées aux sections efficaces de *C(0t,y)'°O, mais d’étudier certains aspects
intéressants des données qui peuvent aider a une diminution des incertitudes. D’abord nous
avons développé une nouvelle méthode (voir section 3.3.1) pour faire le lien entre les valeurs
“observées” et “calculées” de la matrice R. Nous avons contraint le grand nombre de
paramétres de la matrice R par le déphasage /=2 de a+"*C [Ago75, Pla87]. Les ajustements
de la matrice R sont effectués avec 4 poles: I'état sous le seuil 2", les états 2," et 2, 2 2.68
MeV et 4.36 MeV au-dessus du seuil, respectivement, et un terme de fond (A=4) a 10 MeV

(la sensibilité du résultat pour des valeurs différentes de I'énergie du fond est tres faible).

Nous avons trouvé que la figure d’interférence entre les différentes contributions au

déphasage /=2 aux alentours de 4 MeV représente une contrainte assez forte sur les

parametres (Figure 3.6). Ces énergies peuvent étre facilement étudiées expérimentalement

_48 -



Chapitre 3 — Méthodes théoriques en astrophysique nucléaire

avec une bonne précision. En-dessous de 2 MeV, les erreurs expérimentales des données

actuelles sont trop élevées pour étre utilisées dans un ajustement.

360

g a
® [Ago73]
— 270 e [Pla87]
(0]
=
o 180
(@]
©
@
© 90
o
S
0
T 2 4 6 3
-90
Ecm. (MeV)

Figure 3.6: Ajustement du déphasage {=2 de a+12C (données de [Ago75, Pla87]).

La situation est différente pour le facteur S E2 de “C(a,y)"°O. Au-dela de 3 MeV, ou la
section efficace a des wvaleurs raisonnablement hautes et est donc accessible aux
expérimentateurs, plusieurs figures d’interférence différentes sont obtenues avec des valeurs
de * similaires. L.e nombre de paramétres est fortement réduit grace aux paramétres obtenus
avec l'ajustement du déphasage; en plus, les largeurs y des poles 1, 2 et 3 sont connues
expérimentalement. Il ne reste a déterminer que la largeur y du pdle 4 (le fond) ainsi que
différentes combinaisons du signe des interférences entre les poles, &,. Nous utilisons les
données de [Dye74, Red87, Oue96, Tra97]. Les meilleurs ajustements sont montrés sur la
figure 3.7. Contrairement au déphasage, les données aux énergies E = 3 — 4 MeV ne
montrent pas une forte contrainte sur le facteur S aux basses énergies. Il y a des différences
importantes pour E > 3 MeV, tandis que les facteurs S a 300 keV sont pratiquement

identiques (de 190 a 220 keV-barn) pour toutes les conditions des interférences.

Nous avons extrait deux conclusions importantes de cette analyse: (i) des données

expérimentales directes aux énergies encore plus basses sont nécessaires pour un calcul plus
précis de la section efficace de la réaction *C(a,y)'°O et (i) des données expérimentales de la
diffusion élastique o+"’C aux énergies plus élevées aideront a contraindre les paramétres.
Finalement, il faut remarquer que I'ajout des données récentes [Kun0O1, Fey03, AssO6] ne

change pas significativement les conclusions de cette analyse.
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Figure 3.7: Ajustements du facteur S E2 de 2C(q,y)O. Les données sont de [Dye74]
(carrés rouges), [Red87] (carrés bleues), [Oue96] (triangles noirs), et [Tra97] (cercles
jaunes).

b) La réaction “N(p,y)"O

Rappelons que cette réaction "N(p,y)"’O est la plus lente du cycle CNO. Elle est donc la
réaction la plus importante pour la production d’énergie dans les étoiles massives. Elle joue
aussi un role important sur la détermination de I’Age des amas globulaires’ et, donc sur la
détermination de I'age de 'Univers [Cha96]. De toutes les mesures directes disponibles dans
la littérature (voir la compilation de données de [Ang99]), les résultats de Schroder et al.
[Sch87] ont ét¢ amplement utilisés pour des calculs de nucléosynthese. Nous avons ré-analysé
ces données en utilisant la méthode de la matrice R [Ang0la] et nous avons trouvé que le
facteur astrophysique est deux fois plus petit que celui estimé par [Sch87] et, donc que le taux
de réaction est un facteur 2 plus petit aux températures T = 0.15 GK. Entre-temps, une
mesure du temps de vie de I’état a 6.79 MeV [BerO1] (voir aussi [Yam04]) conduit a une
valeur qui est 15 fois plus petite que la valeur de [Sch87], impliquant ainsi une réduction de la
section efficace d’environ un facteur 2, en accord avec nos résultats. La figure 3.8 montre un

schéma de niveaux de "O. Les contributions principales a la section efficace de “N(p,y)""O

5> Les amas globulaires présentent une abondance des éléments lourds plus basse que d’autres étoiles comme,
par exemple, le Soleil. Ce sont des objets stellaires trés anciens provenant d'une génération d'étoiles qui se
sont formées a partir de la matiére primordiale, mais avant la formation des galaxies.
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sont la capture vers I’état fondamental et vers les états a 6.791 MeV et a 6.172 MeV

(représentés en gras dans la figure).

T
Eoy [keV]  E. [keV] I
—>
.
2187 9484 =
.
2]
987 8284 312
5% 7556 12"
7297 17276 nt
14
N+p 6859 si*
-S0—>| = —
6172 32~
5241 5"
5180 1t
= -
0 11271
15

Fig. 3.8 : Schéma de niveaux de 150. Les états qui contribuent le plus a la section efficace
de la réaction “N(p,y)®O sont indiqués par des fleches.

D’apres nos résultats [Ang0la] et ceux de Bertone et al. [Ber01], une nouvelle mesure de la
section efficace de ""N(p,y)"°O, avec une meilleure précision, était indispensable. Mais une
mesure directe est trés difficile a cause des petites valeurs de la section efficace et des
nombreuses sources de fond gamma. Vu l'importance de la réaction, plusieurs mesures
indirectes [Ber02, Muk03, Nel03, Yam04] ont été réalisées mais n’ont donné que des résultats
partiels. Seulement trés récemment, deux groupes expérimentaux ont obtenu des données
précises a basse énergie d’une manicre indépendante, 'un au laboratoire souterrain LUNA
(“Low Underground Nuclear Astrophysics”) au Gran Sasso (Italie), autre au laboratoire
LENA (“Laboratory for Experimental Nuclear Astrophysics”) au TUNL, USA. Ces
expériences ont été publiées de manicre indépendante [ForO4, Run05, Imb05]. Pour ces

travaux, j’al réalisé ’analyse des données par la méthode de la matrice R.
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Table 3.2: Résumé des résultats pour la valeur du facteur astrophysique a énergie zéro,

S(0).
Etat final (k[esi(;fa?jn) (ll{l:{l]-gl());:lll)
0 1.55 + 0.34 0.0870%
6.18 MeV 0.14 £ 0.05 0.0672%
6.79 MeV 1.41 £ 0.02 1.63 £ 0.17
Total 3.10 % 0.34 1.77 £ 0.20

Dans une publication indépendante [Ang05a], j’ai étudié I'ensemble des données [Sch87,
For04, Run05]. La figure 3.9 montre les résultats pour les deux transitions les plus
importantes (vers ’état fondamental et vers ’état a 6.79 MeV, respectivement). Les courbes
en traits pleins sont les meilleurs ajustements. Pour (a), les courbes pointillées sont les
contributions des ondes partielles ¢ = 0 et £ = 1. En (b), les différentes courbes

correspondent a différentes valeurs du ‘pole de fond’, mais I'effet est négligeable. Le résultat
pour le facteur astrophysique total est S(0) = 1.70  0.07(stat) * 0.10(sys) keV-barn.

10" E
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» Sch&7 R e Sch&7
o LUNAO4 10° a LUNAO4
4 LENAD4 4 LENAO4
10°
10°
@ se

f=1,J=12
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£=0,0=1/2 (=1,0=52
— —_ : 104 L :
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Fig. 3.9: Les deux contributions les plus importantes du facteur astrophysique de la

réaction “N(p,y)O [Ang05a]: vers I’état a 6.791 MeV (gauche) et vers ’état fondamental
(droite) dans le 150. Les données sont tirées des références [Sch87, For04, Run05].

La conclusion principale de tous ces travaux est une confirmation de nos prédictions

théoriques: la section efficace de la réaction “N(p,y)"O est en effet 2 fois plus petite que
Pextrapolation de Schroder et al. aux énergies les plus basses, et donc le taux de réaction est

un facteur 2 plus petit que celui adopté dans les compilations les plus récentes [CF88, Ang99]
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aux températures d’intérét astrophysique. La figure 3.10 montre une comparaison des

nouveaux taux de la réaction ""N(p,y)°O [Ang05a] avec les valeurs de la compilation NACRE

[Ang99], qui est la plus utilisée actuellement par la communauté des astrophysiciens (voir
Chapitre 5).

[Ang05a] / NACRE

0.01 0.1 Ts 1

Fig. 3.10 : Taux de la réaction “N(p,Y)*O [Ang05a] comparés aux valeurs de la compilation
NACRE [Ang99]. Les courbes pointillées sont les limites des incertitudes.

Selon Degl’Innocenti et al. [Deg04], ces nouveaux taux de la réaction "“N(p,y)”O ont des
conséquences importantes en astrophysique: le moment ou a eu lieu le point de
rebroussement (“turnoff point”)® de la séquence principale des étoiles est augmenté d’environ
0.5-1 Giga années. La valeur dépend de la méthode utilisée pour déterminer la luminosité et
la métallicité’ des amas globulaires (et si tous les autres paramétres sont supposés connus
comme, par exemple, la distance des amas globulaires, le temps écoulé entre le Big Bang et la
formation des étoiles, etc [Chi04]). Pour les neutrinos solaires, ces nouveaux taux de réaction
vont réduire la différence entre la théorie et les résultats de I'expérience du chlore (voir

également une discussion dans [Bah04]).

¢ Le “turnoff point” est celui ou l'étoile se éloigne de la séquence principale (combustions centrale) pour
passer a la branche des étoiles géantes rouges (combustion en couche).

7 En astrophysique, on entend par métallicité le contenu en éléments plus lourds que ’hélium.
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3.5. Autres modéles

3.5.1 Le mode¢le de potentiel

Dans le modcle de potentiel (voir, par exemple, [Ber03]), les noyaux sont considérés sans
structure, soumis a4 une interaction radiale. Les fonctions d'onde initiale et finale sont
obtenues a partir d'une intégration numérique de 1'équation de Schrédinger avec un potentiel
noyau-noyau [Chr61, Tom63]. Le probleme principal reste le choix du potentiel, qui est
choisi selon des contraintes externes (spectroscopie du noyau composé, déphasage élastique,

section efficace de capture,...).

L'ajustement du potentiel aux états liés finals donne normalement une bonne estimation du

potentiel [Bay85]. Un potentiel fréquemment utilisé est un potentiel de type gaussien,
V (r) =V, exp(—(r/a)®). Les paramétres V, et @ sont ajustés, par exemple, aux énergies de
liaison et aux moments quadripolaires. Ce modele est appliqué principalement aux réactions

de capture radiative comme, par exemple, *He(a.,y) Be [Buc85] et 'Be(p,y)"B [Typ97].

3.5.2 Le mod¢le DWBA

Le modele DWBA ("Distorted Wave Born Approximation") [Tob61, Sat83] se base sur la
connaissance des potentiels dans la voie d'entrée et dans la voie de sortie, ainsi que des
facteurs spectroscopiques des noyaux. Il est largement utilisé en astrophysique nucléaire,
essentiellement pour Iétude de réactions de transfert. Par exemple, "Li(p,o)'He [Rai90],
"F(p,0)'°O [Neu89, Her91] et ""B(p,a) Be [Rau96] ont été étudiées par cette méthode. Une
autre application consiste a déterminer les facteurs spectroscopiques de certains états,
difficilement accessibles expérimentalement, a partir de I'étude des états dans les noyaux
miroirs. Par exemple, *F(d,p)"’F [Ser03a] (voir aussi au chapitre 4) a servi a étudier les états
d’intérét astrophysique, pres du seuil *F+p, dans le noyau “Ne.

