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1. ПЕРЕВОД СТАТЬИ

В рамках данной научно-исследовательской работы было получено задание подгото-
вить перевод на русский язык статьи:

• Авторы: V. Liccardo, M. Malheiro, M. S. Hussein, B. V. Carlson, T. Frederico.
• Название: «Nuclear processes in Astrophysics: Recent progress».
• Выходные данные: The European Physical Journal A (2018).

1.1 Постановка задачи

Была поставлена задача выполнить перевод в виде .tex-файла с использованием си-
стемы вёрстки LATEX и включить в перевод все оригинальные рисунки из статьи и список
литературы на языке оригинала (английском) с сохранением стиля из оригинальной работы.
Важно было сохранить структуру и логику изложения оригинальной статьи и обеспечить
правильность перевода научной терминологии.

1.2 Пересказ основного содержания статьи

Статья представляет собой обзор последних разработок (на 2018 г.), как эксперимен-
тальных, так и теоретических, в области нуклеосинтеза и ядерной астрофизики, особое вни-
мание уделяется происхождению химических элементов.

1.2.1 Ядерный синтез Большого взрыва и космологическая проблема лития

Раздел посвящен ядерному синтезу Большого взрыва и космологической проблеме ли-
тия. Стандартная модель нуклеосинтеза Большого Взрыва описывает формирование лёгких
ядер (D, 3He, 4He, 7Li) в первые минуты после Большого Взрыва в процессе расширения и
охлаждения Вселенной. Теоретические предсказания модели нуклеосинтеза Большого Взры-
ва для содержания D и He хорошо согласуются с астрономическими измерениями реликтово-
го излучения и сечений ядерных реакций, однако для 7Li возникает серьёзное противоречие:
теоретически предсказанное содержание примерно в 2.4-4.3 раза превышает значение, на-
блюдаемое в старых малометалличных звёздах галактического гало, в которых литий имеет
первичное, космологическое происхождение, а не производится, как, например, железо.

Для решения этой проблемы выдвигаются различные астрофизические (систематиче-
ские ошибки в измерениях звёздных температур, неучтённое истощение лития в звёздных
атмосферах за миллиарды лет), ядерно-физические (неточные данные о сечениях ключевых
реакций, особенно тех, что разрушают 7Be) и новые физические модели, выходящие за рамки
Стандартной Модели (предположение, что в экстремальных условиях ранней Вселенной ядра
не подчинялись классическому распределению Максвелла-Больцмана; модели с изменённой
скоростью расширения Вселенной).

1.2.2 Звёздный нуклеосинтез

В разделе о звёздном нуклеосинтезе описываются процессы образования химических
элементов тяжелее лития внутри звёзд. Основной акцент сделан на эволюции массивных
звёзд от стадии главной последовательности и сжигания водорода и гелия до последующих
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стадий горения углерода, кислорода и кремния, приводящих к образованию элементов вплоть
до железного пика, и последующего коллапса звёзд.

Звёздный нуклеосинтез в массивных звёздах - главный механизм производства эле-
ментов от углерода до железа во Вселенной. Количество и состав элементов, выбрасываемых
звездой в космос, зависят от её массы, начального состава и параметров, в настоящее вре-
мя недостаточно точно определённых (скорости реакций и продолжительности фаз горения,
эффективности смешивания вещества). Существующие теоретические модели не могут одно-
временно воспроизвести все наблюдаемые химические соотношения в нашей Галактике.

Далее описывается решение проблемы солнечных нейтрино и переход к использова-
нию нейтрино как точного инструмента исследования внутренних процессов Солнца. Сейчас
основные задачи - это обнаружение CNO-нейтрино для определения состава ядра, уточнение
данных для ключевых реакций и разрешение противоречия в металличности для создания
полностью согласованной модели Солнца.

1.2.3 Нуклеосинтез тяжелых элементов

Рассматриваются основные процессы захвата нейтронов или протонов атомами, по-
средством которых происходит синтез более тяжёлых, чем железо, элементов, и происходя-
щие внутри звёзд или во время взрывов (s-, r- и p-процессы)

s-процесс - ключевой механизм синтеза примерно половины тяжёлых элементов (от
железа до висмута). Он характеризуется относительно низкой плотностью нейтронов, так
что нейтрон захватывается ядром медленнее, чем оно успевает претерпеть β-распад, поэтому
цепочка реакций идёт по "долине стабильности"на карте нуклидов. Сегодня модели AGB-
звёзд не могут объяснить сильный избыток рубидия (Rb) и высокое соотношение [Rb/Zr],
наблюдаемые в массивных AGB-звёздах.

I-процесс - это гипотетический процесс с промежуточной плотностью нейтронов - вы-
ше, чем в s-процессе, но ниже, чем в r-процессе. Его возможным признаком является совмест-
ное повышенное содержание элементов, типичных для r-процесса (европий Eu) и s-процесса
(лантан La), наблюдаемое в некоторых углеродных звёздах с низкой металличностью.

Рассказывается также о роли взрывов сверхновых в производстве и распространении
тяжёлых элементов, с акцентом на два основных типа: сверхновые типа Ia (SN Ia) и сверх-
новые с коллапсом ядра (CCSN). Прохождение ударной волны через слои протонейтронной
звезды вызывает взрывной нуклеосинтез, производя короткоживущие радиоактивные изо-
топы, индикаторы внутренних слоёв взрыва.Теоретические модели обычно предсказывают
значительно меньше 44Ti, чем показывают наблюдения остатков сверхновых. Существует
большая неопределённость в моделях (до 3 раз) из-за недостатка данных о ядерных реакци-
ях, создающих и разрушающих 26Al при взрывах CCSN и необходимых для изучения текущих
темпов звёздообразования и химической эволюции.

r-процесс - важный механизм синтеза половины всех тяжёлых элементов (включая
золото, уран, платину) в условиях экстремальной плотности нейтронов. Основное внимание
авторами уделяется поиску астрофизических объектов, где могут реализоваться такие усло-
вия. Классическая модель - нейтринный ветер в сверхновых, однако для точного моделирова-
ния этого процесса критически важные данные о скоростях реакций либо не измерены, либо
известны с большой теоретической неопределённостью. Нейтринный ветер от стандартных
сверхновых, вероятно, ответственен за лёгкие элементы r-процесса, для производства всей
таблицы тяжёлых элементов (включая пики при A ∼ 130 и 195) требуются более экстре-
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мальные условия. Ведущими кандидатами сейчас считаются аккреционные диски от слия-
ний нейтронных звёзд и магнитовращательные струи коллапсаров. Решающее значение для
прогресса имеют уточнение ядерных данных и развитие многомерных гидродинамических
моделей.

p-процесс - механизм синтеза редких обогащённых протонами изотопов (p-нуклидов),
которые не могут быть образованы в s- или r-процессах. Образование p-нуклидов происходит
в основном через фотодезинтеграцию более тяжёлых ядер в условиях высокой температуры
в основном при взрывах сверхновых с коллапсом ядра. Несмотря на успехи в моделировании,
классический γ-процесс в CCSN систематически недопроизводит самые распространённые p-
изотопы (молибден 92,94Mo и рутений 96,98Ru). Ни изменение начального состава вещества,
ни учёт ядерных неопределённостей не решают проблему полностью, и предлагаются воз-
можные дополнительные источники и пути решения (вклад сверхновых типа Ia (SN Ia) или
νp-процесс).

Слияние компактных объектов (нейтронных звёзд и чёрных дыр) - один из главных
источников элементов r-процесса. Событие GW170817 стало прямым доказательством: спектр
килоновой однозначно показал синтез тяжёлых элементов r-процесса (церия, платины, золо-
та). Однако окончательная оценка его доминирующей роли в химической эволюции галактик
требует решения вопросов о скорости и временных задержках слияний в ранней Вселенной,
а также об эффективности перемешивания выброшенного вещества. Прогресс зависит от но-
вых наблюдений гравитационных волн и электромагнитных следов килоновых, а также от
развития детальных моделей эволюции двойных систем и химического обогащения галактик.

Короткие гамма-всплески и сопутствующие им килоновые (их источник - радиоактив-
ный распад синтезированных тяжёлых элементов r-процесса) представляют собой непосред-
ственно наблюдаемые источники самых тяжёлых элементов Вселенной (золота, платины,
урана). Будущие наблюдения килоновых при помощи многоканальной астрономии станут
ключевым инструментом для изучения физики слияний, ядерной астрофизики и химической
эволюции галактик.

rp-процесс - механизм быстрого захвата протонов, который протекает на поверхности
аккрецирующих нейтронных звёзд и является источником энергии при взрывных явлениях,
рентгеновских вспышках. Во время вспышки в условиях высоких температур и плотностей
протоны быстро захватываются ядрами, образуя всё более тяжёлые обогащённые протона-
ми изотопы. Цепочка реакций периодически прерывается медленными β+-распадами в так
называемых "точках ожидания". Экспериментальные успехи позволили уточнить скорости
реакций для точек ожидания 56Ni и 57Cu, что уменьшило неопределённости в моделях, но
теоретические оценки скоростей (α,p)-реакций ненадёжны. При этом химический состав зо-
лы, остающейся после вспышки, несёт информацию о физических условиях на поверхности
нейтронной звезды (гравитация, магнитное поле, состав аккрецирующего вещества).

1.2.4 Резюме и выводы

Таким образом, современная ядерная астрофизика стоит перед рядом фундаменталь-
ных вызовов, таких как, например, нерешённая проблема космологического лития или слож-
ная задача определения доминирующих астрофизических источников тяжёлых элементов.
В ближайшем будущем данные, полученные за более длительный период времени, позволят
нам исследовать важные аспекты физики нейтрино. Также необходимо создание непроти-
воречивой картины нейтронных звёзд и ядерной физики, которая ими управляет, на основе
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гравитационных волн, рентгеновских наблюдений и лабораторных экспериментов. Прогресс
в каждой из этих областей будет зависеть от точности новых экспериментов, усовершенство-
ванного моделирования и использования достижений многоканальной астрономии.
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2. РАСЧЁТНОЕ ЗАДАНИЕ

2.1 Постановка задачи

В начале статьи авторами затрагивается тема термоядерного синтеза путём слияния
двух ядер с образованием более тяжёлого, при котором для элементов легче 56Fe может
высвобождаться энергия. Утверждается, что за этим пределом процессы ядерного синтеза
требуют дополнительной энергии извне для протекания, и поэтому более тяжёлые элементы
таким путём не образуются. Необходимо определить, действительно ли после образования
железа все реакции такого рода протекают с поглощением энергии, и дальнейший синтез
элементов в звёздах таким путём не может происходить.

2.2 Исходные формулы

Энерговыделение при термоядерном синтезе возможно из-за дефекта масс, при кото-
ром масса образовавшегося ядра меньше суммы масс исходных ядер.

Масса ядра:
m = E/c2 (1)

где Е - энергия покоя ядра.

E =
∑

i

(mic
2 + Ti) +

1

2

∑

i̸=j

Uij (2)

где Ti, Ui, mi - соответственно кинетическая и потенциальная энергии и масса покоя каждого
из входящих в состав ядра нуклонов, причем Uij = −|Uij| < 0.

Так как ядро устойчиво, то общая механическая энергия нуклонов ядра отрицатель-
ная, m <

∑
i mi.

Дефект масс:

∆m = (
∑

i

Ti +
1

2

∑

i̸=j

Uij)/c
2 (3)

Удельная энергия связи на нуклон:

ϵ = (
∑

i

Ti +
1

2

∑

i̸=j

Uij)/n (4)

где n - количество нуклонов. Чем больше удельная энергия, тем сильнее связаны нуклоны и
тем меньше масса получившегося ядра по сравнению с суммой масс начальных составляю-
щих. Если, например, ϵ1 < ϵ2, то при слиянии ϵ1 + ϵ1 будет: 2m1 > m2, 2∆m1 < ∆m2

У 56Fe - самого стабильного изотопа - удельная энергия максимальна (железный пик).
Для более лёгких элементов с малыми размерами ядер доминирует сильное ядерное взаимо-
действие, но по мере увеличения ядра ядерное взаимодействие начинает уступать действу-
ющему на более далёких расстояниях электромагнитному отталкиванию, поэтому энергия
связи сначала растёт, а потом начинает убывать. Радиус действия сильного ядерного взаи-
модействия порядка фм, радиус ядра - десятки фм, поэтому каждый нуклон сильно взаимо-
действует только с ближайшими, а вот электрически каждый протон в ядре взаимодействует
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со всеми остальными (кроме этого на устойчивость ядра влияют квантовые эффекты, свя-
занные со спином и принципом запрета Паули - поэтому, например, для небольшого ядра
лития мы наблюдаем литиевое ущелье).

Также есть кинетическое, а не термодинамическое препятствие: даже если условие
выполняется (∆E > 0), сама реакция может не протекать самопроизвольно при низких тем-
пературах из-за кулоновского барьера, поэтому ядра могут преодолеть отталкивание только
при высоких температурах и давлениях, достигаемых в недрах звёзд.

Реакция синтеза с положительным выходом (т.е. с выделением энергии) протекает,
если итоговая энергия связи на нуклон будет больше, чем у исходных ядер.

Энергетический выход реакции:

∆E = ∆mc2 = (mисх.1 +mисх.2 −mитог.)c
2 = ϵитог.n− (ϵисх.1n1 + ϵисх.2n2) (5)

∆E определяется только разностью масс покоя, что позволяет считать ∆E характе-
ристикой самой реакции, не зависящей от того, с какой энергией сталкиваются частицы.

(При расчёте массы покоя взяты с сайта nds.iaea.org, а c2 принято равным 931.494095
МэВ/а.е.м.)