Un des inconvénients du modéle DWBA est que la plupart des parameétres nécessaires sont
mal connus, en particulier pour des réactions impliquant des noyaux radioactifs. En outre, les
facteurs spectroscopiques ne sont pas completement indépendants du choix des potentiels
[Kee03, Ada05]. Néanmoins, le modele DWBA reste une approche tres intéressante pour des
réactions qui ne peuvent pas étre étudiées directement (sections efficaces trop petites, noyaux
radioactifs, ...).
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3.5.3 Le mode¢le microscopique en amas

Le modele microscopique en amas est basé sur l'observation que les nucléons ont tendance a
former des structures (clusters) a l'intérieur des noyaux [Lan94]. Dans ce modele, on construit
la fonction d’onde d’un systeme a partir des fonctions d’onde internes des noyaux en

collision ¢, et ¢,:

P = M¢1¢2gh (p)YJM (), (3.18)

ou g’ (p) est la fontion d’onde qui dépend de la coordonée relative entre les noyaux, p .
L’opérateur d’antisymmetrisation .« permet de tenir compte du principe d’exclusion de Pauli.
L’équation (3.18) représente le cas simplifié pour des noyaux de spin zéro, mais elle peut se
généraliser a des noyaux de spins non nuls, a des cas a plusieurs voies et a des structures a
trois amas ou plus [Des03]. Les modéles microscopiques offrent plusieurs avantages
particulicrement favorables a I'étude des réactions d'intérét astrophysique. Ils ne contiennent
pas de parametres ajustables excepté dans l'interaction nucléon-nucléon, mais les degrés de
liberté sur les parametres contenus dans cette interaction sont trés faibles, donnant a ces
modeles un important pouvoir de prédiction. Le principal défaut est qu’ils restent difficiles a
traiter et requicrent des longs temps de calcul. Ils sont spécialement bien adaptés a ’étude des
noyaux légers (A <20). La premiere étude microscopique d'une réaction de capture radiative
est I'étude de la réaction *He(al,y) Be [Liu81]. Depuis, les modéles microscopiques sont été
appliqués a de nombreuses réactions d'intérét astrophysique (voir la référence [Des03] pour

une discussion détaillée).

3.5.4 Le modé¢le de capture extranucléaire

Le modele de capture extranucléaire [Chr61] est basé sur le fait que pour des énergies de
liaison faibles, la contribution la plus importante a I'élément de matrice dans (3.8) est donnée
par les grandes distances. Ce modele ne nécessite pas un potentiel et les fonctions d’onde
sont données par leurs limites asymptotiques. En général, on suppose que le déphasage est
nul ou est donné par Papproximation de la sphere dure. Il est possible d’améliorer cette
approximation en tenant compte de la portée effective [BayOO] (au chapitre 4, je montre une

application a la diffusion élastique ‘Be+p). On peut exprimer le facteur astrophysique par

[Muk01]:

S(E) ~ C’S(E), (3.19)

on S (E) est indépendant du modéle; il dépend seulement des propriétés du systéme (masses,
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charges, énergies de liaison et moments angulaires), et C est la constante de normalisation
asymptotique (ANC) [Xu94]. Elle est 'unique quantité a déterminer. Cette méthode a été
largement utilisée pour étudier la réaction Be(p,y)’B (Q = 0.137 keV) (voir chapitre 2) a
partir de réactions de transfert telles que, par exemple, 'Be(d,n)’B ou ‘Be(’He,d)’B [Liu96.
Cependant le calcul de la constante C dépend de données qui sont mal connues, comme patr

exemple le potentiel noyau-noyau, limitant la précision de ce modele [Fer99].

3.5.5 Le modéle de dissociation coulombienne

Le principe du modeéle de dissociation coulombienne est d’utiliser 'abondante source de
photons équivalents produits par le passage a grande vitesse d’un projectile Z dans le champ
coulombien d’un noyau cible de charge élevée (spectateur), pour étudier la réaction inverse a
la capture radiative, c'est-a-dire Z+y — X+Y [Bau86]. Connaissant théoriquement le nombre
de photons regus par le noyau Z et détectant en coincidence les fragments X et Y, on peut
calculer la section efficace de la désintégration du projectile. Appliquant le principe
d’invariance par rapport au renversement du temps, on en déduit la section efficace de
capture. La difficulté majeure reste d’ordre théorique, car il est nécessaire de prendre en
compte tous les effets induits par le noyau cible (fondamentalement, des effets liés a

Pinteraction nucléaire).

Cette méthode a été appliquée a plusieurs réactions d’intérét astrophysique comme "Be(p,y)’B
(voir chapitre2), d(a.,y)’Li [Kie91], *C(a,y)"°O [Tat98], et "N(p,y)"*O [Kie93, Mot91].

3.5.6 Le modéle en couches

Basé sur le principe d’exclusion de Pauli, le modele en couches [Mah69] considere le noyau
comme un paquet d’orbites et de couches occupées par les nucléons. Le point de départ est la
construction empirique d’une champ moyen auquel on ajoute un terme spin-orbite. La
structure détaillée des noyaux est obtenue a partir d’une interaction résiduelle a deux corps,

qui peut reproduire des phénomenes de collectivité.

Ce modcle explique de manic¢re remarquable 'existence des nombres magiques. Il est utile
pour obtenir des informations spectroscopiques, c'est-a-dire la position des niveaux et les
spins. Il est donc spécialement intéressant dans le cas des noyaux exotiques, dont on ne
connait généralement pas les structures. Mais il ne donne pas d’information précise sur les
largeurs en particules et, donc, il ne prédit pas les sections efficaces. Cela limite son

application en astrophysique nucléaire.
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Chapitre 4

TECHNIQUES EXPERIMENTALES EN
ASTROPHYSIQUE NUCLEAIRE

4.1 Développements techniques

Les techniques expérimentales appliquées aux grandeurs nucléaires d’intérét astrophysique
sont tres variées et dépendent du scénario stellaire étudié (combustion lente ou explosive).
Par exemple, les mesures de sections efficaces a trés basse énergie avec des faisceaux intenses
d’ions stables (de P'ordre du mA) et des cibles solides requi¢rent un monitorage de la stabilité
et de la stoechiométrie de la cible par rapport a la dose accumulée. Ces études en laboratoire
sont limitées principalement par Peffet des rayonnements cosmiques dans les détecteurs. On
peut protéger les détecteurs (avec, par exemple, des briques de plomb), mais les interactions
du rayonnement cosmique avec le matériel produisent également un fond de rayons y et de
neutrons qui affectent les mesures. Une protection active (par exemple, des scintillateurs
plastiques en anti-coincidence avec les détecteurs gamma) réduit partiellement le probleme de
cette activation. La meilleure solution (mais pas toujours la plus facile) est d’aller sous terre
[Fi095]. Le pionnier des laboratoires souterrains dédiés a la mesure de réactions d’intérét
astrophysique est le laboratoire LUNA' au Gran Sasso, Italie. Son caractére unique est une
suppression du rayonnement cosmique équivalente a 4000 metres d’eau. Cela permet de
mesurer des sections efficaces de l'ordre de 0.01 picobarn [Bon99] (en utilisant les
accélérateurs de 50 kV et 400 kV installés au laboratoire LUNA). Un exemple des mesures a
la limite du techniquement possible réalisées 2 LUNA est la réaction ""N(p,y)”O [For04,
Imb05] (analyse des données est discutée au chapitre 3). Un nouveau projet” aux Etats-Unis
pour la création d’un laboratoire souterrain a été récemment lancé par une collaboration

d’universités et de laboratoires américains et européens.

L’étude des réactions impliquées dans des processus explosifs demande le développement de
faisceaux radioactifs (le temps de vie de ces noyaux est trop court pour en faire des cibles) et
de techniques en cinématique inverse avec des cibles riches en protons et particules a (cibles
gazeuses ou implantées). Fgalement, en raison des faibles intensités des faisceaux radioactifs
(typiquement de lordre de 10107 particules par seconde (pps) sur la cible), il est

indispensable de travailler avec des systemes de détection trés efficaces. C’est ainsi que des

! LUNA = Low Underground Nuclear Astrophysics

2 Information actualisée 2 http:/ /www.jinaweb.otg/dusel

_59_



Chapitre 4 — Techniques expérimentales en astrophysique nucléaire

détecteurs de particules a multipistes ou de clusters de détecteurs gamma, de plus en plus
sophistiqués, couvrant un angle solide important, ont été développés. Ces détecteurs sont
accompagnés de nouveaux systemes d’acquisition capables de supporter des centaines de
canaux avec des temps morts négligeables. A cause également des faibles intensités, il est
pratiquement impossible d’utiliser les systemes conventionnels pour obtenir la charge totale
accumulée dans la cible avec une précision suffisante. De ce fait, la normalisation absolue
d’une section efficace étudiée avec un faisceau radioactif est une des quantités les plus
difficiles a établir. Une des techniques employées avec succes est d’évaporer une couche
mince (quelques pg/cm®) d’or sur les feuilles utilisées comme cibles et de normaliser a la

section efficace coulombienne [Ang03a, Ang03b].

Dans ce chapitre, je vais d’abord aborder quelques développements techniques, dans lesquels
j’al été directement impliquée, liés a la production de faisceaux stables de basse énergie, a
I'utilisation de séparateurs de recul avec des faisceaux radioactifs et a la production de cibles
d’hélium implantées. Ensuite, je vais présenter sept expériences auxquelles j’ai activement
participé: avec des faisceaux stables, "Be(p,y)'’B [Zah95], "N(o,y)"’F [Oli96] et Be(p,y)’B
[Ham98, HamO1] (cette dernicre avec des cibles radioactives de 'Be); avec des faisceaux
radioactifs: la diffusion élastique p('Be,p)’Be [Ang03b] (liée a la réaction ‘Be(p,y)’B), et les
études des réactions de transfert 'Be(d,p)’Be [Ang05c] (nucléosynthése du Big Bang),
"F(d,p)"F [Ser03a] et ""F(p,a)"°O (émission gamma des novae).

4.1.1 Mise au point de ’accélérateur de protons PAPAP

Pendant mon séjour postdoctoral (1993-1994) au CSNSM-Orsay, j’ai été responsable d’une
¢tude des spécifications de I'accélérateur PAPAP (“Petit Accélérateur Pour I’ AstroPhysique”),
et plus particulicrement de sa calibration en énergie et d'une mesure de sa stabilité et de sa
résolution. PAPAP, concu et construit au CSNSM au début des années 90 par une
collaboration franco-grecque, est une machine électrostatique capable d’accélérer des protons
d’énergie maximale de 250 keV avec des intensités de 'ordre de quelques centaines de pA.
Profitant de l'expérience acquise pendant ma these de doctorat avec les accélérateurs du
Dynamitron Tandem ILaboratorium (DT L) a Bochum, la mise au point de PAPAP est

devenue mon sujet principal de recherche pendant mon séjour au CSNSM.

Le but principal de cet accélérateur était de mesurer la section efficace de la réaction
"Be(p,y)"B avec une cible radioactive de 'Be et un faisceau de protons aux énergies les plus
basses possibles (< 100 keV). Jusquil y a peu, la réaction "Be(p,y)’B était considérée comme
la source principale des incertitudes dans le calcul du flux de neutrinos solaires (voir

discussion au chapitre 2). Au début des années 90, une mesure directe de cette réaction était
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un objectif scientifique tres important. Ce but a finalement été accompli par la suite (voir
Sect. 4.3, [Ham98, HamO1]). D’autres mesures de sections efficaces d’intérét astrophysique
comme, par exemple, "O(p,0)"*N et "O(p,y)"°F étaient aussi envisageables a I'époque, et elles

ont été tres récemment réalisées [Cha05], mais je ne les discuterai pas ici.

Dans une premiere publication [Bog94], une description des composantes de PAPAP (source
d’ions, extraction, séparation de masse) ainsi que de la ligne de faisceau et du montage
expérimental pour la mesure de réactions du type (p,y) et (p,o) est présentée. Pour les
premicres, un montage typique avec une cible solide et des détecteurs Ge(Li) ou Nal(Tl) dans
une géométrie pres de la cible pouvait étre utilisé. Pour étude des réactions du type (p,or), la
chambre était située a l'intérieur d’un spectromeétre solénoidal supraconducteur (SOLENO)
[Sha84], concu spécialement pour opérer a 0° dans la direction du faisceau. Les particules o
résultant des réactions sont focalisées a des distances grandes par rapport a la cible et
directement sur des détecteurs de particules de Si. Les protons rétrodispersés sont déviés a un
autre endroit. Un avantage évident de l'utilisation de SOLENO est la possibilité de situer les
détecteurs de particules loin de la cible, diminuant ainsi le bruit de fond. Cela est tres
intéressant quand, par exemple, on utilise des cibles radioactives (principalement, des

émetteurs ). La figure 4.1 montre une vue schématique de 'ensemble.
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Figure 4.1: Vue schématique de PAPAP, de la ligne de faisceau et du dispositif
expérimental pour I’étude de réactions de transfert avec SOLENO. La distance entre la
source d’ions et SOLENO était d’environ 8 m.

Pour calibrer la tension de I'accélérateur, on a mesuré les propriétés (Ey et I';) bien connues

expérimentalement [TUNOG6] de résonances étroites de réactions du type (p,y) et (p,on).
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[’énergie absolue du faisceau de protons E est donnée par E, = aXUyy, + b, ou Uy est la
valeur de la haute tension de I'accélérateur et les coefficients a et b sont déterminés a partir
des valeurs expérimentales de E; et Iy, avec une précision meilleure que 0.2%. Nous avons
également trouvé une stabilité en énergie meilleure que 10 keV/h. Ainsi, PAPAP était prét a

la mesure de la réaction ‘Be(p,y)*B [Ham98, Ham01] (voir section 4.2).