На рис. 1 показана удельная энергия связи на нуклон. Видно, что в районе железа
график становится почти плоским и у элементов с обеих сторон от железа энергия связи
на нуклон остаётся примерно такой же, поэтому синтез элементов после железа не может
прекратиться резко.

Рисунок 1 — Удельная энергия связи на нуклон
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2.3 Механизмы синтеза

2.3.1 Синтез из двух одинаковых ядер

Рассматривается случай слияния двух одинаковых ядер или двух рядом расположен-
ных в таблице Менделеева ядер (n1 = n2 или n1 = n2 ± 1), при этом синтезируется наиболее
стабильный изотоп.

Для реакции синтеза изотопа железа:

27Al + 27Al → 54Fe
∆E = (2× 26.981538− 53.939608)× 931.494095 = 21.86 МэВ

Для следующего после железа изотопа никеля:

28Si + 28Si → 56Ni
∆E = (2× 27.976926− 55.942127)× 931.494095 = 10.92 МэВ

- энерговыделение уменьшается.
Продолжая так цепочку до циркония:

46Ca + 46Ca → 92Zr
∆E = (2× 45.953687− 91.905035)× 931.494095 = 2.18 МэВ

- стабильный изотоп.

44Ca + 44Ca → 88Zr
∆E = (2× 43.9554811− 87.910221)× 931.494095 = 0.69 МэВ

- нестабильный изотоп, поэтому энерговыделение меньше.
Для синтеза следующего стабильного изотопа ниобия:

46Ca + 47Sc → 93Nb
∆E = (45.953687 + 46.952402− 92.906373)× 931.494095 = −0.26 МэВ

Для нестабильного:

44Ca + 45Sc → 89Nb
∆E = (43.955481 + 44.955907− 88.913445)× 931.494095 = −1.9 МэВ

Таким образом, для стабильных изотопов граница находится между цирконием и ни-
обием.
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2.3.2 Синтез для цепочки альфа-захватов

Синтез железа происходит на последнем этапе горения звёзд при сжигании кремния
во время цепочки α-захватов:

28Si + α →32 S + γ
32S + α →36 Ar + γ

36Ar + α →40 Ca + γ
40Ca + α →44 Ti + γ
44Ti + α →48 Cr + γ
48Cr + α →52 Fe + γ
52Fe + α →56 Ni + γ
56Ni + α →60 Zn + γ

Энергетические выходы для этой цепочки реакций:
∆ES = (27.976926 + 4.002603− 31.972071)× 931.494095 = 6.95 МэВ
∆EAr = (31.972071 + 4.002603− 35.967545)× 931.494095 = 6.64 МэВ
∆ECa = (35.967545 + 4.002603− 39.962590)× 931.494095 = 7.04 МэВ
∆ETi = (39.962590 + 4.002603− 43.959689)× 931.494095 = 5.13 МэВ
∆ECr = (43.959689 + 4.002603− 47.954029)× 931.494095 = 7.70 МэВ
∆EFe = (47.954029 + 4.002603− 51.948113)× 931.494095 = 7.94 МэВ
∆ENi = (51.948113 + 4.002603− 55.942127)× 931.494095 = 8.00 МэВ - максимум.
∆EZn = (55.942127 + 4.002603 − 59.941841) × 931.494095 = 2.69 МэВ - уже почти в 3

раза меньше энергии.
∆EGe = (59.941841 + 4.002603− 63.941690)× 931.494095 = 2.57 МэВ.
В действительности же 52Fe, 56Ni и 60Zn, получающиеся в результате указанной цепоч-

ки реакций нестабильны, поэтому они распадаются на стабильные изотопы:

52Fe →52 Mn+ e+ + νe
52Mn →52 Cr + e+ + νe

56Ni →56 Co + e+ + νe
56Co →56 Fe + e+ + νe

60Zn →60 Cu + e+ + νe
60Cu →60 Ni + e+ + νe

Все эти конечные продукты стабильны и могут производиться в звёздах, поэтому в
последние моменты жизни звезды в ней содержатся элементы вплоть до 60Zn и, возможно,
следы некоторых более тяжёлых элементов. Последняя стадия горения кремния в массивных
звёздах продолжается несколько часов, а элементы, синтезируемые к тому же с малым выде-
лением энергии, если продолжить данную цепочку реакций после 60Zn, нестабильны (период
полураспада порядка секунд) и быстро распадаются, поэтому, вероятно, производство более
тяжёлых элементов таким способом не протекает из-за нехватки времени.
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Если продолжить такую цепочку α-захватов для более тяжёлых элементов (от наибо-
лее стабильного 56Fe →60 Ni →64 Zn →68 Ge →72 Se и т.д.), можно посчитать, после какого
элемента подобный синтез уже не может протекать:

96Pd +α → 100Cd +γ
∆E = (95.918214 + 4.002603− 99.920348)× 931.494095 = 0.44 МэВ

- наименьший положительный выход.
Для следующей реакции:

100Cd +α → 104Sn +γ
∆E = (99.920348 + 4.002603− 103.923105)× 931.494095 = −0.14 МэВ

- поглощение энергии.
Таким образом, кадмий - наиболее тяжелый элемент, который может быть синтезиро-

ван в этой цепочке, а производство олова - уже процесс, требующий энергии извне.
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3. РЕЗУЛЬТАТЫ

Синтез путём слияния двух элементов в звёздах не останавливается на железе. Уста-
новленные значения энергетических выходов реакций производства элементов тяжелее желе-
за в двух рассмотренных случаях позволяют судить, что энерговыделение в таких процессах
прекращается не сразу, а на элементах примерно в два раза тяжелее железа (цирконий и
кадмий для первого и второго сценариев рассмотренных соответственно), и поэтому, теоре-
тически такие реакции могут происходить. Тем не менее, чем тяжелее элемент, тем менее
вероятны подобные сценарии синтеза из-за кулоновского отталкивания, которое для тяже-
лых ядер велико. Вследствие этого образование элементов за железным пиком происходит,
но наиболее вероятно через другие механизмы, рассмотрению которых посвящены некоторые
разделы статьи.
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4. ПРИЛОЖЕНИЕ

Далее приведён выполненный перевод статьи.

13



Nuclear processes in Astrophysics: Recent progress
V. Liccardo, M. Malheiro, M. S. Hussein, B. V. Carlson, T. Frederico

Ядерные процессы в астрофизике: последние достижения
Аннотация

Происхождение элементов - захватывающий вопрос, ответ на который учёные пытаются найти на
протяжении последних 70 лет. Образование лёгких элементов в ранней Вселенной и тяжёлых элемен-
тов в различных астрофизических источниках происходит благодаря ядерным реакциям. Ядерные
процессы ответственны за производство энергии и синтез химических элементов и играют решаю-
щую роль в существовании и эволюции множества астрономических систем, от Солнца до взрывов
сверхновых. Ядерная астрофизика пытается ответить на самые фундаментальные и важные вопросы
о нашем существовании и будущем. Остается ещё много нерешённых вопросов, таких как, например,
образование и эволюция звёзд и нашей Галактики, происхождение самых тяжёлых элементов, како-
во количественное распределение ядер во Вселенной и каков результат нуклеосинтеза в различных
процессах, а также почему наблюдаемое количество лития-7 меньше, чем прогнозировалось. В этой
статье мы излагаем наше современное понимание различных астрофизических ядерных процессов,
приводящих к образованию химических элементов, и уделяем особое внимание образованию тяжёлых
элементов, происходящему во время астрофизических событий высоких энергий. Благодаря недав-
нему многоканальному наблюдению слияния нейтронных звёзд, которое также подтвердило образо-
вание тяжёлых элементов, взрывные сценарии, такие как короткие гамма-всплески и последующие
килоновые звёзды, теперь активно поддерживаются в центров нуклеосинтеза.
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1 Введение

Объяснение разнообразия элементов периодиче-
ской таблицы - одна из наиболее изучаемых тем
ядерной астрофизики. Наиболее распространён-
ным процессом образования различных элементов
во Вселенной является процесс слияния двух ядер
с образованием более тяжёлого, в котором для эле-
ментов легче 56Fe, ядра с наибольшей энергией
связи на нуклон, может высвобождаться энергия.
За этим пределом процессы ядерного синтеза тре-
буют дополнительную энергию извне для протека-
ния. Для объяснения существования ядер с массо-
вым числом A > 60 нам нужно иметь глобальное
представление многих известных нам ядрах.

Процесс, в результате которого новые атомные
ядра создаются из ранее существовавших, называ-
ется нуклеосинтезом. Первоначальный состав Все-
ленной образовался в результате первичного нук-
леосинтеза, который произошёл через несколько
мгновений после Большого взрыва [1]. Именно то-
гда образовались самые распространённые на се-
годняшний день изотопы H и He, ставшие содер-
жимым первых звёзд. Первичный ядерный газ со-
стоял на 76% из H и D, в гораздо меньшей степени
- на 24% - из 3He и 4He , с преобладанием 4He, и
содержал следы 7Li и 6Li в соотношении 10 частей
на миллион[2]. Более тяжёлые ядра (C, O, Na, Mg,
Si) были синтезированы в результате ядерных ре-
акций после образования звёзд. Некоторые лёгкие
элементы, например, Li, Be, B, были сформиро-
ваны в процессе расщепления, когда космические
лучи взаимодействовали с ядрами C, N, O в меж-
звёздной среде (МЗС).

В настоящее время принято считать, что именно
звёздный нуклеосинтез приводит к образованию
более тяжёлых элементов, которые астрономы на-
зывают металлами. Металлы могут выбрасывать-
ся в МЗС на поздних стадиях эволюции звёзд в
результате эпизодов потери массы. Образование
новых звёзд из этого обогащённого материала, в
свою очередь, приводит к возникновению звёзд
с повышенным содержанием металлов. Этот про-
цесс повторяется с постоянной циркуляцией газа,
что со временем приводит к постепенному повы-
шению металличности МЗС. Слияние сверхновых

и других плотных объектов также важно для хи-
мического разнообразия, так как они могут выбра-
сывать большое количество обогащённого матери-
ала в межзвёздное пространство и образовывать
тяжёлые элементы в процессе нуклеосинтеза.

Настоящая статья не посвящена общему обсуж-
дению нуклеосинтеза, за исключением несколь-
ких вводных замечаний, а скорее представляет со-
бой попытку обозреть последние разработки, как
экспериментальные, так и теоретические, в обла-
сти нуклеосинтеза и ядерной астрофизики. Для
дополнительного анализа заинтересованный чита-
тель может ознакомиться с некоторыми недавни-
ми обзорами по этому вопросу [3-5]. Эта рабо-
та организована следующим образом: в разделе 2
кратко обсуждается нуклеосинтез Большого взры-
ва с акцентом на проблеме изначального содержа-
ния Li. Далее следует обзор физики образования
элементов в звёздах (раздел 3), в котором особое
внимание уделяется теме солнечных нейтрино. В
следующем 4 разделе обсуждается синтез ядер,
богатых нейтронами и протонами, и современное
состояние моделей s-, r- и p-процессов. Послед-
ние исследования и наблюдения различных аст-
рофизических сценариев (слияния плотных объек-
тов (compact object mergers), килоновые), которые
обещают прояснить происхождение самых тяжё-
лых элементов, рассмотрены в разделе 4.3. Нако-
нец, мы представляем заключение с перспектива-
ми на будущее. Недавний обзор некоторых мате-
риалов, рассмотренных в этой статье, можно най-
ти в [6].

2 Ядерный синтез Большого
взрыва и космологическая
проблема лития

Нуклеосинтез Большого взрыва (The Big Bang
Nucleosynthesis - BBN) - это фаза космической
эволюции, в течение которой, как предполагает-
ся, были сформированы первичные ядра лёгких
элементов, в частности, D, 3He, 4He и 7Li. В 1957
году Burbidge и др. [7] выдвинули гипотезу о ре-
акциях, которые могли возникнуть внутри звёзд
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и получили результаты, хорошо согласующиеся с
наблюдениями. На самом деле, значения, рассчи-
танные четырьмя учеными, были довольно близ-
ки к наблюдаемым. Кроме того, первостепенное
значение имело наблюдение фонового космическо-
го микроволнового излучения (Cosmic Microwave
Background - CMB), соответствующего спектру из-
лучения абсолютно чёрного тела с температурой
2,73 K [8]. Сегодня мы знаем, что наиболее лёг-
кие элементы (H, D и He) образовались в основ-
ном непосредственно после Большого взрыва, в то
время как элементы тяжелее He фактически син-
тезировались в центрах звёзд (первые свидетель-
ства того, что металлы могли образовываться в
звёздах, были получены в начале 50-х годов [113]).
После первоначальной вспышки Вселенная нача-
ла расширяться и охлаждаться до такой степени,
что, когда она достигла возраста 10−6 секунд, тем-
пература упала до 1012 K. Именно тогда из кварк-
глюонной плазмы образовались первичные нукло-
ны - кварки объединились в тройки, образовав
протоны и нейтроны. Чрезвычайно сжатый косми-
ческий "бульон"теперь состоял из фотонов, элек-
тронов и нуклонов. Вселенная была полностью
ионизирована и непрозрачна для излучения. Фо-
тоны были "захвачены плазмой - они поглощались
атомами, а затем немедленно излучались обратно
и не могли вырваться наружу. После этого, через
три-пять минут после начала, температура упала
до миллиарда градусов, плотность резко снизи-
лась. В этих условиях столкновения между про-
тонами и нейтронами стали очень эффективными
при образовании первых ядер (D, 3He, 4He, 7Li и
7Be). Далее Вселенная продолжала расширяться
и очень быстро остывать, температура упала на-
столько, что позволила электронам соединиться с
ядрами и образовать первые нейтральные атомы.
К концу этой так называемой Эпохи рекомбина-
ции (Recombination era) Вселенная состояла при-
мерно на 75% из H и на 25% из He и стала прозрач-
ной, поскольку электроны теперь были связаны
с ядрами, а фотоны могли преодолевать большие
расстояния, прежде чем поглощаться или рассеи-
ваться (Decoupling). В ходе дальнейшего расшире-
ния небольшие плотные области космического га-
за начали сжиматься под действием собственной

гравитации, становясь достаточно горячими, что-
бы вызвать реакции ядерного синтеза между ато-
мами водорода. Это были самые первые звёзды,
осветившие Вселенную. Сила притяжения начала
стягивать огромные области относительно плотно-
го космического газа, образуя обширные, враща-
ющиеся скопления звёзд, называемые галактика-
ми, которые, в свою очередь, начали образовывать
скопления галактик, одно из которых, так называ-
емая Местная группа, содержит нашу галактику
Млечный Путь.