4.1.2  Mise au point du séparateur de recul ARES et premiére expérience avec un

faisceau radioactif

Installé au CRC/UCL, le séparateur de recul ARES (“Astrophysics REcoil Separator”) a été
congu comme un nouvel outil pour mesurer des sections efficaces de réactions de capture du
type (p,y) induites par des faisceaux radioactifs en cinématique inverse. Le but ’ARES est de
détecter les ions des produits d’une réaction en les séparant des ions du faisceau. Avec
DRAGON a TRIUMEF, le “Daresbury Recoil Separator” a Oak Ridge, et FMA a Argonne
National laboratory, ARES est un des quatre séparateurs de recul utilisés avec des faisceaux
radioactifs au monde pour la recherche en astrophysique nucléaire. Un nouveau séparateur’

pour I'astrophysique est en projet aux Etats-Unis a Puniversité de Notre-Dame.

Les composantes d’ARES et ses caractéristiques ont ét¢ abondamment décrites ailleurs
[Cou99, Ang01c, Cou03, Coul4a, Cou04b]. La figure 4.2 montre le dispositif expérimental de
manicre schématique (les éléments les plus importants sont indiqués en gris). Avec la
contrainte de l'espace disponible dans le hall expérimental du CRC/UCL, le choix des
¢léments I’ARES est fait en fonction des caractéristiques des réactions du type (p,y) avec A <
30 a étudier. Dans ces réactions, les produits des réactions sont contenus dans un cone
d’angle de *1°, I’état de charge le plus abondant apres la cible est environ 30% du total, et le
rapport des vitesses des ions produits (A) et des ions du faisceau (A+1) est A/(A+1). La
séparation se fait en trois étapes: (i) une sélection de I’état de charge le plus abondant des ions
produits (ainsi que des ions du faisceau) par un dipdle magnétique, (i) une transmission des
ions produits et une déflexion des ions du faisceau par un filtre de Wien, en fonction de leur
vitesse, et (iif) une identification des ions par un détecteur AE-E, constitué d’un détecteur a
gaz AE et d’un détecteur de silicium E. D’autres éléments de focalisation (de triplets et de

doublets de quadripdles) et géométriques (fentes) servent a guider les ions a travers la ligne.

Il faut remarquer que les faisceaux fournis par CYCLONEA44 ont des caractéristiques
spécifiques de ceux des cyclotrons, tres différentes de ceux produits par des accélérateurs

électrostatiques, qui ont été typiquement employés avec des séparateurs. Par exemple,

3 STGEORGE = STrong Gradient Electromagnetic On-line Recoil separator for Gamma ray Experiments.
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I'énergie de CYCLONE44 a une résolution d’environ 1% (FWHM) avec une grande
émittance. Ces facteurs, qui vont affecter le fonctionnement d’ARES, sont néanmoins
compensés par l'avantage des faisceaux radioactifs intenses produits par CYCLONE44.
Néanmoins, par rapport aux techniques de détection employées antérieurement (la détection
des gamma [Dec91], des particules chargées suivant la décroissance 3 du produit [Pag94], ou
des positrons de la décroissance du produit [Mic96]), ARES a certainement des avantages.
Mais, le dispositif actuel ’ARES a aussi des inconvénients qui seront plus importants pour

Pétude de réactions avec des faisceaux radioactifs.

AE-E Detector
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Qu?lfrig‘:’le Y doublet
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Figure 4.2: Vue schématique d’ARES et de CYCLONE44 [Cou03]. Les trois éléments

principaux de la ligne: le dipdle magnétique, le filtre de Wien et le détecteur AE-E sont
indiqués en gris.

I’étude d’une résonance d’importance astrophysique dans la réaction "Ne(p,y)*'Na avec le
premier faisceau radioactif fourni par CYCLONE44 (E = 0.2 — 0.8 MeV/amu) rentrait dans
le cadre de la these de doctorat de M. Couder [Cou04b]. Mais avant d’étudier la force d’'une
résonance d’importance astrophysique, il a fallu mettre au point le séparateur en étudiant,
entre autres, les facteurs suivants: (i) Pefficacité de transmission du faisceau avant la cible, (ii)
Iétat de charge le plus abondant, pour les ions du faisceau et du produit, apres la cible, (iii) les
pertes d’énergie dans la cible, (iv) le pouvoir de réjection du faisceau, (v) la distribution en
énergie (et le straggling) des ions du produit dans la cible, (vi) la distribution en énergie et
efficacité de transmission de Iétat de charge des ions du produit le plus abondant en

fonction de Iénergie, et (vii) la performance du télescope AE-E (résolution en énergie,

., . Y , TR 19 20
événements fortuits). Pour cela, on a étudié une résonance similaire a celle de "Ne(p,y)” Na
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dans une réaction impliquant un faisceau stable avec des caractéristiques semblables. L’état

analogue dans la réaction “F(p,y)*'Ne était le choix évident.

a) Etude de la résonance 2 635 keV dans la réaction “"F(p,y)*’Ne

La résonance située a 635 keV au-dessus du seuil de "F(p,y)’Ne (Q = 12.844 MeV),
correspondant 4 un état 1* dans le *Ne avec I, = 5.7 = 0.7 keV, oy = 1.6 = 0.2 eV [Til98],
semblait un choix idéal pour préparer ARES a I’étude de "Ne(p,y)Na. En utilisant un
faisceau de “F a 13.2 MeV, délivré par CYCLONE44 avec une intensité d’environ 10” pps
(explicitement limité pour simuler le cas des faisceaux radioactifs), et de cibles de
polyéthyléne (CH,), d’épaisseurs diverses (entre 50 et 120 pg/cm?), nous avons trouvé une
efficacité globale I’ARES de I'ordre de 4%. En d’autres mots, une transmission de 'ordre de
11% pour les ions de *Ne™ (7+ était la charge la plus abondante).

b) Etude de la résonance a 448 keV dans la réaction “Ne(p,y)*’Na

La réaction “Ne(p,y)*’Na est présente dans deux des chaines de réactions impliquées dans la
combustion explosive se produisant dans les novae et les sursauts X (cycle CNO chaud vers
le processus rp). Son taux de réaction aux températures des sursauts X [Lam90] peut étre
dominé par une résonance a 448 keV au-dessus du seuil (Q = 2.195 MeV), correspondant a
un état excité a 2.643 MeV dans le *Na [Til98]. Le spin de cette résonance n’est pas connu
avec certitude malgré de nombreuses études théoriques et expérimentales (voir [Coul4a]
pour une discussion détaillée et des références). Cela implique des incertitudes importantes
dans son taux de réaction et, en conséquence, le role de la réaction dans la nucléosynthese
explosive. Des études antérieures avec détection de gamma et réalisées a Louvain-la-Neuve
[Pag94, Mic96, Van98] ont obtenu une limite supérieure @y < 21 meV (avec 90% de niveau

de confiance).

Nous avons utilisé une cible de 80 pg/cm de (CH,), et un faisceau de ""Ne accéléré par
CYCLONE44 avec une intensité moyenne de I'ordre de 10° pps, dans son état de charge 3+,
a une énergie de 9.8 MeV et avec une résolution d’environ 260 keV (FWHM). Une mesure
directe du faisceau sur le détecteur AE-E montrait une contamination du “F < 0.7%. Le
facteur de réjection était typiquement de 5 X 10°, qui est environ un facteur 10 moins bon
que dans le cas de la réaction "F(p,y)*Ne, probablement dd a la moins bonne qualité du
faisceau radioactif. L’efficacité globale était d’environ 2.7%. Malgré un travail précis, tenant
compte de tous les facteurs liés aux éléments de la ligne I’ARES, au choix et caractéristiques

de la cible, et a la cinématique de la réaction, nous n’avons pas pu trouver mieux qu’une
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limite supérieure a la largeur de la résonance en question, @y =15.2 meV (avec 90% de
confiance) [Cou04b].

c) Conclusions de ces études

Les études décrites ont montré qu’une série de modifications sur la ligne ’ARES peuvent
augmenter lefficacité du dispositif [Cou05]. En particulier, le pouvoir de réjection peut étre
augmenté en éloignant les fentes du dipdle et du filtre de Wien permettant aux ions du
faisceau de parcourir un chemin plus long apres avoir été déviés. I’addition d’un aimant
d’analyse avant le détecteur AE-E permettrait la réjection d’'une grande partie des ions du
faisceau diffusés par les différents éléments de la ligne et qui, donc, n’ont pas la méme
impulsion que les ions produits et ne sont pas déviés par le filtre de Wien. Le faisceau de
CYCLONEA44 n’étant pas analysé, il se peut qu’il ne soit pas aligné sur la trajectoire principale
d’ARES. L’installation d’un systéme de monitorage permettra de garantir la position du
faisceau avant et aprés la cible. L’installation d’un aimant d’analyse a la sortie de

CYCLONE44 permettrait également d’améliorer les qualités du faisceau.

4.1.3 Réalisation de cibles solides implantées d’hélium

Pour Iétude des réactions en cinématique inverse, il est nécessaire d’utiliser des cibles
d’hydrogene et d’hélium. Il n’y a pas de choix idéal, ceci dépend de la réaction et du domaine
d’énergies a étudier. Le premier choix qui semble évident est celui des cibles gazeuses. Bien
que la densité soit plus faible que dans une cible solide, le principal avantage de ce type de
cibles est la pureté. Si la cellule gazeuse a des fenétres (généralement une feuille de Mylar, de
Capton, ou de Havar), le principal inconvénient est la dégradation de I’énergie du faisceau
(perte d’énergie et straggling) et le fond induit par des réactions dans la feuille. Pour éviter ce
probléme, on utilise des cibles gazeuses sans fenétre. Pour obtenir une pression typique de
107 mbar, il est nécessaire d’utiliser un systéme de pompage différentiel avec des collimateurs.
Ces systemes sont chers et, normalement, assez encombrants. Pour augmenter la densité du
gaz, des cellules gazeuses cryogéniques ont été développées au GANIL [Mit01] et a RIKEN
[IshO1]. Dans les cas de réactions avec implication de protons, on peut aussi faire le choix
plus simple d’une cible solide. Une feuille de polyéthylene (CH,),, avec des épaisseurs entre
40 pug/cm’ et quelques mg/cm’, et résistant sans dégradation a des intensités de faisceaux <
10” pps, a été utilisée avec succés. Mais, pour les réactions impliquant des particules o, il

n’existe pas de cible solide adaptée. Dans le but de mesurer des réactions du type (a.,y) en
cinématique inverse avec des faisceaux stables et radioactifs, nous avons développé des cibles

d’hélium implantées.
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Pour étre utiles dans I'étude de petites forces de résonance, ces cibles implantées doivent
remplir une série de conditions: (i) une concentration importante de He; (i) une homogénéité
de He en fonction de la profondeur d’implantation; (i) une stabilit¢é du contenu en He en
fonction du temps. Les cibles (avec des épaisseurs typiques de I'ordre de 50 pg/cm?) ont été
implantées en utilisant une source du type ECR* qui produit des ions de ‘He'" a des énergies
qui varient entre 4 et 18 keV et avec une intensité de 'ordre de 5 pA. Différents substrats
d’implantation ont été testés pour déterminer le plus adapté a une concentration maximale
d’hélium. L’aluminium s’est avéré étre le meilleur candidat avec des concentrations de 'ordre
de 10" = 10" atomes/cm”, qui ont été mesurées avec la méthode RBS utilisant une résonance
dans la diffusion élastique “He(p,p)'He [Van02]. L’homogénéité des ces feuilles implantées a
été étudiée avec la méthode ERDA utilisant un faisceau de “F de 13.5 MeV accéléré par
CYCLONEA44. D’apres ces analyses, nous avons conclu que ces cibles d’hélium implantées
étaient prétes a étre utilisées dans Iétude d’une réaction du type (a,y). Les cibles ont été
testées avec la diffusion élastique "N+o dont je ne discuterai pas ici. Les détails de ces
travaux se trouvent dans la these de doctorat de F. Vanderbist [Van05]. Comme illustration,

la figure 4.3 montre une photo d’une des cibles d’hélium implantées dans 'aluminium.

Figure 4.3: La zone d’implantation dans une des cibles d’hélium développées a Louvain-la-
Neuve est clairement distinguée du substrat d’implantation [Van05] (les dimensions du
support sont de 25 mm x 25 mm).

4.2 Etude de réactions avec des faisceaux stables

Pendant mon séjour post-doctoral au CSNSM a Orsay (1993-1994), jai continué ma
collaboration avec le groupe de Claus Rolfs a I'Université de Bochum, ou javais réalisé les
expériences qui ont fait partie de ma thése de doctorat. Pendant les étés 1993 et 1994, nous

avons réalisé les expériences qui entraient dans le cadre de la these de doctorat de D. Zahnow
[Zah96]. Ici, je présente étude de la réaction de capture “Be(p,y)''B [Zah95].