В рамках стандартной теории BBN возмож-
ны точные предсказания изначального элемент-
ного содержания Вселенной, поскольку они осно-
ваны на хорошо измеренных сечениях взаимодей-
ствия и хорошо измеренном времени жизни ней-
тронов [10]. До появления микроволнового анизо-
тропного зонда Уилкинсона (Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe - WMAP) теоретические пред-
сказания для D, 3H и 4He были достаточно точны-
ми [11], однако неопределенности в сечениях для
7Be и 7Li были относительно велики. Это привело
к проблеме начальной численности 7Li, которая до
сих пор остается нерешённой [12]. Количество Li,
согласно BBN, зависит, прежде всего, от относи-
тельного количества света и вещества, то есть со-
отношением фотонов к барионам, которое может
быть определено по реликтовому излучению. Со-
держание Li, измеренное в галактике, и предска-
занное теорией BBN, не согласуются - предсказан-
ное изначальное содержание Li примерно в три ра-
за выше, чем содержание, определённое по лини-
ям поглощения, наблюдаемым в популяции звёзд
галактического гало с низким содержанием метал-
лов [13]. Эти звёзды, некоторые из которых так же
стары, как и их собственная галактика, выступают
как архив образования первичного Li. Такой вы-
вод подтверждается многочисленными данными о
присутствии лёгких элементов в атмосфере звёзд
с низким содержанием металлов [14], в которые
межзвёздное вещество попало на ранних стади-
ях их образования. Из-за конвективного движения
поверхностный материал этих звёзд может быть
втянут во внутренние области, где температура
выше и литий истощён (об этом эффекте свиде-
тельствует низкое содержание Li в холодных звёз-
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дах гало, полностью конвективных звёздах). Горя-
чие и массивные звёзды имеют лишь тонкий кон-
вективный слой на поверхности, не давая корре-
ляции между содержанием Li и температурой [15].
На рисунке 1 показано содержание Li и Fe в выбор-
ке звёзд гало. Соотношение [Li/H] практически не
зависит от [Fe/H]. Тяжелые элементы образуют-
ся в результате звёздного нуклеосинтеза, и, таким
образом, их количество со временем увеличивает-
ся по мере циркуляции вещества внутри звёзд и
за их пределами. Независимость содержания Li от
содержания Fe, указывает на то, что 7Li не свя-
зан с галактическим нуклеосинтезом и, следова-
тельно, имеет первичное происхождение. Этот из-
начальный уровень содержания Li в старых звёз-
дах галактического гало называется плато Спита
(the Spite Plateau)[16]. Содержание Li было изме-
рено в нескольких низкометалличных звёздах га-
лактического гало [12,13], и, согласно наблюдени-
ям, значение [Li/H] =

(
1.23+0.68

−0.32

)
× 10−10 , где 95%

погрешности - систематическая [17]. Кроме того,
Li наблюдался в звёздах карликовой галактики,
бедной металлами, и содержание [Li/H] соответ-
ствовало плато Спита, что указывает на его уни-
версальность [18]. Недавнее исследование [19] по-
казало соответствие между содержанием Li в га-
зе с низкой металличностью в МЗС Малого Ма-
гелланова облака и значением предсказаний BBN
+ WMAP. Измеренное содержание 7Li, независи-
мое от звёзд, обеспечивает альтернативное значе-
ние изначального содержания и космическую эво-
люцию Li, не подверженное изменениям в звёзд-
ных атмосферах. Однако результаты показывают
расхождение между прогнозами и измерениями в
том, что касается образования Li после Большого
взрыва

Образование 6Li при первичном нуклеосинтезе
значительно ниже, чем у более массивного изото-
па 7Li. 6Li и 7Li спектроскопически различимы по
сдвигу их атомных линий. Это изотопное расщеп-
ление намного меньше, чем тепловое доплеровское
уширение линий Li, наблюдаемое в звёздах, но
измерения с высоким спектральным разрешени-
ем позволяют достичь точности, необходимой для
определения присутствия 6Li. Этот изотоп наблю-
дался в нескольких звёздах с гало с низким содер-

Рис. 1: Содержание лития в звёздах галактическо-
го гало с низким содержанием металлов. Значе-
ния, полученные для обоих изотопов Li, показаны
в зависимости от металличности. Зависимость 7Li
от металличности известна как плато Спита. Это
указывает на то, что содержание Li не связано с
галактическим нуклеосинтезом и, следовательно,
представляет собой изначальное содержание. Го-
ризонтальная линия - это предсказанное содержа-
ние 7Li из BBN и барионная плотность, определен-
ная с помощью WMAP. Данные взяты из [12].

жанием металлов, и полученное изотопное соотно-
шение составило [6Li/7Li] ≃ 0, 05 [13]. На рисунке 1
показана независимость от металличности также
для соотношения [6Li/H]), что указывает на пер-
вичное происхождение. Наблюдения 6Li остают-
ся спорными: в некоторых исследованиях утвер-
ждается, что конвективные движения в звёздах,
возможно, изменяют форму спектральных линий,
имитируя таким образом присутствие 6Li [20]. Ра-
зумный подход заключается в том, чтобы рассмат-
ривать данные наблюдений за численностью 6Li в
качестве верхнего предела. В любом случае, ана-
лиз этого изотопа также подтверждает, что боль-
шая часть первичного лития находится в форме
7Li.

Точное отображение изначальных анизотропий,
полученное с помощью WMAP, было использова-
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но для тестирования основных космических моде-
лей, включая BBN. Реликтовое излучение отража-
ет условия, существовавшие в ранней Вселенной в
то время, когда ядра H и He соединялись с элек-
тронами, образуя нейтральные атомы - в резуль-
тате фотоны отделились от барионов, и Вселенная
стала прозрачной для излучения. Ожидается, что
в различных частях современного микроволнового
пространства будут наблюдаться температурные
анизотропии, отражающие колебания в фотонно-
барионной плазме примерно во время её разделе-
ния (так называемые барионные акустические ос-
цилляции). Измерение отношения космических ба-
рионов к фотонам ηWMAP = (6.19 ± 0.15) × 10−10

является одним из наиболее точных результатов,
полученных с помощью WMAP [21]. До измере-
ний WMAP η был единственным свободным па-
раметром в модели BBN, и единственный способ
получить его значение заключался в наблюдени-
ях за содержанием D, 4He и 7Li. Новая барионная
плотность WMAP намного более точна и позволя-
ет нам исключить последний свободный параметр
в теории BBN, предоставляя новый способ провер-
ки достоверности этой модели. Используя ηWMAP

в качестве входных данных в модели BBN и устра-
няя ошибки, можно сравнить ожидаемое и наблю-
даемое содержание всех лёгких элементов. Наблю-
дения за D и 4He согласуются с теорией (числен-
ность, измеренная при z ∼ 3, теоретические пред-
сказания при z ∼ 1010 и данные WMAP при z ∼ 1
согласуются), измерения [3He/H] до сих пор нена-
дежны, и о новых не сообщалось. Что касается Li,
то ожидание BBN + WMAP и результаты изме-
рений полностью расходятся: при использовании
η = ηWMAP ожидаемое содержание Li становит-
ся [Li/H]BBN+WMAP ≃ (5.1 ± 0.6) × 10−10 и зна-
чительно отличается от значения на плато Спи-
та. В заключение следует отметить, что теорети-
ческое значение превышает данные наблюдений
в ≃ 2, 4 − 4, 3 раза, что отражает расхождение в
4, 2− 5, 3σ.

Для решения космологической проблемы Li бы-
ли предложены некоторые объяснения. Вопро-
сы, требующие рассмотрения, многочисленны и
относятся к различным областям физики. Они
включают астрофизические решения: проблема

может заключаться в наблюдениях, приводящих
к неправильной оценке изначального содержания
Li; ядерные решения: переоценка скорости и се-
чений взаимодействия для реакций, которые при-
водят к созданию или истощению ядер с A = 7;
решения, выходящие за рамки стандартной физи-
ки: создание новых нестандартных моделей для
космологии и физики элементарных частиц. Что
касается астрофизического решения, то пробле-
ма с Li может быть скрыта за недооценкой пла-
то Спита, вызванной систематическими ошибками
или неправильным определением звёздных темпе-
ратур. На самом деле, в соответствующих звёздах
Li в основном ионизирован. Измеренное его коли-
чество (полученное по нейтральной линии Li при
длине волны 670.8 нм) поэтому нуждается в кор-
рекции, основанной на соотношении [Li+/Li0], ко-
торое экспоненциально изменяется в зависимости
от температуры. Другой важный вопрос - соот-
ветствует ли текущее содержание лития в звёздах
изначальному, или же с течением времени про-
изошли события, вызвавшие его истощение, та-
кие как конвективные движения, турбулентность
или гравитационные эффекты. Некоторые наблю-
дения могут поставить под сомнение космологиче-
ский принцип, выявляя крупномасштабные неод-
нородности. Если бы отношение барионов к фото-
нам менялось в зависимости от неоднородности,
то BBN могла бы быть другой [12].

Согласно ядерной сети нуклеосинтеза Большо-
го взрыва, около 90% Li образуется в результате
распада Be, и только 10% образуется непосред-
ственно в процессе первичного нуклеосинтеза. 7Be
радиоактивен и распадается с периодом полурас-
пада около 53 дней на стабильные атомы 7Li по
единственному энергетически эффективному сце-
нарию - электронному захвату. Этот процесс про-
исходит на более поздних стадиях в BBN, посколь-
ку вероятность электронного захвата 7Be в изна-
чальной Вселенной практически равна нулю из-
за низкой электронной плотности [22]. Фактиче-
ское содержание 7Li напрямую связано с коли-
чеством 7Be, образующегося в BBN, несмотря на
то, что в настоящее время наблюдать 7Be в звёз-
дах невозможно, поскольку он полностью распал-
ся. Исследование процессов, которые создавали и
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уничтожали 7Be на протяжении всей истории Все-
ленной, могло бы разрешить противоречия меж-
ду предсказаниями и наблюдениями Li. На самом
деле проблема может быть вызвана неправиль-
ной оценкой скорости образования и разрушения
Be, вероятно, из-за неправильного расчета сечений
взаимодействия. Основная реакция получения Be,
3He(α, γ)7Be, была хорошо изучена, и сечение из-
вестно с точностью приблизительно до 3% [23,24].
Разрушение Be происходит главным образом в ре-
зультате реакций 7Be(n,p)7Li и 7Be(n,α)4He. Дан-
ные по этим реакциям редки или полностью отсут-
ствуют, что влияет на прогнозируемую в BBN чис-
ленность 7Li. Что касается реакции 7Be(n,p)7Li,
то измерения сечения в области МэВ, то есть в
диапазоне энергий, представляющем интерес для
BBN, ещё не проводились. Измерение (n,p) при бо-
лее высоких энергиях запланировано на установ-
ке Time-of-Flight (n_TOF) в ЦЕРНе [25]. Вторич-
ный вклад вносит процесс 7Be(n,α)4He, на долю
которого приходится всего 2,5% от общего раз-
рушения Be, с соответствующей неопределенно-
стью в 10%. Этот процесс никогда не тестировал-
ся в диапазоне температур BBN, и до сих пор
Bassi и др. [26] провели только одно измерение на
реакторе ISPRA. Было проведено несколько тео-
ретических расчетов, в результате которых были
получены различные расчетные отклонения сече-
ния с расхождениями до двух порядков величины
[27]. Недавно измеренный S-фактор для реакции
T(3He,γ)6Li исключает аномально высокое обра-
зование 6Li во время Большого взрыва [28]. Так-
же впервые было измерено энергетически зависи-
мое сечение 7Be(n,α)4He при энергии нейтронов от
10 МэВ до 10 кэВ [29]. Результаты согласуются
с единственным предыдущим измерением, прове-
денным в 60-х годах на ядерном реакторе, но что
касается изменения поперечного сечения в зависи-
мости от энергии нейтронов, то эксперименталь-
ные данные явно несовместимы с теоретической
оценкой, использованной в расчетах BBN.

Более того, в недавней публикации Hou и др.
[30] группа учёных предложила элегантное реше-
ние проблемы. Одно из предположений в BBN со-
стоит в том, что все ядра, участвующие в процессе,
находятся в термодинамическом равновесии и их

Рис. 2: Распределение ранних первичных лёгких
элементов во Вселенной в зависимости от време-
ни и температуры. Модель (пунктирные линии)
успешно предсказывает меньшее содержание изо-
топа Be - который в конечном итоге распадает-
ся на Li - по сравнению с классическим распреде-
лением Максвелла-Больцмана (сплошные линии),
без изменения прогнозируемого содержания D или
He [30].

скорости соответствуют классическому распреде-
лению Максвелла-Больцмана. Авторы утвержда-
ют, что ядра Li не подчиняются этому класси-
ческому распределению в чрезвычайно сложной,
быстро расширяющейся горячей плазме Большо-
го взрыва. Вместо этого проблему можно решить,
применив так называемую неэкстенсивную стати-
стику [31]. Модифицированное распределение ско-
ростей, полученное с помощью этих статистиче-
ских данных, нарушает классическое распределе-
ние с очень небольшим отклонением, составляю-
щим около 6,3-8,2%, и может успешно предсказы-
вать наблюдаемое изначальное содержание D, He
и Li (Рис.2).

Альтернативными предложенными решениями
проблемы являются изменение скорости расшире-
ния во время BBN [32] или образование Li в нед-
рах звёзд [33]. Очевидно, что проблема Li все ещё
остается открытой в астрофизике и представляет
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собой захватывающую задачу на будущее.

3 Звёздный нуклеосинтез

Нуклеосинтез элементов, более тяжёлых, чем те,
которые образуются в BBN, требует экстремаль-
ных температур и давлений, характерных для
звёзд. Реакции с заряженными частицами явля-
ются основным источником получения энергии в
звёздах и ответственны за образование элементов
вплоть до Fe [34]. Описание чрезвычайно сложных
явлений нуклеосинтеза выходит за рамки данного
обзора. Заинтересованный читатель может обра-
титься к [35] за обзором звёздного нуклеосинтеза.
В этом разделе мы сосредоточимся в основном на
нуклеосинтезе в массивных звёздах (> 8 M⊙), по-
скольку это критическая масса для звёзд, необхо-
димая для начала синтеза C после того, как ос-
новная часть He будет исчерпана. После трёх по-
следующих фаз синтеза образуется железное яд-
ро, и дальше энергия не выделяется. Эти процессы
начались через 250 миллионов лет после Большо-
го взрыва, когда H и He образовали первые про-
тозвёзды [36]. Как только критическая темпера-
тура воспламенения ∼ 106 К достигнута, прото-
звёзды начинают сжигать D. Начало горения цен-
трального H - это начало фазы главной последо-
вательности (Main Sequence (MS) phase), где про-
исходит превращение H в He (T ∼ 107 К) с вы-
делением энергии и одновременным разрушением
(из-за высоких температур) вновь синтезирован-
ных ядер Li, Be и B. Эти атомы образуются, хо-
тя и в небольших количествах, в МЗС под дей-
ствием космических лучей [37]. Высвобождение
ядерной энергии при термоядерном синтезе про-
тиводействует гравитационному сжатию звезды.
Необходимая энергия высвобождается в резуль-
тате ядерных реакций углерод-азот-кислородных
циклов (CNO-циклов) и протон-протонных цепей
(pp-цепей). Как в pp-цепи, так и в CNO-циклах
образуются ядра He из четырех ядер H [38,39].
Центральный выброс энергии создает градиент
температуры и давления, падающий от центра к
поверхности, создавая силу, действующую в на-
правлении, противоположном силе тяжести, со-

храняя стабильность звезды. Во время MS массив-
ные звёзды имеют внутреннее конвективное ядро
и излучательную оболочку, то есть в ядре энер-
гия в основном переносится наружу потоком веще-
ства, в то время как в оболочке она переносится за
счёт диффузии фотонов наружу. Звёзды, как пра-
вило, проводят около 90% своей жизни на главной
последовательности с примерно постоянной тем-
пературой поверхности и светимостью.

Окончание фазы MS ознаменовано истощени-
ем H в центре звезды. Недостаточное производ-
ство энергии приводит к короткой фазе сжатия
всей звезды, пока не начнется горение водорода в
оболочке вокруг ядра. Это приводит к расшире-
нию оболочки, в то время как ядро продолжает
сжимается, пока не начнется горение He. Когда
ядро достигает температуры ≈ 1.5 × 108 К, на-
чинается образование ядер C [42]. Ядро 12C об-
разуется в результате реакции с участием трёх
ядер 4He, так называемого 3-α-процесса [43]. Это-
му процессу способствует как высокая температу-
ра в ядре звёзд, позволяющая преодолеть элек-
тростатическое отталкивание, так и высокая плот-
ность 4He. При образовании 12C в результате 3-
α-процесса могут происходить последующие реак-
ции α-захвата с образованием 16O. В последние
годы 3-α-процесс был пересмотрен во многих тео-
ретических исследованиях, при этом были заме-
чены значительные расхождения между работа-
ми [44-46]. Используя новые теоретические под-
ходы, Ogata и др. [47] получили очень высокую
скорость реакции при низких температурах, что
оказало значительное влияние на астрофизику и
дало результаты, несовместимые с наблюдения-
ми. В последующих работах с улучшенной теорией
не нашли существенного улучшения [49] и успеш-
но вычислили скорость 3-α-реакции в низкотем-
пературном режиме, где измерения невозможны
без экстраполяции. После горения ядра H и He у
звёзд с низкой и средней массой (0,8-8 M⊙ ) об-
разуется электронно-вырожденное C-O ядро, ко-
торое ещё слишком холодное, чтобы вызвать C-
горение. Конвективный поток проникает вниз в
слой He, пока не достигнет границы ядра. В этот
момент времени развивается структура с двойной
оболочкой: центр звезды образован сжимающим-
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ся вырожденным C-O ядром, которое окружено
как He, так и H-горящей оболочкой.Эта структура
нестабильна, и в оболочке возникают вспышки и
тепловые импульсы, характерные для асимптоти-
ческой ветви гигантов (Asymptotic Giant Branch
- AGB) [40]. Во время этой термопульсирующей
фазы (Thermally Pulsing (TP-AGB) phase) звезда
имеет высокую скорость потери массы, что приво-
дит к удалению всей оболочки за короткое время,
оставляя C-O ядро, которое эволюционирует в Бе-
лый карлик (обзор см. в [41]).

В массивных звёздах, напротив, дальнейшее по-
вышение температуры из-за сжатия и воспламе-
нения C-O ядра вызывает слияние атомов 12C, в
результате образуются 20Ne, 23Na и 24Mg. Массив-
ные звёзды будут синтезировать путем α-захвата
Ne в O и Mg во время фазы сжигания Ne; O
и Mg в Si и S в течение фазы сжигания O, и,
наконец, при сжигании Si, из Si и S образуются
элементы группы железа, такие как Ni, Fe и Cr.
Эти фазы горения возникают в указанном поряд-
ке с увеличением температуры: от T ≥ 6 × 108

К для горения C до T ≥ 3.5 × 109 К для горе-
ния Si. С повышением температуры воспламене-
ния временные рамки фаз горения также умень-
шаются, поэтому, в то время как время горения C
составляет порядка 1000 лет, Si сгорает в центре
за пару дней. Более короткие временные рамки
более поздних фаз горения связаны с возрастаю-
щими потерями энергии через нейтрино при повы-
шении температуры. Поскольку максимум удель-
ной энергии ядерной связи на нуклон наблюдает-
ся вблизи Fe, звёзды не могут получать энергию в
результате термоядерного синтеза после сжигания
Si. Как следствие, железное ядро растет до тех
пор, пока не достигнет критической массы, пре-
дела Чандрасекара (MCh ≈ 1.38⊙ ), а затем кол-
лапсирует, знаменуя гибель звезды. Перед коллап-
сом массивная звезда, похожая на луковицу, бу-
дет состоять из концентрических слоев, в которых
будут сжигаться различные элементы. Более лёг-
кие элементы будут образовываться во внешних
слоях, постепенно перемещаясь по α-лестнице (α-
ladder) внутрь звезды, при этом Fe и Ni будут на-
ходиться в ядре. В заключительные этапы давле-
ние вырождения электронов в ядре не сможет про-

тивостоять силе тяжести. В результате коллапса
температура в ядре повышается, что приводит к
высвобождению гамма-лучей очень высокой энер-
гии. Эти высокоэнергетические фотоны расщепля-
ют ядра железа на ядра He в процессе фототранс-
мутации. На этом этапе ядро уже сократилось до
точки вырождения электронов, и, по мере того,
как оно продолжает сжиматься, протоны и элек-
троны вынуждены объединяться, образуя нейтро-
ны (протонейтронная звезда - Proto Neutron Star
(PNS)). В результате этого процесса высвобожда-
ется огромное количество нейтрино, несущих зна-
чительное количество энергии, что снова приво-
дит к охлаждению и дальнейшему сжатию яд-
ра. В конечном итоге сжатие прекращается благо-
даря отталкивающему компоненту ядерного вза-
имодействия, как только плотность почти вдвое
превышает плотность атомного ядра. Внезапная
остановка коллапса внутреннего ядра генерирует
исходящую ударную волну, которая изменяет на-
правление падения вещества в звезде и ускоряет
его распространение наружу. Такие взрывы на-
зываются сверхновыми с коллапсом ядра (Core-
Collapse Supernovae - ССSNe) (см. раздел 4.2). Ре-
зультатом этого драматического взрыва являет-
ся рождение нейтронной звезды (НЗ) или Черной
дыры (ЧД) (более подробно см. [50,51]). Таким об-
разом, продукты звёздного ядерного синтеза рас-
сеиваются в МЗС в результате эпизодов потери
массы (планетарные туманности), звёздных вет-
ров звёзд с малой массой и CCSNe. CCSNe слу-
жат не только механизмом создания более тяжё-
лых элементов, но и механизмом их рассеивания.

Скорости реакций в звёздах часто являются
неопределенными, поскольку они основаны на тео-
ретических экстраполяциях экспериментальных
данных, полученных при энергиях, которые су-
щественно меньше тех, которые наблюдаются в
недрах звёзд. Скорости реакций определяют вре-
менные рамки звёздной эволюции, скорость про-
изводства энергии и количественное распределе-
ние элементов и топлива для следующей ста-
дии горения. Экстраполяции основаны на теоре-
тических предположениях о несжимаемости ядер,
снижающей вероятность слияния [52], и возмож-
ном влиянии образования молекулярных кла-
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стеров, что, наоборот, увеличивает вероятность
слияния [53]. Этот диапазон неопределённости
может иметь серьёзные последствия для наше-
го понимания горения тяжёлых ионов в звёз-
дах, связанного с поздней эволюцией звёзд и их
взрывами [54]. Необходимо провести новые из-
мерения термоядерной реакции 12C+16O в ши-
роком диапазоне энергий, чтобы обеспечить бо-
лее надёжную экстраполяцию сечения взаимодей-
ствия термоядерного синтеза и существенно сни-
зить неопределённость при моделировании звёзд-
ных моделей. Некоторыми другими малоизвест-
ными ядерными реакциями, которые имеют осо-
бое значение для эволюции звёзд, являются ре-
акции захвата и термоядерного синтеза (напри-
мер, 3He(α, γ)7Be, 14N(p,γ)15O, 17O(p,γ)18F) и ре-
акции с тяжелыми ионами (например, 12C+12C,
16O+16O), которые влияют на последующие эта-
пы эволюции массивных звёзд [55]. В последнее
время в этом контексте были достигнуты опреде-
лённые успехи. Fields и др. [56,57] было предло-
жено более тысячи звёздных моделей, направлен-
ных на изучение свойств массивных звёзд, возни-
кающих до появления сверхновых, и других объ-
ектов C-O типа. Группа обнаружила, что экспе-
риментальные неопределённости в скоростях ре-
акций (например, 3-α, 14N(p,γ)15O, 12C(α, γ)16O,
12C(12C,p)23Na, 16O(16O,n)31S, 16O(16O,α)28Si) до-
минируют в определении свойств (продолжитель-
ность горения, состав, центральная плотность,
масса ядра и содержание O) как исходного матери-
ала, так и C-O ядра. Это исследование позволило
определить скорости реакций, которые оказыва-
ют наибольшее влияние на исследуемые свойств,
и позволяет предположить, что свойств звёзд-
ной модели изменяются с каждой фазой эволю-
ции в направлении коллапса ядра Fe. Необходим
дальнейший прогресс, чтобы значительно повы-
сить точность звёздных моделей и обеспечить бо-
лее надёжные прогнозы синтеза для ядерной аст-
рофизики. В текущем поколении звёздных моде-
лей по-прежнему ряд неопределённостей, связан-
ных с нашими слабыми знаниями о термодинами-
ческих процессах и скоростях ядерных реакций, а
также об эффективности процессов смешивания.
Эти недостатки должны быть приняты во внима-

ние при сравнении теории с наблюдениями, чтобы
получить эволюционные свойства как разрешен-
ных, так и неразрешенных звёздных популяций.