4+ ECR = Electron Cyclotron Resonance
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Au CSNSM, je me suis impliquée dans ’étude de la réaction "N('Li,t)’F avec un faisceau de
"Li au Tandem d’Orsay [Oli96], qui fait partie de la thése de doctorat de F. de Oliveira Santos
[Oli95]. Mais jai surtout travaillé sur la réaction 'Be(p,y)’B (thése de doctorat de F.
Hammache [Ham99]). L’étude de cette réaction a nécessité beaucoup de préparations, dont la

mise au point de Paccélérateur PAPAP (voir section 4.1.1).

Dans les sections suivantes, je vais exposer les motivations, décrire brievement les dispositifs
expérimentaux, et commenter les résultats de ces trois études expérimentales. Les détails de

ces travaux se trouvent dans les trois theses de doctorat signalées ci-dessus.

4.2.1 La réaction *Be(p,y)'B

La réaction "Be(p,y)''B intervient dans la nucléosynthése primordiale et stellaire. Plusicurs
résonances contribuent a sa section efficace aux énergies les plus basses [Ti04]. En 1995,
I'information sur les propriétés de ces résonances était tres partielle et, donc, les calculs du
taux de la réaction n’étaient pas complets [CEF88]. Nous I'avons étudiée au Dynamitron
Tandem Laboratorium (DTL) de Bochum en utilisant des faisceaux de protons, produits par
Paccélérateur Tandem de 4 MV, et des cibles de "Be, évaporées sur des supports de Cu et Ta
[Zah95]. La section efficace est étudiée aux énergies dans le laboratoire entre 75 et 1800 keV,
avec des intervalles de quelques keV. L'intensité du faisceau a été limitée a environ 30 pA,
pour éviter des problémes d’instabilité dans les cibles de “Be. Par rapport aux expériences
antérieures, la nouveauté ici est l'utilisation d’un détecteur de gamma de type Nal(Tl)
couvrant un angle de 41 dénommé “Summing Crystal”, qui permet de mesurer le flux de
gamma intégré d’une réaction de capture radiative. Il a été ultérieurement employé pour

I'étude d’autres réactions d’intérét astrophysique (voir par exemple, [Spy00]).

La figure 4.4 montre un schéma du dispositif expérimental. La cible de “Be, refroidie par
circulation d’eau pour éviter sa dégradation par le faisceau intense de protons, est située au
centre du détecteur. Lefficacité du “Summing Crystal” est pratiquement indépendante de
I’énergie et son efficacité absolue est aussi quasi-indépendante du nombre de cascades yy
[Jun92] et présente un pic prononcé a énergie E, = Q+E (Q est le seuil de la réaction, E est
Pénergie dans le centre de masse). Dans le cas de la réaction "Be(p,y)''B, quatre résonances
aux énergies By = 319, 992, 1083 et 1290 keV ont été observées. Le facteur astrophysique est
obtenu a partir de la fonction d’excitation en la normalisant a la charge totale accumulée
(typiquement de 'ordre de 60 mC aux énergies les plus basses); il est présenté sous forme de
table dans [Zah95] pour des énergies effectives entre 73.3 et 1800 keV.
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Figure 4.4: Vue schématique du dispositif expérimental employé pour étudier la réaction
9Be(p,Y)*B au DTL de Bochum avec le “Summing Crystal” [Zah95].

Le taux de réaction est également calculé pour des températures allant de Ty = 0.001 a 10 et
comparé avec ceux de [CF88] montrant des différences d’un facteur 4 aux environs de T, =
0.8. Cela est fondamentalement dG aux nouvelles valeurs de I’énergie et de la force de
résonance de Pétat 2 6.89 MeV (1) dans le "B (By = 319 keV) [Zah95]. 11 faut néanmoins
prendre les résultats de [Zah95] avec réserve. En effet, pour obtenir les parameétres des
résonances (énergies, largeurs, spins), un ajustement du facteur S contenant la contribution
des trois états les plus importants (a 319, 992 et 1290 keV), une contribution de “capture
directe” et de termes dlinterférences entre les différentes contributions est effectué.
Cependant, cet ajustement est purement empirique et les propriétés des résonances ainsi
obtenues ne peuvent pas étre considérées au sens strict. Un traitement rigoureux utilisant un

modeéle nucléaire est nécessaire.

F.C. Barker [Bar02b] a réalisé une analyse des données de “Be(p,y)'’B [Zah95] et des
propriétés des états du "B [Cec92, Zah95, Wul98, Gaf99, Sat99] avec le modéle de la matrice
R (décrit au chapitre 3). Il démontre que les formules de 'ajustement du facteur S utilisées par
[Zah95] (et aussi par [Wul98, Gaf99, Sat99]) n’utilisent pas une approximation appropriée de
la section efficace de capture, et quelles présentent des inexactitudes’. Par conséquence, les
résultats de [Bar02b] different sensiblement de ceux de [Zah95].

4.2.2 Etudes des états du “°F proches du seuil *N+a,

Le fluor est un des éléments les mieux connus. Il est utilisé dans des nombreuses applications
de la vie courante (dentisterie, nettoyage...) a cause de sa grande réactivité chimique. Dans les

étoiles, le fluor est également tres réactif et i est rapidement épuisé par des réactions

5 Ces formules, bien qu’inexactes, sont malgré tout utilisées fréquemment (voir, par exemple, [Hah90]).
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nucléaires. La nucléosynthése du fluor n’est pas completement élucidée et plusieurs sites
astrophysiques ont été proposés. Entre autres, des observations spectroscopiques récentes
des pulses thermiques dans des ¢étoiles de type AGB ont montré une abondance importante
du fluor dans les spectres stellaires [For92]. Une des hypothéses les plus plausibles est que le

fluor est produit dans les derni¢res phases de la combustion de ’hélium dans les étoiles peu
massives. La réaction "N(a.,y)"’F, provenant du "N (reste du cycle CNO) a partir de la
chaine de réactions "“N(o,y)*FB+H)"*O@p,0) " N(e,y)"’F joue un réle important. En
particulier, un état du "’F 4 4.378 MeV au-dessus du seuil (Q = 4.0138 MeV) domine le taux
de réaction aux températures stellaires, T, ~ 0.2 (figure 4.5). Puisque I’énergie de la résonance
est tres basse, le facteur de pénétration est tres petit, la largeur o est plus petite que la largeur
y et, donc, @y ~ I'o. En 1995, la contribution de cette résonance au taux de réaction

provenait d’une estimation grossicre de I', [CF88].
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Figure 4.5: Les 16 états du YF observés avec la réaction BN("Li,t)F [O1i96]. Le pic de
Gamow a T =0.2 GK est indiqué.

A cause de sa valeur tres petite, une mesure directe n’était pas envisageable. Nous avons
utilisé la réaction de transfert "N('Li,t)"’F et une analyse par la méthode DWBA (chapitre 3)
pour déterminer le facteur spectroscopique et la largeur o de I’état en question [Oli96].
L’expérience s’est déroulée au Tandem de I'Institut de Physique Nucléaire d’Orsay. Nous
avons utilisé un faisceau de 'Li de 28 MeV, avec une intensité d’environ 30 nA, et une cible

gazeuse de "N (enrichie 2 99%) avec des fenétres de Ni situées a I'avant d’un spectrométre

- 069 -



Chapitre 4 — Techniques expérimentales en astrophysique nucléaire

magnétique. Ce dernier permettait une focalisation sur un large domaine d’énergie. Les
produits de la réaction sont détectés par un ensemble de trois détecteurs permettant d’obtenir
la position (compteur a migration), la perte d’énergie (compteur proportionnel) et I'énergie
restante, mesurée par le spectrometre Split Pole et une chambre a fils dans le plan focal. La
figure 4.6 montre les spectres expérimentaux correspondant aux seize premiers états du F
observés (la résolution expérimentale n’est pas suffisante pour résoudre tous les états). Le
niveau d’intérét astrophysique a 4.378 MeV, avec une résolution en énergie d’environ 100

keV (FWHM), est clairement séparé des autres états les plus proches.

kL1

7 T
wo | ONCLIOPF @ =15 J
w0 | Eu('Li)=27.3MeV & %4
150 o % 2 .
= 1 -] | IS
0 o ! CARE
© I C + &
o o . L
S s | S |
8 AW
@ 0
g 0 1 2 3 4 5
£ 11N}
2

Energie dexcitation (MeV)

Figure 4.6: Spectres expérimentaux observés avec la réaction N (7Li,t)’F [O1i96].

Les propriétés des niveaux sont obtenues a partir d’une analyse utilisant le modele DWBA

(une discussion détaillée est présentée dans [Oli96]). Pour I’état astrophysique, on obtient
Iy= (L5753)%x10°eV, qui est substanticllement plus petite que la valeur utilisée

antérieurement. Un nouveau taux de réaction est calculé tenant compte des contributions des
états observés ainsi que de 60 niveaux entre 5 et 10 MeV [Ajz87]. Pour des températures T, <
0.2, en raison des nouvelles valeurs des parameétres des résonances, ce taux est environ 60 fois
plus petit que celui de la compilation de CalTech [CF88] (voir chapitre 5). Pour 0.4 < T,

<0.8, le taux es environ 10 fois plus grand, en raison de I'inclusion de niveaux non considérés
dans [CF88].

L’application de ce nouveau taux aux calculs de nucléosynthese a comme conséquence un
retardement de la formation de "“F, ensuite transporté a la surface des étoiles AGB par

convection [Mow95]. Néanmoins, les modeles stellaires souffrent encore d’incertitudes trop
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importantes (comme par exemple, le role et le traitement de la convection) pour donner des

résultats concluants.

4.2.3 La réaction 'Be(p,y)’B

En 1998, lintérét de la réaction Be(p,y)*B résidait dans son importance pour le calcul du flux
des neutrinos solaires (voir discussion dans le chapitre 2). A époque, il existait six résultats
publiés de son facteur astrophysique a énergie nulle, S,(0). Cinq de ces expériences utilisaient
des cibles de 'Be radioactif et des faisceaux de protons [Kav60a, Par66, Kav69, Vau70,
Wie77, Fil83] et une d’entre elles utilisait la dissociation coulombienne [Mot94]. Au total, sept
valeurs de S,,(0) comprises entre 16 et 28 eV-barn c'est-a-dire, plus de 50% d’incertitude (voir
Table 2.4 et Figure 2.3). Une nouvelle étude a basse énergie de 'Be(p,y)°’B semblait donc
nécessaire et elle a été entamée par le groupe d’astrophysique nucléaire au CSNSM d’Orsay.
Le but était de minimiser les erreurs expérimentales et d’obtenir une valeur précise de S;(0).
Ces travaux, qui ont commencé au début des années 90 avec la construction de I'accélérateur
PAPAP (voir 4.1.1), ont abouti a deux publications dans la revue Physical Review Letters
[Ham98, HamO1] et a une these de doctorat [Ham99].

Ainsi, la section efficace de Be(p,y)’B a été mesurée aux énergies 0.35 — 1.4 MeV [Ham98] et
0.117 — 0.186 MeV [HamO1] en utilisant des faisceaux de protons des accélérateurs Van der
Graaf de 4 MV a Bordeaux-Gradignan et de I'accélérateur PAPAP d’Orsay, respectivement,
et des cibles radioactives de ‘Be. Plusieurs cibles de Be, avec des activités entre 10 et 130
mCi (~ de 0.2x10° 3x10° atomes de "Be), ont été utilisées. Le 'Be était produit a partir de la
réaction 'Li(p,n)'Be, extrait chimiquement sous forme d’oxyde de 'Be, et déposé par
¢lectrolyse sur un substrat de Pt pur. Une grande partie du travail a été consacrée a 'étude des
épaisseurs, activités, uniformités, et puretés des cibles avec des méthodes nucléaires
(détection des gamma, PIXE, RBS, réactions (d,p)).

Dans Pexpérience réalisée 2 Bordeaux, des détecteurs de particules chargées du type PIPS’
ont été utilisés pour détecter les particules o retardées provenant de la décroissance
*B(B")Be’(20). La détection dans P'expérience a basse énergie était un peu plus compliquée:
les particules o étaient détectées avec le spectrometre solénoidal superconducteur

(SOLENO) [Sha84] (voir 4.1.1) en coincidence avec les particules B détectées dans plusieurs
scintillateurs plastiques situés a l'intérieur de SOLENO (voir figure 4.1). Comme illustration,

la figure 4.7 montre des spectres typiques de particules o retardées en coincidence avec les

particules B obtenus avec le dispositif de PAPAP aux énergies dans le laboratoire de E, =

¢ PIPS = Passivated Implanted Planar Silicon.
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217, 160 et 130 keV. Ces spectres sont corrigés pour la contribution de réactions du fond,
comme 'Li(p,y,)"Be(20) (cette réaction est également utilisée pour déterminer Pefficacité de

détection avec une cible de "Li).