Синтез тяжёлых элементов в массивных звёз-
дах - важный источником химического обогаще-
ния Вселенной - рассчитывался различными груп-
пами с самого раннего этапа моделирования звёзд-
ной эволюции [58]. Каждая звезда может произ-
водить и выбрасывать различные химические эле-
менты, выход которых зависит не только от мас-
сы звезды, но и от её исходного состава. Звёзды
с малой и средней массой производят He, N, C
и некоторые тяжёлые элементы s-процесса (раз-
дел 4.1). Звёзды с массой M < 0.8M⊙ не вно-
сят вклада в галактическое химическое обогаще-
ние, их время жизни больше, чем время Хаббла.
Массивные звезды (M > 8 − 10 M⊙) производят
в основном α-элементы (O, Ne, Mg, S, Si, Ca),Fe,
лёгкие элементы s-процесса, возможно, элементы
r- и p-процессов, и взрываются как CCSNe. Пред-
сказания Romano и др. [59], касающиеся содержа-
ния нескольких химических элементов, получен-
ные с использованием различных наборов звёзд-
ных данных и сопоставленные с наблюдениями,
согласуются для некоторых химических элемен-
тов, в то время как для других соответствие всё
ещё очень слабое. Причина этого кроется в неопре-
делённости, существующей в теоретических дан-
ных о звёздных выходах (stellar yields). Cote и
др. [60] уточнили значения и неопределённости
фундаментальных входных параметров, включая
функцию начальной массы звезды и частоту взры-
вов сверхновых. Обнаруженные ими неопределён-
ности зависят от возраста галактики и от соотно-
шения элементов. Portinari и др. [61] и Marigo [62]
опубликовали самые последние полные самосогла-
сованные наборы данных о выходах AGB и мас-
сивных звёзд. Недостатком этих данных является
то, что модели AGB основаны на не полностью за-
вершенных сценариях эволюции звёзд (синтетиче-
ские модели), результаты взрывов не согласованы
(по результатам Woosley и Weaver [63]) и включа-
ют только изотопы вплоть до Fe. Из-за отсутствия
альтернатив эти результаты все еще используются
(например,[64,65]). Несмотря на ряд значительных
улучшений в области звёздного нуклеосинтеза, до-
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стигнутых в последние годы, не найдено ни одной
комбинации звёздных элементных выходов, кото-
рая могла бы одновременно воспроизвести все до-
ступные измерения химического состава и соотно-
шения численности в Млечном Пути. Необходимы
дальнейшие усилия для улучшения и расширения
существующих в настоящее время таблиц выхода
звёзд и для лучшего понимания их зависимости от
металличности, массы и скорости вращения. Бо-
лее подробное обсуждение звездного нуклеосинте-
за приведено в разделе 4.1.

3.1 Физика солнечных нейтрино: те-
кущее положение

Производство энергии в звездах с помощью ядер-
ных реакций было продемонстрировано только в
60-х годах. Благодаря предсказанному потоку сол-
нечных нейтрино [66] и последующему обнаруже-
нию этих нейтрино [67], испускаемых при горении
H, стало возможным подтвердить наличие термо-
ядерных реакций в недрах Солнца. Нейтрино, об-
разующиеся при горении H, могут практически
беспрепятственно выходить прямо из сердца звез-
ды. При этом они несут информацию о том, что на
самом деле происходит в центре. Горение H обя-
зательно сопровождается испусканием нейтрино.
Они возникают, когда слабое ядерное взаимодей-
ствие превращает протон в нейтрон p → n+e++νe,
что происходит дважды в процессе горения водо-
рода 4p → 4He + 2e+ + 2νe. Ожидаемый поток
нейтрино можно определить, отметив, что обра-
зование каждого 4He сопровождается выделени-
ем двух нейтрино и тепловой энергии Qeff около
26 МэВ. Результаты, полученные при обнаруже-
нии солнечных нейтрино, были объяснены теоре-
тическими предсказаниями, которые учитывают
осцилляции типов нейтрино. Интересно отметить,
что это объяснение было предложено более трид-
цати лет назад, и проблема рассматривается здесь
с исторической точки зрения. В следующих раз-
делах изложено, что ещё предстоит сделать в ис-
следованиях солнечных нейтрино и моделях сол-
нечной активности. Мы также обсудим основные
результаты последних исследований.

Проблема солнечных нейтрино была оконча-

тельно решена путем объединения измерений SNO
и Super-Kamiokande в 2001 году [73]. Коллабора-
ция SNO определила общее количество солнеч-
ных нейтрино всех типов (электронных, мюон-
ных и тау-нейтрино), а также количество только
электронных нейтрино. Общее количество нейтри-
но всех типов соответствует количеству, предска-
занному солнечной моделью. Электронные ней-
трино составляют около трети от общего числа
нейтрино. Пропущенные ранее нейтрино на са-
мом деле присутствовали, но в виде мюонных и
тау-нейтрино, которые труднее обнаружить. Со-
ответствие между теоретическими предсказания-
ми и наблюдениями было достигнуто благодаря
новому пониманию физики нейтрино, потребовав-
шему модификации стандартной модели, позволя-
ющей учитывать осцилляции нейтрино [74]. По-
прежнему остаются открытыми вопросы, требую-
щие решения, в том числе, какова общая свети-
мость солнечных нейтрино и металличность сол-
нечного ядра.

Последние предсказания Стандартной модели
Солнца (Standard Solar Model -SSM) и потоков
нейтрино, связанных с различными процессами,
происходящими внутри Солнца, приведены в ра-
ботах Vinyoles и др. [68] и Bergstrom и др. [69].
Как и ожидалось, нейтрино образуются в резуль-
тате первичной реакции протон-протонной цепоч-
ки (так называемые рр-нейтрино) и составляют
почти весь поток солнечных нейтрино, значитель-
но превосходя по численности те, которые испус-
каются в последующих реакциях. Эти нейтрино
обладают низкой энергией, никогда не превышаю-
щей 0,42 МэВ. Нейтрино от электронного захвата
7Be (процесс, который инициирует реакционную
ветвь ppII) идут следующими по численности. Ре-
акция 3He(α, γ)7Be является отправной точкой це-
пей ppII и ppIII при сжигании водорода на Солн-
це, поэтому её скорость оказывает существенное
влияние на производство 7Be и 8B солнечных ней-
трино. Используя SSM, можно рассчитать поток
этих нейтрино [70]. Реакция 3He(α, γ)7Be - наи-
менее определенная, несмотря на то, что за по-
следнее десятилетие было проведено много экспе-
риментов, которые прояснили несколько давних
вопросов [71]. Большинство этих измерений се-
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чения взаимодействия с недостаточным уровнем
точности сосредоточены в диапазоне низких энер-
гий. Кроме того, экспериментальные данные от-
сутствуют для энергий выше 3,1 МэВ, и существу-
ют противоречивые наборы данных для важной
реакции 6Li(p,γ)7Be [72].

В последние годы было приложено много уси-
лий для понимания физики солнечных нейтрино,
включая эксперименты по ядерной физике, усо-
вершенствования модели SSM и обширные изме-
рения солнечных нейтрино на новых установках,
таких как Super-Kamiokande [75,76] и Borexino [77].
Планы Borexino включают повышение чистоты,
чтобы уменьшить фон и обеспечить возможность
первого обнаружения нейтрино из CNO-цикла
[79]. SNO+ близится к завершению и обещает
обнаружение протон-электрон-протонных (pep), а
также CNO-нейтрино. В результате реакции pep
образуются нейтрино с высокой энергией 1,44
МэВ. Об обнаружении солнечных нейтрино в ре-
зультате этой реакции сообщили Bellini и др. [81]
от имени коллаборации Borexino. Обнаружение
CNO-нейтрино, а также дополнительные ограни-
чения, связанные с изменением потока нейтрино
8B, открывают многообещающий способ опреде-
ления содержания металлов в Солнце, который
всё ещё обсуждается (см. [82-85] и ссылки в них).
Нейтрино, генерируемые 8B →8Be + e+ + νe дают
очень малый поток, около 4, 9×106 см−2 c−1, но из-
за их высокой энергии (до ∼ 15 МэВ) нейтрино 8B
доминируют в потоках многих хлорных и водных
детекторов, таких как SNO и Super-Kamiokande.
Несмотря на улучшения, достигнутые в ходе по-
следних измерений, неопределённость потока, свя-
занная с этими нейтрино (±10%), все еще до-
вольно велика [86]. Неопределённость для 7Be-
нейтрино в 8 раз меньше, чем для 8B-нейтрино,
и составляет ±5% [87], а поток pp-нейтрино опре-
деляется с точностью до 1%. Также следует при-
нимать во внимание разницу температурных за-
висимостей каждой реакции. Be-нейтрино зависят
от температуры как T 25

c , где Tc - характерная цен-
тральная температура в зоне [88], а 7Be-нейтрино
изменяются как T 11

c . pp-нейтрино относительно в
меньшей степени зависят от центральной темпе-
ратуры. Стоит упомянуть об усилиях, предпри-

нятых для точного определения сечения реакции
7Be(p,γ)8B. Сечение 7Be(p,γ)8B непосредственно
влияет на регистрируемый поток нейтрино рас-
пада 8B от Солнца и играет решающую роль в
определении свойств нейтринных осцилляций [89].
Реакция 7Be(p,γ)8B также играет важную роль
в эволюции первых звёзд, образовавшихся в кон-
це космических тёмных веков [90]. Точность аст-
рофизического S-фактора при солнечных энерги-
ях (∼ 20 кэВ) ограничена экстраполяцией от ла-
бораторных энергий, обычно составляющих 0,1-
0,5 МэВ [71]. Теоретические предсказания имеют
погрешность порядка 20% [91], в то время как
недавние эксперименты позволили определить по-
ток нейтрино, испускаемый из области 8B, с точ-
ностью до 9% [92]. Прямые измерения проводи-
лись с помощью радиоактивного пучка 7Be на ми-
шени H2 [93] или с помощью протонного пучка
на мишени 7Be [94]. Кроме того, были проведе-
ны косвенные измерения с помощью кулоновской
диссоциации [95-97], а также метода реакции пе-
реноса [98,99]. Совсем недавно астрофизические
S-факторы и скорости реакции 7Be(p,γ)8B также
были исследованы Du и др. [100].

В дополнение к передовым экспериментам по
обнаружению нейтрино, титанические усилия при-
лагаются для изучения проблемы солнечного ко-
личественного состава. Недавние более точные
анализы [84,101] показали, что металличность сол-
нечной фотосферы значительно, чем предполага-
лось ранее [102]. Несмотря на эти улучшения, су-
ществует постоянное противоречие со стандарт-
ными моделями внутреннего строения Солнца в
соответствии с гелиосейсмологией, и это несоот-
ветствие до сих пор не нашло удовлетворительно-
го разрешения. Эта проблема моделирования сол-
нечной активности была предметом большого ко-
личества исследований [82,83,85,103]. Было пред-
ложено множество модификаций солнечной моде-
ли, включая повышенную диффузию [104], аккре-
ционную модель [105,106] и др. Однако ни одна из
этих модификаций не привела к успешному реше-
нию проблемы. В настоящее время основной зада-
чей ядерной физики Солнца является повышение
точности определения основных скоростей ядер-
ных реакций, которые связывают наблюдения ней-
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трино с солнечной и нейтринной физикой, и созда-
ние более точных и реалистичных звездных моде-
лей.

4 Нуклеосинтез тяжелых эле-
ментов

Элементы более тяжёлые, чем Fe, такие как Pb,
Au, U, не образуются при стандартном звёздном
нуклеосинтезе. Их образование связано с другими
процессами, происходящими внутри звёзд или во
время взрывов и различных катастроф. Существу-
ет три основных процесса захвата нейтронов или
протонов атомами, посредством которых происхо-
дит нуклеосинтез более тяжёлых элементов: s-, r-
и p-процессы [107-109].

- S-процесс (медленный) происходит внутри
массивных звёзд (слабый s-процесс) и звёзд, кото-
рые с эволюционной точки зрения находятся в фа-
зе AGB (основной s-процесс) [110-112]. Такие звёз-
ды способны образовывать тяжёлые и стабильные
ядра от Fe до 209Bi (рис.3). Этот процесс возмо-
жен, когда ядро способно захватывать нейтроны
по одному за раз. Результат может быть стабиль-
ным или распадаться (β - распад) на стабильный
элемент (в направлении долины стабильности)
до того, как будет захвачен следующий нейтрон.
Плотность потока нейтронов в s-процессе, по оцен-
кам, составляет от 106 до 1011 нейтронов/см2/с.
Он отвечает примерно за половину более тяжёлых
изотопов железа. К важным свойствам, необходи-
мым для описания цепочки s-процесса, относятся
сечения захвата нейтронов и скорости β-распада
нестабильных изотопов, которые являются доста-
точно долгоживущими, чтобы захватывать ней-
троны. Хорошо известным элементом s-процесса
является 43Tc - элемент без стабильных изотопов
с периодом полураспада в миллионы лет, исполь-
зованный Merrill [113] для доказательства нукле-
осинтеза в звёздах других типов (S-типа).

- Другая половина звёздной активности выше
Fe обусловлена r-процессом (быстрым), который, в
отличие от s-процесса, протекает при высокой тем-
пературе и плотности нейтронов (Nn ≥ 1020 см−3

). При таких физических условиях ядро может
поглотить нейтрон до того, как распадется (β).
CCSNe, слияния НЗ и коллапсары - потенциаль-
ными места протекания r-процессов [7,114–116].
Весь процесс протекает чрезвычайно быстро и за-
нимает промежуток времени от 0,01 до 10 секунд.
В результате этого процесса образуются ядра, бо-
гатые нейтронами, которые затем постепенно рас-
падаются в направлении долины стабильности.
Это означает, что траектория реакции смещается
в область диаграммы нуклидов, богатую нейтро-
нами, до тех пор, пока не будет достигнута точ-
ка ожидания. В точках ожидания последователь-
ность (n, γ) прерывается обратными (γ, n) реакци-
ями. В отличие от s-процесса, где количества зави-
сят от сечения, содержание r-процесса определяет-
ся периодом полураспада (β) в точках ожидания,
расположенных вблизи нейтронной капельной ли-
нии. Считается, что более 90% таких элементов,
как Eu, Au и Pt, в Солнечной системе синтези-
руются в r-процессе [117]. Благодаря r-процессу
можно преодолеть барьер α-распада 210Bi, кото-
рый останавливает s-процесс. Для ядер тяжелее
210Bi захват нейтронов в r-процессе прерывает-
ся, когда он достигает порога деления, вызванного
поглощением нейтронов. r-процесс является един-
ственным, ответственным за существование ядер
тяжелее Bi, особенно долгоживущих ядер 232Th,
325U и 328U.
- Некоторые богатые протонами нуклиды (p-
нуклиды), встречающиеся в природе (массовые
числа A > 74, между 74Se и 196Hg), не образуются
в предыдущих процессах, и поэтому для их синте-
за требуется по крайней мере один дополнитель-
ный процесс. P-нуклиды вполне могут быть син-
тезированы путем последовательного добавления
протонов к нуклиду ((p, γ) захват) или путем раз-
рушения ранее существовавших s- или r-нуклидов
различными комбинациями реакций γ-процесса
((γ, n), за которыми следуют (γ, p) и/или (γ, α)
реакции). Некоторые реакции β-распада, захва-
та электронов или (n, γ)-реакции в конечном ито-
ге могут завершить ядерную цепочку и непосред-
ственно приводить к образованию p-ядра. Резуль-
тирующее количество p-нуклидов зависит от плот-
ности протонов и фотонов, а также от изначаль-
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Рис. 3: Структура содержания элементов s-
процесса AGB звезды массы 2M⊙ с [Fe/H] =-2,3.
В такой низкометалличной звезде s-процесс про-
текает достаточно эффективно, чтобы обеспечить
содержание s-элементов, равное или превышаю-
щее значения Солнечной системы. Количества s-
элементов взяты из [119].

ного содержания исходных элементов. Возмож-
ные астрофизические центры образования ядер p-
процессов во Вселенной ещё не установлены точ-
но. Нейтринные потоки, возникающие при образо-
вании НЗ (νp-процесс [118]), CCSNe и сверхновых
типа Ia (γ-процесс), рассматривались в качестве
возможных мест для протекания p-процесса. Не
искоючено также, что существует не только один
процесс, ответственный за все p-нуклиды [271].

В следующих разделах мы рассмотрим основ-
ные аспекты нуклеосинтеза с захватом нейтронов
и протонов и взрывные процессы, характеризую-
щие CCSNe.

4.1 Массивные и AGB-звёзды

4.1.1 s- и i-процессы

Слабый s-процесс происходит в конце горения He в
ядре и в последующей конвективной оболочке го-
рения C [120] в массивных звёздах (например, 25
M⊙), тогда как основной s-процесс происходит в
AGB-звёздах с малой массой. s-процесс характери-

зуется сравнительно низкой плотностью нейтро-
нов, так что их захват происходит намного мед-
леннее, чем β-распад. Это означает, что путь реак-
ции s-процесса проходит по долине стабильности.
Хотя доступные сечения в звёздных условиях бы-
ли очень скудными и довольно неопределёнными,
уже был сделан вывод [7], что произведение се-
чения на результирующую s-плотность примерно
постоянно с учётом скачков на границах оболочек.

Слабый s-процесс ответственен за получение ря-
да элементов с низкой массой - от ядер груп-
пы железа до 58Fe и далее вплоть до Sr и Y
(см. [121] и ссылки в нем). Источником нейтро-
нов служит реакция 22Ne(α, n)25Mg. Первые по-
пытки исследовать возможную роль вращательно-
го перемешивания в s-процессе в массивных звёз-
дах показали, что классическая картина может
быть существенно пересмотрена [?]. Влияние вра-
щения на нуклеосинтез в массивных вращающих-
ся low-Z звёздах изучалось различными группа-
ми [122-124]. При металличности Солнца переме-
шивание, вызванное вращением, оказывает уме-
ренное влияние на протекание s-процесса, однако
при очень низкой металличности перемешивание,
вызванное вращением, оказывает гораздо большее
воздействие и, следовательно, сильнее влияет на
эволюцию и нуклеосинтез первых поколений звёзд
во Вселенной. Действительно, вращение приводит
к перемешиванию между ядром, в котором горит
He, и оболочкой, в которой горит H. В конеч-
ном итоге продукты горения He 12C и 16O сме-
шиваются в камере горения H, которая произво-
дит 14N по циклу CNO. Позже 14N подмешива-
ется обратно в ядро для сжигания He, и в этот
момент он немедленно превращается в 22Ne через
14N(α,n)18F(e+, νe)18O(α, γ)22Ne. В конце сжига-
ния в активной зоне 22Ne(α, n)25Mg высвобождает
большое количество нейтронов и радикально вли-
яет на протекание s-процесса [125]. Из-за высокой
плотности нейтронов в слабом s-процессе, возмож-
но, образуются тяжёлые ядра с A ∼ 200. Недавние
наблюдения [126,127] подтвердили, что содержа-
ние s-элементов в шаровых скоплениях в балдже
нашей Галактики соответствует s-процессу образо-
вания в быстро вращающихся массивных звёздах
с низкой металличностью, подтверждая мнение о
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том, что массивные звёзды действительно могут
быть важными источниками этих элементов. Од-
нако следует учитывать исследования о неопреде-
лённости ядерной физики в отношении s-процесса
[128-130], и что образование тяжёлых s-ядер в мас-
сивных low-Z звёздах сильно зависит от вращения.
На количество s-ядер также влияет неопределён-
ность источников нейтронов или реакции нейтрон-
ного поглощения (см. [131] и ссылки в нем). Обра-
зование Sr и Ba в низкометалличных звёздах бы-
ло исследовано из-за их важности для наблюдений
[132]. Cescutti и др. [133] представили модели хи-
мической эволюции галактик и показали, что вы-
званное вращением перемешивание способно объ-
яснить большой разброс [Sr/Ba], наблюдаемый у
звёзд с крайне низким содержанием металлов. По-
скольку существует ряд звёзд с самой низкой ме-
талличностью с верхними пределами по Sr и/или
Ba, увеличение размеров выборок и качества до-
ступной спектроскопии высокого разрешения для
таких звёзд является важным шагом к пониманию
нуклеосинтеза в ранние эпохи и, в конечном счёте,
астрофизических центров производства тяжёлых
элементов [134].

Как уже упоминалось, AGB-фаза представляет
собой последнюю стадию ядерного горения звёзд
малой и средней массы. Фаза AGB коротка по
сравнению со стадией MS, но очень важна, по-
скольку она является участком активного нукле-
осинтеза. Эти звёзды, когда запасы He для термо-
ядерного синтеза в их ядре истощаются, получа-
ют энергию от термоядерного синтеза в оболочках
H и He вокруг вырожденного C-O ядра. На этом
этапе звёзды увеличивают свою яркость и размер,
теряя материал из внешних слоев из-за сильных
звёздных ветров. Одна из характеристик фазы
AGB - периодическая термическая нестабильность
горящих оболочек. Эти энергетические всплески
проявляются в виде тепловых импульсов, и эта
фаза известна как TP-AGB фаза. Эти импульсы
обычно происходят каждые 104-105 лет (подробнее
см. [40]). Нуклеосинтез s-процесса в AGB-звёздах
происходит в условиях относительно низкой плот-
ности нейтронов (∼ 107 нейтронов/см3) на позд-
них стадиях эволюции звезды, когда звезда име-
ет тонкий излучающий слой (область между обо-

лочками) и расширенную конвективную оболочку
(рис. 4). Основной источник обогащения нейтрона-
ми - реакция 13C(α, n)16O, которая приводит вы-
свобождению нейтронов в межимпульсные перио-
ды, и реакция 22Ne(α, n)25Mg, частично активиру-
емая во время конвективных тепловых импульсов.
Получение нейтронов через канал 22Ne(α, n)25Mg
действительно эффективно только в AGB-звёздах
с большой массой (M ≥ 4M⊙) из-за высокой тем-
пературы, необходимой для протекания этой реак-
ции. Такие температуры также могут быть достиг-
нуты во время фазы TP-AGB у менее массивных
звёзд, но в этом случае образующиеся нейтроны
лишь незначительно влияют на конечное распре-
деление элементов, образующихся в результате s-
процесса. Эта реакция протекает в конвективной
среде. Реакция 13C(α, n)16O требует, чтобы в обо-
лочке He одновременно протекали реакции про-
тонного и α-захвата. Одной из проблем, связан-
ных с моделированием этого канала образования
нейтронов, является низкое содержание 13C, кото-
рый образуется на этапах, следующих за разви-
тием промежуточного конвективного слоя, когда
некоторое проникновение протонов создает резер-
вуар H в обогащенных He слоях. Когда внешние
части звезды вновь сжимаются и нагреваются, го-
рение H возобновляется, и протоны захватывают-
ся 12C, образуя цепочку 12C(p,γ)13N(β+ν)13C. Од-
нако образующегося 13С недостаточно для объяс-
нения образования нейтронов, необходимых для s-
процесса. Реакция протекает в радиационной сре-
де и приводит к образованию так называемого
13С-кармана (см. [135] и ссылки в нем). Масса 13С
- кармана составляет ∆M ≃ 7 × 10−4⊙ [110], а
температура, необходимая для этой реакции, со-
ставляет порядка T ≈ 9 × 107 К. Недавно были
проведены новые расчёты, направленные на про-
яснение проблемы 13С [136-138]. Новые модели ос-
нованы на развитии тороидальных магнитных по-
лей, индуцируемых в богатых He слоях под кон-
вективной оболочкой, и помогают ограничить ре-
зультаты нуклеосинтеза, полученные при расши-
рении области 13C-кармана при наблюдениях за
составом звёзд [138].

Недавние достижения в области нуклеосинте-
за s-процесса связаны с определением плотности
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Рис. 4: Схематическая структура звезды TP-AGB. Вырожденное C-O ядро окружено оболочками,
сжигающими H и He. Ядро C-O очень компактно и окружено первой оболочкой, в которой происходит
горение He. Над этим слоем находится межслойная оболочка (intershell), богатая He, образующимся
во второй оболочке. Другими элементами, присутствующими в немалых количествах, являются C, Ne
и O. Как видно на рисунке, две оболочки расположены очень близко друг к другу, что является одной
из причин, вызывающих тепловой импульс и, как следствие, нестабильность.

нейтронов в массивных AGB-звёздах [139, 140].
В частности, по сравнению с солнечным содер-
жанием, спектры массивных AGB-звёзд в нашей
Галактике и Магеллановых облаках показывают
сильный переизбыток рубидия [141, 142] и высо-
кие соотношения [Rb/Zr] [143]. Rb - это пример
элемента, полученного не только s-процессом, но
и r-процессом. Точный вклад этих двух процес-
сов зависит от модели s-процесса, используемой
для оценки концентрации, которая напрямую свя-
зана с процессом обогащения нейтронами и, сле-
довательно, с локальной плотностью нейтронов.
Модели нуклеосинтеза AGB [110] далеки от соот-
ветствия экстремальным значениям Rb и [Rb/Zr],
и объяснение переизбытка Rb может в конечном
итоге привести к лучшему пониманию реакции
22Ne(α, n)25Mg. В рамках s-процесса трудно объ-
яснить отсутствие образования Zr, который дол-
жен создаваться в аналогичных количествах, так
как является частью того же пика производства
Rb. В литературе обсуждались некоторые реше-

ния, объясняющие переизбыток Rb. Karakas и др.
[112] продемонстрировали, что для звёзд с сол-
нечной металличностью соотношение [Rb/Fe] ∼
1,4 может быть достигнуто, если отсрочить конеч-
ную стадию потери массы, что приведет к боль-
шему числу тепловых импульсов и увеличению
образования Rb. Однако наблюдаемые соотноше-
ния [Zr/Fe] примерно соответствуют солнечным (в
пределах 0,5 dex [144]), что указывает на отсут-
ствие образования этого элемента в AGB-звёздах
средней массы. Было предложено другое объясне-
ние, например, возможность того, что газообраз-
ный Zr, имеющий температуру конденсации (1741
К) [145] выше, чем у Rb (800 К), конденсируется в
виде частиц пыли, что приводит к очевидному от-
сутствию Zr при измерении с использованием мо-
лекулярных полос ZrO [143, 146]. К другими воз-
можными причинам расхождения можно отнести
неполное понимание атмосфер ярких звёзд AGB
[142], различную скорость потери массы AGB [147,
148] а также то, что наблюдения за Магеллановым
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облаком очень неопределённы. Очевидно, что бу-
дущее решение проблемы рубидия обещает стать
захватывающей задачей.

Модель нуклеосинтеза более лёгких элементов
s-процесса между Sr и Ba ещё недостаточно изу-
чена. Travaglio и др. [153] изучили эти элемен-
ты, и, суммируя все вклады своей модели, авто-
ры обнаружили, что 8%, 18% и 18% Sr, Y и Zr
соответственно отсутствуют. Предполагается, что
эта недостающая доля происходит от массивных
звёзд первичного происхождения с низким содер-
жанием [Fe/H] [153]. Поскольку этот процесс в
основном затрагивает более лёгкие пиковые эле-
менты, этот дополнительный (неизвестный) вклад
в нуклеосинтез называется первичным процессом
более лёгких элементов (Lighter Element Primary
Process - LEPP), или слабым r-процессом [154], и
может объяснить некоторые различия для этих
элементов. Недавно многие авторы дополнитель-
но исследовали содержание LEPP [155-157], под-
твердив необходимость дополнительного процесса
для учета недостающего компонента лёгких изо-
топов s-процесса. Большинство элементов созда-
ются с помощью сочетания s- и r-процессов [158].
Основной компонент s-процесса при металлично-
стях, начинающихся с [Fe/H] ∼ -0,66 [159], что со-
ответствует временному интервалу t > 2, 6 млрд.
лет. Переход к ещё более низкой металличности
или ещё большему удалению во времени позво-
ляет получить более полное представление о дру-
гих процессах. При металличности от [Fe/H] ∼ -
1,16 до [Fe/H] ∼ -0,66 [159], уже определено место
для сильного компонента s-процесса. При ещё бо-
лее низкой металличности, до начала s-процесса,
считается, что LEPP встречается где-то в звёз-
дах. Согласно Cristallo и др. [160], изменение стан-
дартной парадигмы нуклеосинтеза AGB позволи-
ло бы согласовать предсказания модели с распро-
страненностью в Солнечной системе. Окончатель-
но исключить LEPP нельзя из-за неопределённо-
стей, всё ещё влияющих на модели химической
эволюции звёзд и галактик. Недавно было изуче-
но несколько сценариев, включающих как первич-
ный r-процесс на продвинутых стадиях взрывно-
го нуклеосинтеза (обзор см. в [161]), так и вто-
ричный процесс в массивных звёздах (например,

cs-компонент [162]). Следовательно, даже несмот-
ря на многообещающие теоретические усовершен-
ствования, связанные с фазами взрыва массивных
звёзд и CCSNe, а также недавние спектроскопиче-
ские исследования [163, 164], полного понимания
происхождения элементов путем захвата нейтро-
нов от Sr до Ba по-прежнему нет.