L’extrapolation du facteur astrophysique a 'énergie zéro est réalisée en utilisant des modeles
différents (voir [Ham99] pour une discussion détaillée). Le résultat combiné de toutes les
mesures, avec une extrapolation utilisant le modéle microscopique de [Des94|, est de S,,(0) =
18.8 £ 1.7 eV barn. Cette valeur du facteur astrophysique de 7Be(p,y)8B était, en 2001, la plus

précise jamais obtenue avec la méthode “directe” (voir aussi la table 2.4).

—
o

E,=160 keV

E,=130 keV
10

L

Nombre d'événements

Figure 4.7: Spectre de particules alpha retardées en coincidence avec les  du 8B [Ham01]
(voir texte).

4.3 Etude de réactions avec des faisceaux radioactifs

4.3.1 Le détecteur LEDA

Les quatre expériences décrites ici ont été réalisées au CRC/UCL en utilisant le systeme de
détection LEDA (Louvain Edinburgh Detector Array) [Dav00]. LEDA est un détecteur de
particules chargées de Si d’une épaisseur de 300 et de 500 um, composé de secteurs a seize
pistes indépendantes. II est issu d’'une collaboration étroite entre 'Université catholique de
Louvain et I'Université d’Edinburgh et est commercialisé par Micron Semi-conductor Ltd'.
Une valeur typique de la résolution électronique d’une voie est de l'ordre de 10 keV. La
résolution en énergie pour une particule o de 5.5 MeV est d’environ 20 keV. La résolution en
temps peut atteindre 1 ns. La figure 4.8 montre un schéma d’un des secteurs de LEDA et

une photo de huit secteurs, dans une des configurations typiques, installés sur la ligne

7 http:/ /www.micronsemiconductot.co.uk/
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d’expérimentation au CRC/UCL. LEDA est actuellement employé dans un grand nombre
d’expériences d’astrophysique nucléaire et de spectroscopie de noyaux exotiques a 'UCL,
mais également ailleurs, par exemple a TRIUMF (le détecteur TUDA) et a Oak Ridge (le
détecteur SIDAR).

Figure 4.8: A gauche: représentation d’un secteur du type ‘LEDA’ [Gra00]. Le rayon
minimal de la partie active est de 5 cm et son rayon extérieur de 13 cm. A droite: huit
secteurs installés sur la ligne d’expérimentation R au CRC/UCL.

4.3.2 La diffusion élastique "‘Be+p et le facteur S de "Be(p,y)’B

La diffusion élastique 'Be+p est intéressante pour lastrophysique nucléaire, puisque les
longueurs de diffusion de ce systéme sont utilisées dans les modeles théoriques qui servent a
extrapoler la section efficace de la réaction de capture 'Be(p,y)’Be [Bay00, Des94, Des04b).
Fgalement, "Be+p a un intérét dans le cadre des études de la symétrie de charge entre
systémes miroirs (‘Be+p vs. "Li+n). Malgré les nombreuses études de Be(p,})*Be avec des
faisceaux de protons et des cibles de 'Be, la diffusion élastique ‘Be+p n’a jamais été étudiée
auparavant (en tout cas, il n’existait pas de données publiées). Nous I'avons étudiée en
cinématique inverse aux énergies dans le centre de masse E = 0.3 — 0.75 MeV, avec un
faisceau de ‘Be et une cible de 270 pg/cm® de polyéthyléne (avec une couche trés mince
d’Au, voir ci-dessous). Il s’agit de la premiére utilisation du faisceau de 'Be du CRC/UCL. Le
but de I'expérience est de déterminer (i) les longueurs de diffusion £ = 0 et (i) les parametres
de la résonance ¢ = 1 (J® = 17) située a 630 keV au-dessus du seuil (la largeur de Détat,
obtenue dans des expériences de "Be(p,y)’Be [Fil83, Bab03, Jun03], est probablement

légerement surestimée).

Les protons de recul (rétrodiffusés dans le systeme c.m., émis a I'avant dans le laboratoire)

sont détectés par deux systemes LEDA couvrant 32 angles dans un large domaine angulaire.
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La normalisation de la section efficace est effectuée a partir de mesures de 'Li+p, Li+Au et
"Be+Au, réalisées dans les mémes conditions que la mesure 7Be+p. Cette normalisation est
indépendante du contenu en protons dans la cible, de 'angle solide et du nombre d’ions 'Be

du faisceau.

La section efficace élastique est présentée dans la figure 4.9 pour deux angles. Les courbes
sont les résultats d’'un ajustement théorique. Pour décrire la contribution de la résonance 17,
nous avons utilisé le modéle de la matrice R dans 'approximation d’un seul pdle, selon la
formule (3.14):

P.(E)R(E)

- oY =6 ;arctan-+—2 "2,
/=1 1 1 1—31R(E)

Pour étudier le déphasage £ = 0, qui est lié aux longueurs de diffusion, nous avons employé
Iapproximation de la portée effective (“effective-range expansion”) [Pre75], valable a basse

énergie:

er, 2
(=0 2K ad hon |2 L ik,
n[(ez””—l)tan(lnéo',‘(E))+ M=t 2t

ou @, sont les longueurs de diffusion, I‘Ie les portées effectives, et h(77) est une fonction du

parametre de Sommerfeld (voir au chapitre 2). | est le spin de la voie, qui peut prendre les

valeurs | =let | =2. Ici, nous avons supposé I’ =TI, , et nous avons effectué des

ajustements avec 5 parametres: @, , A, ré, Egetl,.

La table 4.2 montre les résultats des ajustements en les comparant aux résultats antérieurs.
Les incertitudes tiennent compte des variations par rapport aux parametres du modele (rayon

de la matrice R, portée effective) et de I'expérience (résolution en énergie, normalisation...).

Table 4.2: Valeurs des longueurs de diffusion £=0 du systeme "Be+p et paramétres de la
résonance 1*.

Parametre | [Ang03b] | [Ajz88]

ay, (fm) 2519 -

Ay, (fm) 73 )

Fr(keV) | 634+5 |632+10

M (keV) | 314 | 3745
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Figure 4.9: Section efficace de la diffusion élastique 7Be+p pour deux de 32 angles étudiés
[Ang03b]. Les courbes sont les meilleurs ajustements utilisant le modéle de la matrice R
(voir texte). Les courbes pointillées sont les sections efficaces coulombiennes.

En raison de Pénergie de liaison trés petite du *B par rapport au seuil 'Be+p (137 keV), le
facteur astrophysique a basse énergie est déterminé par les propriétés des fonctions
coulombiennes, par la constante de normalisation asymptotique (ANC) et, dans une
correction de deuxi¢cme ordre, par les longueurs de diffusion [Bay00]. Selon un calcul
microscopique [Des94], la composante I=2 est dominante (résultat confirmé par une
expérience récente [Cor02]) et la longueur de diffusion est donc essentiellement sensible a la
composante I=2, a,,. La valeur de la Table 4.2 implique une diminution d’environ 6% de la
pente de la courbe pour le facteur astrophysique de la réaction ‘Be(p,y)’B, S,-(0). Cet effet est

petit, mais pas négligeable pour la précision souhaitée.

En termes de symétrie de charge, la valeur expérimentale de @y, est en bon accord avec le
résultat attendu a partir du systéme 'Li+n (de -7 a -11 fm), mais a,, (qui ne joue pas de role

dans Pextrapolation de "Be(p,y)’B) est plus grande quattendue. Cependant, il faut remarquer
que @, est particulicrement sensible a la normalisation et a 'approximation de la portée

effective appliquée dans [Ang03b] (voir également, une analyse théorique récente [Bar(06]).

La valeur de I'y pour la résonance 17 du °B est légérement plus petite (3114 keV) que celle
obtenue a partir de la réaction de capture (37£5 keV), et en meilleur accord avec un calcul
théorique récent [Tim05], qui tient compte de PANC du °Li [Tra03].
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4.3.3 La réaction 'Be(d,p)°*Be et ’abondance du "Li primordial

La réaction ‘Be(d,p)20., une des voies de destruction du ‘Be (en compétition avec la capture
électronique 'Be(e'v)'Li), est liée 4 'abondance du 'Li primordial. Actuellement, il existe une
divergence importante (un facteur 2 — 3) entre les abondances de 'Li déduites a partir de
calculs de nucléosynthese utilisant les taux des réactions nucléaires impliquées [DesO4a] (voir
aussi chapitre 5) et les abondances observées dans des étoiles du halo de notre Galaxie
[Rya00, Mel0O4], si on tient compte de la valeur tres précise de la densité baryonique de
PUnivers Qzh? obtenue récemment [Spe03]. La réaction Be(d,p)2a., dont la section efficace
n’était pas connue en-dessous de 500 keV, pouvait étre une alternative intéressante pour
réconcilier, par la physique nucléaire, la nucléosynthése du Big Bang, les abondances du 'Li et
les observations de la radiation du fond cosmique si son facteur astrophysique S aux énergies
du Big Bang (T = 0.1 — 1 GK, E = 0.11 — 0.56 MeV) était un facteur 100 plus grand
qu'estimé actuellement [Coc04]. Le taux de cette réaction aux énergies du Big Bang était basé
sur les estimations de Parker [Par72] a partir de données partielles de Kavanagh [Kav60b] aux
énergies E = 0.6 — 1.3 MeV, impliquant une extrapolation du facteur astrophysique de 2
ordres de grandeur. La figure 4.10 montre le schéma des niveaux du “Be et le seuil de la
réaction 'Be(d,p)2a (Q = 16.490 MeV). Les états observés par Kavanagh sont indiqués par
des fleches bleues. Mais des états a plus haute énergie d’excitation (fleches rouges) dans le “Be

peuvent aussi avoir une contribution non négligeable a la section efficace.

17.637
Jas— |27
J90-17.076 1 2.190 1692
16.4901 ¥ 16.63 120 041
"Be+d 167116024 |
ezl
1 35/ g
9 états
=9 2
= =
2788 P
2.36] 3 '3 3.06 7 20
Iy oy
r=3r=1 0
9 2 2
B SBe

Fig. 4.10 : Schéma de niveaux de °B et 8Be [Ajz88]. Les fleches bleues correspondent aux
niveaux du 8Be observés par [Kav60b] (voir texte).
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Nous avons étudié cette réaction avec un faisceau radioactif de ‘Be aux énergies E = 0.96 —
1.2 MeV (B, = 5.55 MeV) et 0.15 — 0.38 MeV (E,,, = 1.71 MeV) et une cible de 200 pg/cm’
de (CD,), [Ang05c]. En raison de la valeur Q tres élevée, les produits de réactions (protons,
particules @, ...) ont des énergies grandes et ne peuvent pas ¢tre identifiés par un seul
détecteur LEDA. Nous avons utilisé un assemblage de deux systtmes LEDA en

configuration télescope AE,-AE,.

La figure 4.11 montre les résultats sous la forme du facteur astrophysique moyenné dans le
domaine d’énergie couvert dans la cible. Les points bleus correspondent aux contributions de
deux états, fondamental et premier excité, du *Be (environ 65% du total) et ils sont en bon
accord avec les mesures de Kavanagh (points blancs) a I'énergie de recouvrement. Les points
rouges tiennent compte ces deux contributions plus la contribution d’un état 4* trés large
situé a environ 11.35 MeV dans le *Be (figure 4.10). Ces résultats montrent que les états non
observés par Kavanagh correspondent a environ 35% de la section efficace totale (et non
d’un facteur 3 comme estimé par Parker). La section efficace ‘Be(d,p)2a. est donc un facteur
10 plus petite qu’estimée aux énergies du Big Bang. Ce résultat exclut une solution, par voie

nucléaire, du probléme du "Li primordial.

O Kavanagh 1960
@ Angulo et al. 2005
® Angulo et al. 2005 ¢
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o
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Fig. 4.11 : Facteur astrophysique de la réaction "Be(d,p)2a. [Ang05c] (voir texte). Le pic de
Gamow pour une température typique de Ty = 0.8 (Big Bang) est indiqué en vert.
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4.3.4 Etude des états du "Ne proches du seuil *F+p

I’émission de rayonnements gamma dans une explosion de type nova est dominée par
'annihilation des positrons provenant des décroissances 3 des noyaux radioactifs produits

par des réactions pendant I'explosion. La principale contribution est celle du "°F (demi-vie de
110 min.).

Pour calculer la quantité de "°F synthétisé dans une nova, il est nécessaire de connaitre les
taux des réactions nucléaires produisant et détruisant le "°F. Pour la production de "F, les
réactions 17O(p,y)lSF et 17O(p,oc)MN, qui ont été étudiées récemment [Fox04, Fox05, Cha05],
jouent le role le plus important. La principale voie de destruction du "F est "F(p,a)"O
[Her99]. Les températures typiques des novae (Ty < 0.3) correspondent a des énergies E <
500 keV. Pour déterminer avec la précision requise le taux de cette réaction, il est crucial de
connaitre les propriétés des états du ""Ne proches du seuil "F+p. La figure 4.12 montre un
schéma de niveaux du ""Ne et du "F. Les états d’importance astrophysique se situent aux

énergies d’excitation entre 6.4 et 7.1 MeV.