Новые модели и наблюдения позволили пред-
положить, что в дополнение к хорошо известным
медленному и быстрому захватам нейтронов мо-
жет существовать промежуточный способ нукле-
осинтеза с захватом нейтронов, так называемый
i-процесс. Этот процесс определяется потоком ней-
тронов, который больше, чем в хорошо зареко-
мендовавшем себя s-процессе, но меньше, чем в
экстремальных условиях r-процесса. Возможным
признаком i-процесса [149] может быть одновре-
менное увеличение Eu, обычно рассматриваемого
как элемент r-процесса, и La, обычно рассматри-
ваемого как элемент s-процесса, в некоторых звёз-
дах с повышенным содержанием C и низким со-
держанием металлов, которые были классифици-
рованы как звёзды CEMP-r/s [150]. Ранее звёз-
ды Post-AGB рассматривались как возможные ме-
ста нуклеосинтеза i-процесса, однако ещё суще-
ствуют расхождения и открытые вопросы, требу-
ющие решения. В новом исследовании Jones и др.
[151] звёзды super-AGB определены как ещё од-
но возможное место для i-процесса. В новых рас-
четных моделях этих очень тяжелых AGB-звёзд
перемешивание на конвективных границах учиты-
вается в соответствии с параметризованной моде-
лью. Эти модели звёздной эволюции предполага-
ют, что богатое протонами вещество может кон-
вективно перемешиваться с горящей He оболоч-
кой, что приводит к созданию условий, подхо-
дящих для i-процесса. Интересно, что условия i-
процесса более отчетливо проявляются в моделях
с более низким содержанием металлов, что указы-
вает на то, что i-процесс мог быть более важным
в ранней Вселенной. 1-D модели звёздной эволю-
ции могут идентифицировать только возможные
участки для нуклеосинтеза в i-процессе [151], но
поглощение остатков H, вероятно, связано со зна-
чительным выделением ядерной энергии, возмож-
но, достигающим уровня локальной энергии свя-
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зи оболочки, сжигающей H. Такой огромный при-
ток энергии связан с масштабным турбулентным
перемешиванием, которое невозможно реалистич-
но описать с помощью 1-D моделирования [152].
3D моделирование звёздной гидродинамики обяза-
тельно для полного понимания этих ядерных аст-
рофизических явлений и обеспечения соответству-
ющего контекста для дальнейших исследований.

Недавно была выдвинута гипотеза о том, что
нейтроны могут катализировать образование бо-
лее тяжёлых ядер. Например, образование моле-
кулы Ридберга 16O(10Be + n + n + 10Be) может
происходить в богатых нейтронами средах внут-
ри AGB-звёзд [165]. В этом механизме образова-
ния нейтроны опосредуют ефимовское дальнодей-
ствующее взаимодействие ядер Be и, в конечном
итоге, могут быть использованы для образования
других молекул с более тяжёлыми ядрами, способ-
ствуя ядерной реакции и, в конечном счете, нук-
леосинтезу. Расчеты показывают, что подтвердить
эту возможность невозможно. Но также трудно
исключить существование таких молекул, основы-
ваясь на том, что известно о ядерных взаимодей-
ствиях.

4.2 Сверхновые

Сверхновые можно разделить на два основных ти-
па: тип Ia (SNIa), возникающие в двойной систе-
ме при взрыве звезды, которая накапливает до-
статочную массу за счет своего спутника, и все
остальные (тип II, Ib, Ic), которые возникают в
рамках нескольких возможных сценариев (обзор
всех сценариев смотрите в [166-168]). С точки зре-
ния наблюдений они могут быть классифициро-
ваны в соответствии с отсутствием (тип I) или
наличием (тип II) H-линий в их спектрах. Ти-
пы II (SNII), Ib и Ic, образуются из массивных
звёзд размером ≈ 10 M⊙ и наблюдаются в спи-
ральных и неправильных галактиках. SNIa встре-
чается во всех типах галактик без предпочтения
областей звёздообразования, что согласуется с их
происхождением из звёздных популяций старого
или промежуточного возраста.

4.2.1 Нуклеосинтез в сверхновых Ia типа

SNIa - важные центры нуклеосинтеза элементов
группы железа и, возможно, p-процесса. В рамках
SNIa общий сценарий заключается в том, что C-O
белый карлик (БК) накапливает массу от звезды-
компаньона в двойной системе до тех пор, по-
ка не вспыхнет вблизи массы Чандрасекара [169].
Обычно звезда-компаньон C-O БК - звезда с ин-
тенсивным горением He или богатая He звезда
[170-174]. Было высказано предположение, что де-
тонация оболочки He запускается из-за тепловой
нестабильности, если спутником C-O БК являет-
ся He-звезда (например, [175]). Подробнее о пра-
родителях SNIa читайте в [176-179]. Нестабильно-
сти БК важны для SNIa, поскольку они связаны
не только с сильными магнитными полями в нед-
рах звезды [180], но и с нейтронизацией вследствие
реакций захвата электронов. Из-за этой реакции
атомные ядра становятся более богатыми нейтро-
нами, а плотность энергии вещества уменьшает-
ся при данном давлении, что меняет уравнение
состояния. К другим ядерным реакциям, делаю-
щим очень массивные БК нестабильными, отно-
сятся реакции пикноядерного синтеза в ядрах этих
компактных звёзд [181, 182]. Эти реакции между
тяжёлыми атомными ядрами, схематически вы-
раженные как Ai

Zi
Yi +

Aj

Zj
Yj →Ai+Aj

Zi+Zj
Yk, возмож-

ны благодаря высокой плотности вещества БК;
важной реакцией является взаимодействие угле-
рода с углеродом - 12C +12 C. Было обнаруже-
но, что пикноядерные реакции протекают в значи-
тельном диапазоне плотностей звёзд (см., напри-
мер, [183]), включая диапазон плотностей, обнару-
женный в недрах БК [184,185]. Недавно расчеты
БК также показали, что центральные плотности
энергии ограничены реакциями ядерного синтеза
и обратным β-распадом [181,184]. Однако скорости
ядерного синтеза, при которых протекают пикно-
ядерные реакции с очень низкой энергией, весьма
неопределённы из-за неточно установленных пара-
метров [186]. Наконец, следует упомянуть, что со-
всем недавно было высказано предположение, что
пикноядерные реакции могут приводить к мощ-
ным взрывам в одиночных C-O БК [187].
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4.2.2 Сверхновые с коллапсом ядра: на-
блюдения

Взрывной нуклеосинтез связан с прохождением
ударной волны ccSN через слои протонейтронной
звезды (PNS) (обзор см. в [188]). Ударная волна
нагревает вещество, через которое проходит, вы-
зывая взрывное ядерное горение за короткое вре-
мя, что приводит к значительным отклонениям от
равновесных и гидростатических режимов ядер-
ного горения. Этот взрывной нуклеосинтез может
изменить распределение содержания элементов во
внутренних оболочках (Si, O). Свойства этого про-
цесса связаны с характеристиками взрыва. Дета-
ли нуклеосинтеза, в результате которого во вре-
мя взрывов образуются радиоактивные ядра, та-
кие как 26Al, 28Si, 44Ti, 56Ni и 56Co, ещё не изу-
чены до конца. Чтобы пролить свет на механизм,
управляющий взрывным нуклеосинтезом, нужно
получить информацию из наблюдений за энерги-
ей и материалом, которые выбрасываются в меж-
звёздную среду при взрывах ccNS. Часть этого ма-
териала (результат процессов нуклеосинтеза, про-
исходящих во время взрыва) состоит из радиоак-
тивных изотопов и, следовательно, позволяет нам
определить условия нуклеосинтеза ccSN, необхо-
димые для их получения. Например, наблюдения
гамма-лучей от 44Ti и 56Ni во время ccSN пред-
ставляют собой ценный инструмент для глубоко-
го проникновения в недра этих взрывов, которые в
противном случае были бы доступны только через
нейтрино [189]. В этом разделе мы кратко излага-
ем результаты сравнения моделей взрывного нук-
леосинтеза с наблюдениями ccSN. С момента за-
пуска обсерватории INTEGRAL стало возможным
точно определить поток гамма-излучения, связан-
ного с тяжёлыми элементами, создаваемыми аст-
рофизическими источниками. Считается, что ос-
новным местом образования радиоизотопа 44Ti яв-
ляются самые внутренние слои, выбрасываемые
при взрывах ccSN, и изучению его распростра-
нённости было посвящено несколько работ [190-
192]. Известно, что выход 44Ti из ccSN очень
трудно рассчитать, поскольку он зависит от энер-
гии взрыва и его симметрии [193]. Теоретические
расчёты показывают, что как увеличение энер-

гии взрыва, так и увеличение асимметрии при-
водят к увеличению выхода 44Ti. При наблюде-
нии астрономы-гамма-специалисты обнаружива-
ют присутствие радиоизотопа 44Ti по излучению
трёх гамма-линий. Распад 44Ti →44 Sc приводит
к появлению гамма-лучей с энергией 67,9 кэВ и
78,4 кэВ, а последующий распад 44Sc →44 Ca при-
водит к появлению линии с энергией 1157,0 кэВ.
Количество и скорость 44Ti - мощные инструмен-
ты для изучения механизма взрыва и динамики
ccSN, а излучение гамма-линии 44Ti является иде-
альным индикатором остатков молодых сверхно-
вых. До настоящего времени 44Ti ещё не был непо-
средственно обнаружен в SN 1987A. В результате
моделирования кривых ультрафиолетового опти-
ческого инфракрасного излучения (UVOIR), осно-
ванных на радиоактивных распадах, были пред-
сказаны различные значения количества образу-
ющегося 44Ti, не всегда согласующиеся друг с
другом в пределах соответствующих неопределён-
ностей. Например, на основе анализа рентгенов-
ских данных, взятых из INTEGRAL, Grebenev и
др. [194] предположили значение (3, 1 ± 0, 8) ×
10−4М⊙, в то время как UVOIR-болометрический
анализ кривой блеска, проведенный Seitenzahl и
др. [195], указывает на значение (0, 55 ± 0, 17) ×
10−4M⊙. Кроме того, существует несоответствие
между теоретическими предсказаниями и наблю-
дениями. Сферически симметричные (1D) моде-
ли SN 1987A, как правило, дают 10−5М⊙ 44Ti
[195]. Perego и др. [197] использовали метод PUSH
для получения одномерного взрыва сверхновой,
который лучше соответствует полученным коли-
чествам 56Ni в SN 1987A, предсказывая количе-
ство 44Ti в 3, 99 × 10−4М⊙. Magkotsios и др. [190]
исследовали количество 44Ti, полученное из ccSN,
изучая влияние на 44Ti количественной эволю-
ции вариаций ядерных реакций, включая (α, γ),
(α,p), (p,α) и (α,n) реакции с мишенями лёгкой
и средней массы. Они обнаружили, что измене-
ние скорости реакции 17F(α,p)20Ne оказывает ос-
новное влияние на численность 44Ti. Однако ско-
рость реакции 17F(α,p)20Ne никогда не измеря-
лась. Поскольку на скорость реакции могут вли-
ять свойства энергетических уровней 21Na, пре-
вышающих α-порог в 6,561 МэВ, поиск энергети-
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ческих уровней 21Na и изучение их свойств мо-
гут повлиять на наше понимание эволюции рас-
пространённости 44Ti. В этом контексте реакция
24Mg(p,α)21Na играет центральную роль, и зна-
ние её скорости имеет ключевое значение. Реак-
ция 24Mg(p,α)21Na была недавно изучена Cha и
др. [198], чтобы провести спектроскопическое ис-
следование уровней энергии в 21Na для опреде-
ления скорости реакции 17F(α,p)20Ne при звёзд-
ных температурах. Очевидно, что в будущем по-
требуются дальнейшие сравнения между наблюде-
ниями и моделями, а также более чувствительные
астрономические приборы с жёстким рентгенов-
ским/мягким гамма-излучением [?].