32+ 7.262 e T.238 32+
u2gaes | | 7.173 112
77114
(32)7.100, pipgyy] 7066 (329)
12" 6.989
e 6.861 T2
e 6.742 3/7°
9/2+ 6.592 ) 6.698 5/2-
T2 .55 T =0
32+ 6.528% T
1127 6.500 6.449 3/2
EoLa i A/ 6.437 17T
L 6410 312~ i 12
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3.529
]50
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Figure 4.12: Schéma de niveaux du YNe au-dessus du seuil 8F+p et comparaison avec les
niveaux du YF [Gra00]. La fenétre de Gamow pour une température typique dans des

novae (Ty = 0.2) est aussi indiquée.
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A ces basses énergies, la section efficace de ""F(p,a)”O est trop petite pour étre mesurée
directement avec précision. Plusieurs états, qui peuvent interférer entre eux, rendent le calcul
du taux de réaction tres incertain (plusieurs ordres de grandeur) [Coc00]. Une méthode
indirecte consiste a obtenir des informations spectroscopiques sur les états analogues dans le
PF et a utiliser des modéles théoriques pour extraire les propriétés des états dans le ""Ne.
Ainsi, nous avons étudié la réaction de transfert ""F(d,p)"’F pour peupler les états du “F situés
a des énergies d’excitation entre environ 5.5 et 7.5 MeV, en utilisant un faisceau radioactif de
"F [Ser03a]. Je décris brievement les résultats ci-dessous, les détails se trouvent dans la thése
de doctorat de N. de Séréville [SerO3b].

Comme les états du “F étudiés sont au-dessus du seuil o+"N (Q = 4.013 MeV), nous avons

employé la technique de détection en coincidence entre les protons et les particules o et/ou
les noyaux N pour éliminer des événements de fond. La figure 4.13 montre le spectre de
niveaux du “F que nous avons obtenu. Les deux niveaux 3/ 2" aux énergies d’excitation 6.497
et 6.528 MeV, analogues des niveaux d’intérét astrophysique dans le "Ne (6.419 et 6.446
MeV, figure 4.12), sont fortement peuplés. Par contre, la résolution en énergie n’est pas
suffisante pour les séparer (FWHM ~ 100 keV). La ligne pointillée marque I'énergie d’un état
1/2" qui n’est pas observé.
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Fig. 4.13: Spectres des niveaux du “F pour des énergies d’excitation 5.3 — 7.5 MeV
reconstitué a partir des coincidences proton->N [Ser03a]. Les niveaux analogues de ceux
d’intérét astrophysique dans ?Ne sont fortement peuplés, mais ils ne sont pas séparés.
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A partir de la distribution angulaire des deux états 3/2" et d’un calcul utilisant le modéle
DWBA, on obtient un facteur spectroscopique, S, ~0.21. Avec ’hypothese qu’il est le méme
pour les états analogues dans le "Ne, nous avons calculé un nouveau taux de la réaction
"Fp,)O. 1l est un facteur 5 plus précis que celui utilisé antérieurement [Coc00].
Cependant, les incertitudes du taux de 18F(p,(x)lSO sont encore treés importantes (plusieurs
ordres de grandeur). En particulier, les interférences entre ces deux états 3/2" et un troisiéme
état 3/2" 2 7.07 MeV (figure 4.12), ainsi que la contribution des états sous le seuil “F+p,
n’ont pas encore été élucidées. Une expérience similaire réalisée a Oak Ridge [Koz05] obtient

des conclusions un peu différentes.

4.3.5 Mesure directe de la réaction *F(p,a)"O

Les incertitudes actuelles sur ""F(p,a)"”O concernent principalement les largeurs o des états
astrophysiques 3/2" et les signes des interférences entre les trois états 3/2". I’existence

d’états en-dessous du seuil, qui peuvent éventuellement contribuer, complique la situation.

Bien que les méthodes indirectes peuvent servir a obtenir des information intéressantes,
comme dans beaucoup d’autres cas en astrophysique, il n’existe pas de facon d’échapper a
une mesure directe de la section efficace de ""F(p,00)°O aux énergies de novae. Nous avons
récemment réalisé cette étude pour des énergies E = 400 keV. Les données sont actuellement
en cours d’analyse. Avec la méthode de la matrice R (chapitre 3), nous espérons obtenir les

signes des interférences et des taux de réaction plus précis.

Finalement, il faut remarquer que le faisceau de F est spécialement difficile a produire et que

Iintensité typique actuelle dans les deux laboratoires au monde qui le produisent, Oak Ridge
et CRC/UCL, est de l'ordre du 10° a 10° pps. Pour étudier "*F(p,0)°O a des énergies en-

dessous de 200 keV, une intensité de 10" — 10" pps est nécessaire. Nous espérons que ces
intensités seront possibles dans les installations futures, comme EURISOL? en Europe, RIA’
aux Etats-Unis, et le RIBF" au Japon.

8 EURopean Isotope Separation On Line radioactive ion beam facility, www.eurisol.org
? Rare Isotope Accelerator, www.phy.anl.gov/tia/ et www.nscl.msu.edu/tia/

10 Radioactive Ion Beam Factory, www.riken.jp
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Chapitre 5

COMPILATIONS DE DONNEES POUR
L’ASTROPHYSIQUE

L’importance des bases de données en astrophysique est mise en évidence par le nombre
exceptionnel de données nucléaires utilisées dans la description des processus nucléaires et de
nucléosynthése dans les étoiles. En particulier, les compilations des masses nucléaires
[Wap03], des durées de vie (décroissance ) [Aud03], et des taux de réaction [CF88] font
partie des données utilisées habituellement par les astrophysiciens. Habituellement, les codes
d’évolution stellaire utilisent des réseaux de réactions nucléaires suffisamment étendus pour
prendre en compte toutes les transmutations nucléaires pertinentes. Des taux de réaction
fiables sont des ingrédients cruciaux pour une modélisation précise de ’évolution chimique
des étoiles et de la composition de la matiere nucléaire qui retourne dans le milieu
interstellaire. Ces résultats sont utilisés dans des mode¢les intégrés de I’évolution chimique de
la galaxie et pour une comparaison avec les observations des abondances stellaires des
isotopes. Une vérification de la sensibilité des prédictions par rapport aux incertitudes des
taux de réactions est une démarche nécessaire (voir par exemple, les articles récents [Coc00,
Woo003]). Ceci est particulicrement difficile dans le cas d’étoiles de masses petites et
intermédiaires (entre 0.8 et 8 masses solaires), en raison de la grande quantité de réactions

impliquées dans les phases d’évolution avancée de ces étoiles [Her(06].

Apres 6 ans de travail en physique nucléaire expérimentale, je me suis intéressée a utilisation
pratique des sections efficaces en astrophysique. J’ai eu la possibilité de mettre en ceuvre une
nouvelle compilation de taux de réaction pour lastrophysique [Ang99]. De janvier 1995 a
octobre 1998, je me suis occupée du réseau NACRE (Nuclear Astrophysics Compilation of
REaction rates) soutenu par le quatriéme programme cadre de la Communauté Européenne
(FP4). Plus récemment, je me suis impliquée dans la réalisation d’une compilation des taux
des réactions les plus importantes dans la nucléosynthese du Big Bang [DesO4a]. Dans la

suite, je décrirai briecvement les lignes générales de ces deux compilations de données.

5.1 Un peu d’histoire

En 1967 apparaissait la premiere compilation de taux de réaction d’intérét astrophysique
[Fow67] réalisée par William A. Fowler (prix Nobel de physique en 1983) et ses
collaborateurs a CalTech (California Institute of Technology — Pasadena, USA). Jusqu’a la fin

des années 80, le groupe de CalTech a mis a jour cette compilation, en tenant compte des
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résultats expérimentaux les plus récents. Leur derni¢re compilation publiée en 1988 [CF88]
contient le taux sous forme analytique de 159 réactions de p(e,v)n a *'Si(p,y)*'P. Ces taux ont
été largement utilisés par les astrophysiciens pendant plus de 30 ans. Inspirées par le génie de
Fowler, ces compilations de taux de réaction sont plus que des publications scientifiques,

elles sont un résumé de I'astrophysique nucléaire jusqu’a la fin des années 80.

Les années 90 ont été riches en résultats expérimentaux et théoriques en astrophysique
nucléaire. En particulier, les laboratoires équipés de faisceaux d’ions radioactifs, qui se sont
développés dans le monde, apportent des informations fondamentales sur les réactions entre
noyaux instables. Un groupe de physiciens nucléaires et astrophysiciens européens a compris
le besoin de fournir a la communauté scientifique une nouvelle compilation de taux de
réactions mise a jour. Ce projet a pris forme en 1993 dans le cadre d’un réseau de 10
laboratoires (Table 5.1) financé par la Commission Européenne (programme "Capital
Humain et Mobilité”). Bien que le réseau soit établi formellement en 1993, ce n’est qu’en
janvier 1995 que NACRE a démarré réellement. Il a été coordonné par M. Arnould, P.

Descouvemont et par moi-méme a I’'Université Libre de Bruxelles.

Table 5.1: Laboratoires impliqués dans le réseau NACRE

Institution Pays

Institut d’Astronomie et d’Astrophysique, Université Libre de Bruxelles | Belgique

Physique Nucléaire Théorique (PNTPM), Université Libre de Bruxelles | Belgique

Centre de Spectrométrie Nucléaire et Spectrométrie de Masse, Orsay | France

Institut fir Experimentalphysik III, Rihr-Universitit-Bochum Allemagne
Institut fiir Physik mit Ionenstrahlen, Universitit Stuttgart Allemagne
Institut of Nuclear Physics, N.C.S.R. Demokritos, Athénes Grece
Dipartimento di Fisica, Universita di Ferrara et INFIN-Ferrara Ttalie

Centro de Fisica Nuclear, Universidade de Lisboa Portugal
Institute of Physics and Nuclear Engineering, Bucharest, Bucharest Roumanie
Department of Physics and Astronomy, University of Edinburgh Royaume-Uni

5.2 La compilation NACRE

Le projet NACRE initial est trés ambitieux: nous nous sommes proposés de réaliser une

compilation a partir des données originales des publications depuis 1950 2 nos jours avec les
p p g p p ]

criteres suivants: (i) évaluer ces données et obtenir des sections efficaces "recommandées”;
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(i) calculer les taux de réaction numériquement en évaluant leur précision; (iii) fournir des
approximations analytiques de ces taux. Le tout pour plus de 80 réactions qui font partie des
principaux cycles de combustions stellaires: chaine p-p, cycle CNO, cycle NeNa, et chaine
MgAl certaines réactions de combustion de 'hélium, ainsi que pour quelques réactions entre
noyaux radioactifs d’intérét particulier. Cette nouvelle compilation devait étre claire, bien
documentée, et d’un niveau scientifique tel qu’elle puisse étre utilisée par les astrophysiciens

pendant les prochaines années.

Le travail de coordination, compilation, calculs, vérification, et préparation pour publication,
ainsi que la réalisation dun site web', nous a pris plus de 4 ans. Il existe de nombreuses
contributions a des conférences internationales. En aoat 1999, cette compilation a été publiée
comme un volume entier du journal Nuclear Physics A [Ang99]. Cette publication contient
les sections efficaces (sous forme de facteur astrophysique S — voir chapitre 2), les parameétres
de résonances, et les taux de réaction numériques et analytiques pour un total de 86 réactions
et les références correspondantes. Les réactions nucléaires comprises dans NACRE sont

présentées dans la Table 5.2.

Apres une introduction générale qui présente les équations fondamentales et les lignes
principales du travail, la publication inclut une description particuliere de I’évaluation et du
choix des données expérimentales et de 'extrapolation a basse énergie pour chaque réaction.
Si je dois mettre en évidence une seule des caractéristiques fondamentales de la compilation

NACRE par rapport aux compilations de taux de réaction précédentes, c’est le caractére de

"transparence”. Il est en effet possible d’incorporer facilement des nouvelles données
expérimentales et des calculs théoriques, pour obtenir un taux de réaction mis a jour. Cette
possibilité était presque inexistante dans les compilations antérieures. La compilation
NACRE présente une série des nouveautés par rapport aux compilations de CalTech. Dans

les paragraphes suivants, je discute ces caractéristiques nouvelles.

En premier lieu, la publication contient un texte introductif avec le formalisme général pour
I’évaluation des données et le calcul des taux. Ces taux de réaction sont calculés dans un
domaine de températures comprises entre une température minimale T, et la température

maximale Ty = 10. La température T, correspond au taux minimal de 2 10” cm’ mol” s, Si

on considére ’age de I'univers égal a 1.5 x 10" ans, et en supposant une densité de Pordre de

10* g/cm’, des taux de réaction plus petits que 10* cm’ mol’ s’

sont dans la pratique
négligeables. Ces taux de réaction sont toujours calculés a partir des données expérimentales,

sauf dans certains cas ou le manque de données ne permet pas le calcul des taux. Par

! http://patpm.ulb.ac.be/Nacte
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exemple, a hautes températures, le calcul des taux est dans ce cas effectué dans le cadre du
modele statistique de Hauser-Feshbach (HF) [Thi86]. C’est le cas de plusieurs réactions

résonnantes, notamment 21Ne(p,y)22Na, 22Ne(p,y)23Na, 22Ne(0t,y)2(’Mg, 22l\Ta(p,\()zSMg,
24Mg(p,y)25Al, et ZGMg(p,,Y)Z7AL

Table 5.2: Réactions évaluées par NACRE [Ang99].

p(p.ev)d "Be(p.n)’B ENEDHO | 2Ne(o) Mg
d(p,y)*He Be(p,o)sLi 15N (p,o)12C 22Ne(aL,n)2"Mg
d(d,y)*He ?Be(p,d)*Be 15N (aL,y) “F 22Na(p,y)’Mg
d(d,n)’He Be(at,n)12C 160 (p,y)!"F 2Na(p,y)?*Mg
d(d,p’H "B(p,y)"C 1°O(aL,y)*'Ne #Na(p,n)*Mg
d(aL,y)Li 10B (p,0)"Be 17O(p,y) 8F 2Na(p,0)2'Ne
*H(d,n)*He 1B(p,y)12C 170 (p,0t) N 25Na(0t,n)20Al
SH(oLy)7Li 1B(p,a)Be 170(at,n)2Ne 23Na(at,n)26Al (¥)
He(*He,2p)*He "B(p,n)'C 180(p,y)!°F 24Mg(p,y)25Al
*He(*He,y)Be 12C(p,y)’N 150 (p, o)) 15N 24Mg(p,)?' Ne
“He(an,y)’Be 12C(0L,y) 160 180 (ot,y)2Ne 25Mg(p,y)26Al (¥)
“He(aow,y)12C 13C(p,y) N 180 (at,n)2' Ne 25Mg(aL,n) %S
SLi(p,y)"Be PC(p,n)°N F(p,y)2’Ne 26Mg(p,y)?7Al
SLi(p,o)3He 15C(0t,n) 160 19F(p,0)) 160 26Mg(oL,n)29Si
"Li(p,y)*B PN(p.y"O PE(p,n)"Ne 20Al(p,y)¥'S1 (%)
TLi(p,o)*He 14N(p,y) 15O 20Ne(p,y)?'Na 27Al(p,y) %S
7Li(oL,n)10B “N(p,n)"*O 20Ne(p,0)!"F 27A1(p,0) Mg
TLi(ow,y) 1B 14N (p,0)1C 20Ne(at,y)*Mg 27Al(0t,0) 0P
Be(p,y)*B 14N (ot,y)8F 21Ne(p,y)22Na 28Si(p,y)>P
Be(at,y)!1C 14N (o,n) 7F 21Ne(a,n)2Mg
"Be(p,y)''B PN(p,y)'°O »Ne(p,y)*Na

(*) Ces réactions ont été compilées pour les deux états (fondamental et métastable) de I'isotope 2°Al .
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Il faut remarquer que les taux présentés dans la publication correspondent a des noyaux
cibles dans I’état fondamental. Par contre, dans le plasma stellaire, les états excités du noyau
cible sont peuplés thermiquement et contribuent donc aussi au taux de réaction.
Contrairement a la philosophie du groupe de CalTech, qui utilise le principe de "equal-
strength-approximation” [Fow75] pour analyser leffet de lexcitation thermique, nous
utilisons le modele HF pour obtenir les taux de réaction correspondant aux états excités des
noyaux cibles. C’est ainsi que les taux pour I’état fondamental doivent étre corrigés avant leur
application dans les calculs de mode¢les astrophysiques. Dans certains cas, cet effet conduit a
des différences importantes entre les taux NACRE et le taux CalTech. Tel est le cas de la
réaction “F (p,oc)l(’O, par exemple, car le premier état excité du “F est a une énergie tres basse
(109.9 keV [TUNOO)).

Bien que NACRE soit essentiellement une compilation de taux des réactions, elle contient
aussi d’autres informations: les sections efficaces sous forme graphique dans un domaine
d’énergie de quelques keV a plusieurs MeV et/ou les tableaux des propriétés des résonances a
basse énergie. Avec une bibliographie de plus de 570 publications, elle est aussi une source de
références de données nucléaires pour I'expérimentateur et le théoricien. Méme s’il existe une
publication de NACRE "sur papier”, les avantages d’'un complément "sur le réseau” ne
pouvaient pas étre négligés. Le site web http://patpm.ulb.ac.be/Nactre a donc été créé et il
est public depuis I'acceptation du manuscrit, en Février 1999. En parcourant le site de
NACRE, on trouve des informations a caractere logistique sur la collaboration elle-méme, de
nombreux liens scientifiques intéressants et, bien sur, une base de données des réactions

compilées: sections efficaces, facteurs S, parameétres de résonances, et taux de réactions.

Pour conclure, nous pouvons affirmer que l'objectif initial de la compilation NACRE est

essentiellement atteint: NACRE est actuellement largement utilisée par les astrophysiciens.

5.3 La compilation BBN

Pendant longtemps, la nucléosynthése du Big Bang standard était I'unique méthode
d’évaluation de la densité baryonique de 'Univers en comparant les abondances des éléments
légers (D, "He, ‘He et 'Li) observées et calculées [Coc02]. Cependant, a partir des

observations des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique, le satellite WMAP? a

2 Wilkinson Microwave Anisotropy Probe.
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déterminé la densité baryonique de 'Univers, ) h* avec une précision sans précédent [Spe03]
(Q, est le rapport entre la densité baryonique de 'Univers et la densité critique de I'Univers; h
est la constante de Hubble en unités de 100 km s ‘Mpc"). Une diminution des incertitudes
des taux de réactions impliquées dans la nucléosynthese du Big Bang Standard est donc
nécessaire pour comparer les résultats de ces deux méthodes sur ce parameétre cosmologique

fondamental.

Des compilations des réactions qui interviennent dans la nucléosynthése du Big Bang ont été
réalisées par Smith et al. [Smi93] et Nollett et Burles [Nol0O]. Smith et al. utilisent un
développement polynomial pour ajuster les données et une prescription assez simple pour
déterminer les incertitudes. Du point de vue statistique, les erreurs dans les taux de réaction
sont mieux définies dans la compilation de Nollet et Burles [Nol0O] que dans les
compilations de Smith et al. [Smi93], mais le facteur astrophysique dans [Nol00] est ajusté
avec des ajustements du type ‘splines’, qui n’ont pas de justification physique. Comme les
sections efficaces expérimentales aux températures du Big Bang sont en général connues avec
une précision suffisante, il est important de ne pas introduire des erreurs additionnelles dues a
I'ajustement théorique des données (une difficulté pratique dans la compilation de [Nol00] est
que les taux de réaction ne sont pas donnés parce qu’ils ne peuvent pas étre démeélés de leurs

calculs Monte-Catlo).

Avec I'expérience acquise dans mon travail sur la compilation NACRE et mes connaissances
dans le mode¢le de la matrice R (chapitre 3), je me suis impliquée dans la réalisation d’une
nouvelle compilation de taux des réactions les plus importantes dans la nucléosynthése du
Big Bang [BBN]. Cette ‘compilation BBN” a été récemment publiée [DesO4a] et elle est
utilisée par les astrophysiciens spécialistes de la nucléosynthese primordiale. Elle contient
également des mises a jour significatives par rapport a NACRE pour les réactions compilées:
les nouveaux taux de ces réactions sont les plus précis actuellement, et utilisables non
seulement pour la nucléosynthése primordiale mais aussi pour tous les autres sites

astrophysiques ou elles sont impliquées.

Il faut noter que, pour la premicre fois, la théorie de la matrice R est utilisée dans une
compilation de données. Cette approche n’était pas envisageable pour une compilation aussi
étendue que la compilation NACRE, qui n’est pas consacrée exclusivement aux quelques

réactions de la nucléosynthese primordiale.

Le but de notre travail était multiple: d’abord, nous analysons les sections efficaces a basse
énergie en utilisant le mod¢le de la matrice R, qui contient une dépendance en énergie

rigoureuse par les fonctions de Coulomb. Nous ne nous limitons pas aux énergies de la
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nucléosynthése primordiale, mais nous utilisons toutes les données disponibles pour
contraindre le modele théorique. Nous réalisons une évaluation des incertitudes associées aux
sections efficaces en utilisant des techniques statistiques standards [PDGO2]. Finalement,
depuis la publication de la compilation NACRE, plusieurs nouvelles données ont été publié¢es
(en particulier sur les réactions *He(n,p)’H [Bru99] et *H(p,y)’He [Cas02]). Nous tenons

compte de ces ensembles de nouvelles données dans notre analyse.

Les réactions nucléaires comprises dans la compilation BBN sont présentées dans la Table

5.3. Nous n’avons pas reconsidéré la réaction p(n,y)’H pour laquelle nous avons adopté la

section efficace calculée par Chen et Savage [Che99].

Les taux de réaction et les facteurs S pour chacune des réactions analysées sont disponibles

sur le site web http://pntpm.ulb.ac.be/bigbang.

Table 5.3 : Réactions évaluées par la compilation BBN [Des(4a].

d(p,y)*He *He(n,p)°H
d(d,n)*He SHe(d,p)*He
d(d,p)’H 3He(o,y)Be
SH(d,n)*He "Li(p,a)*He
3H(a,y)Li "Be(n,p)’Li

5.4 Utilisation des compilations NACRE et BBN

Avec 356 citations a la date de avril 2006 (d’apres le Science Citation Index Expanded), les
résultats de la compilation NACRE sont parmi les plus utilisés des sept dernicres années en
astrophysique nucléaire. 11 serait trop long de discuter ici de tous les travaux astrophysiques
qui utilisent les taux de NACRE. J’ai choisi deux exemples représentatifs qui montrent les
potentialités de NACRE. Le premier concerne un article sur la nucléosynthése de *Na et de
*Al dans les novae [Jos99], qui a notamment inspiré des études expérimentales. Plus
récemment, une évaluation des nouveaux taux dans la nucléosynthese des étoiles massives
montre Peffet des réactions les plus importantes dans la production de carbone [Her(06]. Je
présente sommairement les résultats de ces deux articles. Concernant la compilation BBN; je
présente brievement une évaluation de I'effet des nouveaux taux sur la densité baryonique de
I'univers [Coc04]. Cette dernicre étude est également a l'origine d’une expérience récente au
CRC/UCL [Ang05c¢] (voir chapitre 4).

-91 -



Chapitre 5 — Compilations de données pour I'astrophysique

5.4.1 La production de *Na et *Al dans les novae

Les noyaux radioactifs “Na (émetteur de gamma de 1.275 MeV, demi-vie de 2.6 ans) et Al
(émetteur de gamma de 1.809 MeV, demi-vie de 7.2 X 10° ans) sont synthétisés durant
Iemballement nucléaire a Porigine d’une nova. Si elle explose a une distance de quelques
kiloparsecs du Soleil [Cla74], la détection du rayonnement y du *Na aiderait 2 comprendre le
mécanisme de I'explosion. Egalement, et bien que le noyau Al soit synthétisé principalement
dans les étoiles massives [Kno97], une contribution des novae ne peut pas étre complétement

écartée [Jos97].

Utilisant des modeles hydrodynamiques, J. José et al. [Jos99] analysent en détail le chemin du
flux nucléaire qui synthétise les noyaux *Na et *’Al pendant explosion d’une nova classique
du type ONe. IIs ont utilisé les taux de NACRE pour évaluer I'effet des incertitudes des
réactions des cycles NeNa et MgAl et pour calculer les limites de productions de ces deux
isotopes. Ils trouvent que la quantité finale de *Na éjectée dans le milieu interstellaire est
nettement supérieure aux calculs antérieurs [Jos98] (qui utilisaient des taux obsolétes). Ceci a
des conséquences importantes. Notamment, il se traduit par une augmentation (d’un facteur
d’environ 2) de la distance maximale a laquelle une nova du type ONe pourrait étre
¢éventuellement repérée a partir de la détection des gamma de 1.275 MeV. D’un autre coté, la
quantité finale de *’Al produit reste essentiellement la méme, confirmant le fait que les novae
classiques ne contribuent pas significativement au Al de la Galaxie [Jos97]. Finalement, les
auteurs constatent que les incertitudes des réactions *Na(p,y)*Mg, *Na(p,y)*Mg, *Al(p,y)*Si
et Al¥(p,y)”’Si (toutes impliquant des noyaux radioactifs) ont un impact important dans la
production du *Na et du Al Ces travaux ont contribué significativement aux études

expérimentales réalisées a posteriori (voir, par exemple, [Bis03, Jen04]).

5.4.2 La nucléosynthése dans les étoiles AGB

Herwig, Austin et Lattanzio [Her06] ont récemment étudié I'importance de trois réactions
clés 3a, “C(o,y)"°O et "N(p,y)?O dans Iévolution des ¢étoiles géantes de la branche
asymptotique (AGB). Ils ont étudié la propagation des incertitudes associées aux taux de
NACRE dans les prédictions sur Penrichissement chimique de ces étoiles. Ils ont constaté
que les deux interactions qui dominent la production de carbone dans les étoiles AGB et,
donc, qui dominent leur évolution chimique sont le processus 3o et la réaction "“N(p,y)"O.
La réaction “C(a,})'°O ne semble pas jouer un role primordial. Ils ont montré que, sept ans
apres leur publication, les taux NACRE des réactions impliquées dans la combustion de

I’hélium ont une incertitude suffisamment petite (par rapport aux incertitudes astrophysiques)
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pour décrire I’évolution des étoiles AGB dans le domaine des températures d’intérét (T, = 0.1

~0.3).

Par contre, les conclusions pour la réaction "“N(p,y)’O sont différentes, puisquon sait
actuellement que le taux NACRE de cette réaction est un facteur 2 trop grand [Ang0Ola] (ceci
est largement discuté dans le chapitre 3). Un taux plus faible donne lieu a un taux de
production d’hélium plus faible et 2 une combustion plus tardive, mais plus violente, de la
couche d’hélium. Ceci a comme conséquence la production d’une enveloppe de "*C plus

riche. Finalement, ils ont fait remarquer le besoin de nouvelles études expérimentales plus

précises pour les deux réactions clés, 3a et 14N@,y)15 O.

5.4.3 Le probléme du lithium primordial

A partir des observations des anisotropies du rayonnement de fond cosmologique, le satellite
WMAP a fourni une valeur de la densité baryonique de 'Univers Qgh®avec une précision
extraordinaire (4%) [Spe03]. Ceci a imposé une ré-évaluation de la nucléosynthese pendant le
Big Bang standard. Dans une publications récente [Coc04], nous avons utilisé les nouveaux
taux de la compilation BBN [Des0O4a], combinés avec la nouvelle valeur de QBh2 , pour

calculer les abondances primordiales des éléments légers D, *He, “He et "Li.

La courbe noire dans la figure 5.1 représente I'abondance primordiale du "Li calculée [Coc04],
les lignes horizontales sont les limites déduites des observations, la ligne verticale jaune
marque les limites de la valeur de Qgh*. Normalement, les trois courbes doivent se croiser
(ce qui est le cas par exemple du D, renforcant la confiance dans nos calculs), mais
actuellement les résultats de WMAP et de la nucléosynthése standard ne sont pas compatibles
pour le Li (voir des résultats similaires dans, par exemple, [Cyb04]). Pour étudier I'origine de
cette divergence, nous nous sommes intéressés au role des incertitudes sur les taux des
réactions nucléaires. Nous avons analysé toutes les réactions impliquées dans la destruction
du "Li (et du 'Be, qui décroit en 'Li) et nous n’avons pas trouvé des incertitudes suffisantes
aux énergies du Big Bang pour expliquer cette divergence. Sauf dans un cas: celui de la

réaction 'Be(d,p)2a., dont la section efficace n’est pas connue en-dessous de 500 keV.

Les taux de ‘Be(d,p)2a utilisés par Coc et al. [Coc04] proviennent d’une estimation de Parker
[Par72] a partir des données partielles de Kavanagh [Kav60b] aux énergies E = 0.6 — 1.3
MeV. Ceci implique une extrapolation aux énergies du Big Bang (T =0.1 -1 GK, E = 0.11 -

0.56 MeV) du facteur astrophysique de 2 ordres de grandeur. Si le facteur S de 'Be(d,p)2a
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était un facteur 100 plus grand qu’estimé par [Par72] (courbe verte dans la figure 5.1), le

probleme du lithium primordial serait résolu.

Nous avons donc proposé une étude expérimentale de la réaction ‘Be(d,p)2a a basse énergie.
Cette expérience, discutée au chapitre 4, a été réalisée en mai 2004 au CRC/UCL. Nous
avons trouvé que la section efficace n’était pas sous-estimée par Parker, mais au contraire elle
était surestimée [Ang05b, Ang05c|. Ce résultat confirme le désaccord entre les calculs et les

observations. La voie est ouverte a des hypothéeses impliquant des parametres cosmologiques.

"LiH

10

«x30

«x1000

EREEEE

[

Fig. 5.1: Abondance du 7Li primordial (courbe noire) comparée aux observations (limites
horizontales) en fonction du rapport entre le nombre baryonique et le nombre de photons 1

ou en fonction de la densité baryonique de I’Univers Q,h? (ligne jaune verticale) [Coc04]
(voir texte). Les courbes bleue, verte, cyan, et fuchsia représentent ’abondance du 7Li si on

multiplie la section efficace de "Be(d,p)2a par 30, 100, 300, et 1000, respectivement.

5.5 Situation actuelle et perspectives

Comme je I'ai discuté dans les sections précédentes, la modélisation des processus stellaires
nécessite un grand nombre de données nucléaires (réactions de transfert, capture,
photodésintégration, décroissance, fission, capture électron/positron, etc) et de masses. Les
résultats des modéles de I’évolution chimique des galaxies doivent également se comparer a
des bases de données des observations des abondances stellaires. Dans tous les cas, la
principale difficulté est de définir une procédure consistante. Il me semble que c’est dans le
domaine des taux de réactions qu’il existe la situation la plus conflictuelle. Iidéal serait de
réaliser une compilation étendue utilisant des modeles théoriques pour obtenir les taux
recommandés (comme la compilation BBN discutée dans la section 5.3). Ceci est une tache

ardue nécessitant une certaine expérience. D’un autre c6té, il n’est pas tres attrayant pour les
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jeunes chercheurs de dédier leur temps et leurs efforts a un travail qui n’est pas toujours

récompensé par des publications rapides.

Nous avons vu dans ce chapitre que, de 1967 a 1988, les taux de nombreuses réactions ont
été compilés et analysés par le groupe de CalTech. Ce travail a été partiellement repris dans
les années 90 par le réseau NACRE. Ceci est actuellement complété par des banques de
données diverses, qui sont principalement le résultat des calculs de modeles statistiques du
type Hauser-Feschbach (chapitre 3), comme par exemple BRUSLI/ULB’> et
REACLIB/Basel’. Mais il est difficile de comparer des résultats astrophysiques obtenus avec

des données différentes.

Dans le but de créer une base de données commune, il existe depuis quelques années
plusieurs initiatives aux Etats-Unis et en Europe, mais il est difficile de mettre d’accord tous
les groupes impliqués, qui sont d’ailleurs souvent antagonistes. A présent, ces initiatives n’ont

pas encore donné les résultats attendus.

3 http:/ /www-astro.ulb.ac.be/Html/bruslib.html
4 http:/ /nucastro.org/reaclib.html
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Chapitre 6

CONCLUSIONS ET PERSPECTIVES

Dans ce travail, j’ai résumé mes recherches en astrophysique nucléaire depuis 1993. Dans leur
contexte astrophysique, jai discuté de quelques réactions clés que jai étudiées
expérimentalement et/ou théoriquement. Dans la plupart des cas, je n’ai pu qu’énoncer le

probléme et présenter une discussion tres breve.

Jai présenté mes travaux expérimentaux les plus significatifs, décrivant quelques
contributions techniques et une série de mesures avec des faisceaux stables et des faisceaux
radioactifs. Dans chaque étude, les défis expérimentaux spécifiques sont liés aux petites
valeurs des sections efficaces, ou a l'utilisation de cibles ou de faisceaux radioactifs. Parmi
celles-ci, les réactions impliquant le "Be, comme 7Be(p,y)SB et 7Be(d,p)gBe, m’ont
spécialement intéressée. La premicre, liée au probleme des neutrinos solaires et étudiée avec
des cibles de Be, a nécessité de longues années de travaux techniques (un accélérateur de
protons a été construit pour I'étudier) et des analyses de données pointues. Ces études ont
également déclenché un intérét renouvelé pour une mesure directe de cette réaction
employant des cibles ou des faisceaux radioactifs. La deuxieme réaction, étudiée avec un
faisceau de 'Be, est liée au probléme de I'abondance du lithium primordial. Les résultats de

mes travaux ont pu écarter une explication par voie nucléaire de ce probleme cosmologique.

Un faisceau de 'Be réapparait dans la premiére étude des longueurs de diffusion du systéme
"Be+p par la méthode de la diffusion élastique en cinématique inverse. Les résultats ont des
implications pour les extrapolations théoriques des données de Be(p,y)’B, mais également
dans le cadre des études de la symétrie de charge entre systémes miroirs (‘Be+p vs. 'Li+n). La
méthode de la diffusion élastique en cinématique inverse est la technique la plus directe pour
¢tudier les largeurs en particule et la position des états d’un noyau. Je I’ai largement employée
pour Iétude de noyaux instables riches en protons comme "N (’C+p), "Na (*Ne+p) et, trés
récemment, "°F ("O+p). Ceci montre la polyvalence des techniques expérimentales utilisées
en astrophysique nucléaire, qui ont des applications dans d’autres domaines de la physique

nucléaire, et vice versa.

Dans le cadre du modele de la matrice R, jai discuté certains problemes, comme I'écrantage
¢lectronique, liés aux basses énergies, et j’ai présenté son application a quelques réactions
impliquées dans la combustion de Thydrogene. J’ai également discuté quelques cas

d’extrapolations de données expérimentales, notamment dans la réaction 14N(p,y)lsO,
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importante dans plusieurs environnements stellaires. Cette étude théorique a eu un impact
significatif sur les travaux expérimentaux ultérieurs et des conséquences pour la

détermination de 'age de I'Univers.

Finalement, j’ai discuté de la compilation NACRE, abondamment employée actuellement par
les astrophysiciens, et jai présenté une compilation plus récente des réactions impliquées
dans la nucléosynthese primordiale, étudiées dans le cadre de la matrice R. Le grand nombre
de quantités nucléaires utilisées en astrophysique fait des compilations de données un travail

nécessaire, mais également tres ardu.

L’astrophysique nucléaire est un domaine vaste et complexe, qui nécessite des connaissances
de base dans de nombreux domaines tels que la détection de particules ou les techniques du
vide. Il est particulicrement attractif pour les jeunes chercheurs, qui sont formés dans les
différentes disciplines qui le constituent. Comme dans la plupart des domaines actuels de la
physique, il est impossible d’étre “expert” dans tous ses aspects; mais on peut tenter d’avoir
une vue d’ensemble, qui sera essentielle pour se poser les bonnes questions. Ceci est
également important pour la réalisation de programmes de recherche en astrophysique dans
les nombreux laboratoires actuels et dans les nouvelles installations de “seconde génération”
prévues a court terme (SPIRAL-2 au GANIL en France, FAIR au GSI en Allemagne, ISAC-
2 a TRIUMF au Canada) et a long terme (EURISOL en Europe, RIA aux Etats-Unis, le ‘RI
Beam Factory’ au Japon).

Dans ce contexte, la communauté des astrophysiciens nucléaires s’organise. Ainsi, dans le
cadre du projet EURONS (EUROpean Nuclear Structure)', représentants des Grandes
Installations et des groupes expérimentaux et théoriques européens participent au réseau
CARINA®. Ce réseau a pour but d’harmoniser la recherche en astrophysique nucléaire en
Europe. Il représente la premiere collaboration a un niveau européen qui s’attaque a la tache
d’identifier les études les plus importantes et de doter la communauté d’astrophysiciens
nucléaires d’un guide pour assurer le développement et 'usage optimal des laboratoires. Aux
Etats-Unis, le centre JINA’ permet la communication et la collaboration entre les divers

domaines liés a l'astrophysique nucléaire.

Nombreux sont encore les défis expérimentaux et théoriques, malgré les énormes avancées

techniques des dernicres décennies. Dans beaucoup de cas, les réactions clés resteront,

! Information sut EURONS se trouve a http://www.gsi.de/informationen/jofu/EURONS/
2 Challenges and Advanced Research In Nuclear Astrophysics, http://www.cyc.ucl.ac.be/ CARINA
3 Joint Institute for Nuclear Astrophysics, http://www jinaweb.otg.
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encore pour de nombreuses années, inaccessibles a cause principalement des difficultés

techniques liées a la production de faisceaux radioactifs trés exotiques.

Au-dela des modes et des politiques de recherche, I'astrophysique nucléaire est, et restera, un
des domaines de la physique les plus fascinants parce quil s’attaque a des questions
fondamentales de 'humanité, liées a notre conception philosophique de I'Univers et de

lorigine de la vie.
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INTITULE DES THESES ANNEXES

1. La probabilité de fusion n’est pas modifiée par la structure en halo du noyau “He.

. La diffusion élastique résonnante en cinématique inverse est une méthode efficace
2. La diffusion élasti résonnante en cinémati inver t une méthode effi
pour ’étude expérimentale des noyaux non liés riches en protons.

3. Les pouvoirs d’arrét des noyaux stables de Z = 4 — 10 dans des matériaux légers
peuvent étre déterminés avec une précision meilleure que 5%.

-115-