Короткоживущий радиоизотоп 56Ni также син-
тезируется в глубоких недрах при взрывах ccSN.
Считается, что излучение ccSN генерируется в ос-
новном за счет радиоактивного распада 56Ni, что
подтверждается характеристической кривой блес-
ка и данными спектральной эволюции [199]. Эти
радиоактивные изотопы несут информацию об
окружающей среде, в которой произошел взрыв,
но на которую не повлияло сильное расшире-
ние ccSN [200]. Одним из ключевых моментов,
вытекающих из наблюдений, является широкий
диапазон предполагаемых количеств 56Ni. Бли-
зость SN 1987A позволила впервые обнаружить
линии гамма-излучения в результате радиоактив-
ного процесса 56Ni →56Co →56Fe [201]. Основыва-
ясь на оценках гамма-поглощения в направлении
остатка сверхновой Cas A и обилия Fe по рент-
геновским наблюдениям, Eriksen и др. [202] пред-
сказывают, что обилие 56Ni находится в диапа-
зоне (0,58-0,16) М⊙. Стандартное значение состав-
ляет 56Ni ≈ 0, 07 М⊙ [195]. Что касается Cas A,
Magkotsios и др. [190] обработали траектории од-
номерной модели ccSN, разработанной Young и др.
[203] таким образом, чтобы соответствовать Cas A,
и получили значение 2, 46 × 10−1⊙ для 56Ni. Ис-
пользуя двумерную вращающуюся 15-M⊙ модель
Fryer и Heger [204], они получили более высокое
значение в 3, 89× 10−1⊙ для 56Ni. Однако следует
подчеркнуть, что все вышеперечисленные модели
недостаточно долго прослеживают ударную вол-
ну ccSN, и поэтому необходимо экстраполировать
гидродинамические траектории, чтобы иметь воз-

можность выполнять расчеты нуклеосинтеза.
Другой важный элемент, который синтезирует-

ся на заключительной стадии горения - гамма-
излучатель 26Al, обнаруженный в межзвёздной
среде нашей Галактики [205,206]. 26Al образует-
ся в основном в значительных звёздных ветрах
и во время взрывов ccSN. Производство 26Al для
различных источников-кандидатов было оценено
различными группами [207-209]. Chieffi и Limongi
[210] учитывают вращение звезды и его влияние
на рассчитанные выходы по сравнению с невраща-
тельными моделями. Выходная масса 26Al галак-
тики составляет ≈ 1, 7 − 2, 0 ± 0, 2M⊙ [211]. Voss
и др. [212] изучали различия между различными
моделями массивных звезд, в частности, влияние
вращения и потери массы ветром на радиоактив-
ные индикаторы и области звёздообразования. От-
дельные близлежащие области звёздообразования
Sco-Cen [213], Орион [212] и Лебедь [214] были де-
тально изучены, и было обнаружено хорошее со-
ответствие между теорией и наблюдениями. Тео-
ретические модели ccSN, однако, страдают от зна-
чительной неопределённости в производстве 26Al
из-за недостатка экспериментальных данных о ре-
акциях, которые создают и разрушают 26Al в усло-
виях ccSN [63, 208]. Например, неопределённость
в скоростях ядерных реакций, ответственных за
образование 26Al, выбрасываемого при взрывах
сверхновых, приводит к неопределённости в его
распространённости в ∼ 3 раза [215]. Классиче-
ские новые звёзды [216] являются одним из потен-
циальных источников 26Al, и было показано, что
в этих местах могло образоваться до 0,4 M⊙ га-
лактического количества 26Al [217]. В частности,
реакция 26Al(p,γ)27Si [218] сильно влияет на со-
держание 26Al в выбросах новой звезды. Корот-
коживущий изомер 26mAl играет особую роль в
новых звёздах, поскольку в этих условиях 26mAl
и 26Al находятся в квазиравновесном состоянии,
и, следовательно, для определения эффективного
периода полураспада 26Al и количества выбрасы-
ваемого вещества необходимо знать как о разру-
шении основного состояния, так и изомера. Кос-
венные исследования могли бы помочь определить
скорость реакции 26Al(p,γ)27Si. Более того, реак-
ция 23Mg(p,γ)24Al также способствует нуклеосин-
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тезу 26Al в новых звездах. Реакция 23Mg(p,γ)24Al
была впервые измерена непосредственно на уста-
новке DRAGON с точностью, достаточной для по-
лучения новых данных [219]. Измерения привели к
уменьшению неопределённостей в отношении вы-
брошенного 26Al в моделях типа nova, описанных,
например, в [220]. Тем не менее, при температурах
ниже, чем те, которые достигаются в классических
новых звёздах, по-прежнему преобладает прямое
улавливание, от которого будут зависеть неопре-
делённости.

4.2.3 r-процесс

Нейтрино играют решающую роль в нашем пони-
мании SNII (см., например, [221]). Согласно наибо-
лее распространённой в настоящее время теории
взрыва массивной звезды, энергия взрыва обес-
печивается нейтрино, которые в изобилии испус-
каются из зарождающейся PNS и взаимодейству-
ют с веществом звезды-прародительницы (рис. 5).
Предполагается, что эта энергия не только способ-
ствует распространению ударной волны сверхно-
вой в области мантии и оболочки звезды и вызы-
вает сильное разрушение звезды, но и приводит
к оттоку массы с поверхности из PNS. Это про-
должается более 10 секунд и может быть подходя-
щим местом для нуклеосинтеза r-процесса. Бари-
онный поток, который расширяется со сверхзву-
ковыми скоростями, - это ветер, движимый ней-
трино (neutrino-driven wind) [222]. PNS охлажда-
ется, испуская нейтрино, то есть νe, ν̄e. Поскольку
эти нейтрино проходят через горячий материал,
состоящий преимущественно из свободных нукло-
нов, непосредственно за пределами PNS часть νe
и ν̄e может поглощаться через νe + n → p + e−

и ν̄e + p → n + e+. В среднем, нуклон получает
≈ 20 МэВ от каждого взаимодействия с νe или
ν̄e. Чтобы выйти из гравитационного потенциала
PNS GMNSmu/RNS ≈ 200 МэВ, нуклон в потоке
ветра должен взаимодействовать с νe и ν̄e ≈ 10
раз. В конечном счёте нейтринный ветер сталки-
вается с медленным ранним выбросом ccSN, что
приводит к прекращению ветра[??] или обратно-
му удару [223]. Вышеупомянутые реакции также
взаимно преобразуют нейтроны и протоны, тем

Рис. 5: Схематическое изображение ветра, вы-
званного нейтрино, с поверхности протонейтрон-
ной звезды. Горизонтальная ось показывает мас-
су, вертикальная ось показывает соответствующие
радиусы, где Rns и Rν - это нейтронная звез-
да и нейтриносфера, соответственно. Сверхзвуко-
вой нейтринный ветер, образующийся после нача-
ла взрыва, обеспечивает благоприятные условия
для r-процесса - большое количество нейтронов,
короткие временные рамки и высокую энтропию.
В этой среде с высокой энтропией возможно, что
большинство нуклонов находятся в форме свобод-
ных нейтронов или связаны в альфа-частицы. Та-
ким образом, в каждом исходном ядре может быть
много нейтронов, даже если материал не особенно
богат нейтронами. Прогнозируемое количество ве-
щества, выбрасываемого в результате r-процесса,
хорошо согласуется с тем, что требуется в соответ-
ствии с простыми аргументами эволюции галакти-
ки. Для получения более подробной информации
см. [227].

самым определяя долю электронов, летящих по
ветру [224]. За последние 20 лет нейтринный ве-
тер привлек к себе огромное внимание, поскольку
он был предложен в качестве кандидата на роль
объекта астрофизики, где сосредоточена полови-
на тяжёлых элементов, полученных с помощью r-
процесса [222]. Общие условия, необходимые для
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r-процесса, были исследованы как с помощью ана-
литических [225], так и с помощью стационарных
[226] моделей нейтринных ветров.

Для того чтобы объяснить количества элемен-
тов звёздного r-процесса, связанные с пиками при
A ∼ 130 и 195, каждая сверхновая должна выбра-
сывать ∼ 10−6−10−5 М⊙ вещества r-процесса. Хо-
тя современные модели нейтринного ветра с тру-
дом обеспечивают условия для интенсивного r-
процесса [237], ветер в действительности выбра-
сывает ∼ 10−6 − 10−5 М⊙ материала за период
∼ 1 с [228]. Это объясняется тем, что небольшая
скорость нагрева из-за слабости взаимодействия
нейтрино позволяет материалу выходить из глу-
бокого гравитационного потенциала PNS с типич-
ной скоростью ∼ 10−6 − 10−5 М⊙ с−1 [226]. Спо-
собность выбрасывать небольшое, но разнообраз-
ное количество материала была признана привле-
кательной особенностью модели r-процесса, осно-
ванной на нейтринном ветре (например, [229]). Од-
нако существующие модели не в состоянии обес-
печить условия для протекания r-процесса в ней-
тринном ветре. Например, для производства тяжё-
лых элементов r-процесса (A > 130) требуется вы-
сокое соотношение нейтронов к затравке. Это мо-
жет быть достигнуто с помощью следующих усло-
вий: высокой энтропии, быстрого расширения или
низкой доли электронов [226, 230]. Как отметили
Arcones и др. [231], эти условия ещё не реализо-
ваны в гидродинамическом моделировании, кото-
рое отслеживает эволюцию потока в течение пер-
вых секунд фазы ветра после взрыва [232]. Напро-
тив, считается, что слабый r-процесс, приводящий
к более лёгким элементам (пик ∼ 80), имеет ме-
сто в нейтринных ветрах, которые могут возни-
кать в ccSN или коллапсарных аккреционных дис-
ках [233]. Астрофизические условия, необходимые
для создания элементов в области пика с помо-
щью слабого r-процесса, можно найти в недавнем
исследовании Surman и др. [234]. Как только ве-
тер через несколько секунд остывает, реакции с
заряженными частицами становятся ключевыми
для образования тяжёлых элементов. При типич-
ной эволюции ветра реакция (α,n) протекает быст-
рее, чем все другие реакции с заряженными части-
цами, что приводит к развитию нуклеосинтеза в

ветрах, богатых нейтронами. Ни одна из наиболее
значимых реакций (α,n) не была измерена в диа-
пазоне энергий, соответствующем астрофизиче-
ским условиям слабого r-процесса. До сих пор раз-
работчики моделей полагались на теоретические
предсказания этих скоростей. Кроме того, теоре-
тическая неопределённость рассчитанных скоро-
стей реакции может достигать 2 порядков, а рас-
чёты распространённости элементов высокочув-
ствительны в пределах ожидаемых теоретических
неопределенностей этих скоростей [235]. Недавнее
систематическое исследование позволило опреде-
лить наиболее важные скорости реакций, влия-
ющих на большинство конечных концентраций в
сценариях слабого r-процесса, которые затем мо-
гут быть определены экспериментально с помо-
щью измерений в установках с радиоактивным
пучком [236]. Большинство скоростей реакций, от-
ветственных за образование элементов (A ∼ 80) в
нейтринных ветрах, либо возможны при текущей
интенсивности пучка в существующих установках
ядерной физики, либо будут такими в ближайшем
будущем. Ядра, участвующие в r-процессе, обыч-
но имеют слишком короткий период полураспада,
чтобы их можно было превратить в мишень, по-
этому эксперименты по захвату нейтронов, прово-
димые на этих ядрах, представляют собой слож-
ную проблему. Для уменьшения фундаменталь-
ных неопределённостей в ядерной физике необхо-
димы улучшения теоретических скоростей реак-
ций, а также усовершенствования в области экспе-
риментального оборудования. Другим возможным
сценарием нуклеосинтеза r-процесса могут быть
реакции в нейтринных потоках из толстого аккре-
ционного диска (или ”тора”) вокруг чёрной дыры,
как недавно было исследовано Wanajo и др. [238].
Ожидается, что аккреционный тор ЧД является
остатком слияния двух НЗ или НЗ и ЧД. Рассчи-
танные значения нуклеосинтеза, интегрированные
по массе, хорошо согласуются с распределением
значений r-процесса в Солнечной системе, что поз-
воляет предположить, что нейтринные ветры то-
ра ЧД, возникающие в результате компактных би-
нарных слияний, потенциально могут быть основ-
ным, а в некоторых случаях и доминирующим ме-
стом производства элементов r-процесса [239].
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Имеются прямые доказательства того, что
ccSNe также генерируют магнитогидродинамиче-
ские (МГД) струи с мощностью, сравнимой с са-
мим взрывом [240-242]. Ожидаемая скорость со-
ставляет ∼ 0, 25− 0, 5c (скорость выхода из новой
PNS). В то время как ожидается, что после взры-
вов ccSN остаются чёрные дыры, было высказано
предположение, что звезда размером более 25 M⊙
может сжаться до чёрной дыры [243]; вокруг ЧД
образуется аккреционный диск, если звезда имеет
достаточный момент импульса до коллапса. Эта
система могла бы генерировать релятивистскую
струю гамма-излучения (гамма-всплески, см. раз-
дел 4.3.1) из-за МГД-эффектов и называется кол-
лапсарной моделью [244]. Магнитно-управляемые
струи в моделях коллапсаров были широко ис-
следованы как место протекания r-процесса [245,
246]. Мощные магнитовращательные струи моде-
ли коллапсара могут создавать тяжёлые ядра r-
процесса при образовании ЧД [247]. Оценки со-
става струй, выбрасываемых коллапсаром, пока-
зали, что синтез тяжёлых элементов может про-
исходить также в фазе выброса во время коллап-
са ядра звезды [115]. Было обнаружено, что та-
кие элементы, как U и Th, синтезируются с по-
мощью r-процесса, когда источник имеет большое
магнитное поле (1012 G). Кроме того, в струях об-
разуется много p-нуклидов. Вещество, удалённое
от оси, падает не прямо внутрь, а сначала образует
аккреционный диск, если момент инерции звезды
достаточно высок. При высоких скоростях аккре-
ции диск настолько плотным и горячим, что, как
ожидается, ядерное горение будет протекать эф-
фективно, а внутренняя область диска станет бо-
гатой нейтронами за счет захвата ядрами электро-
нов. Эта область - место протекания r-процесса, и
из коллапсара может быть выброшено около 0,01
M⊙ массивных ядер, богатых нейтронами, при-
чем U и Th являются наиболее часто синтезиру-
емыми элементами [248]. Недавние расчёты нук-
леосинтеза в трёхмерной МГД-модели сверхновой
показали, что такая сверхновая могла быть ис-
точником элементов r-процесса в ранних галак-
тиках [249]. Однако в этих расчётах полученные
ядра ограничены первичными, синтезированными
внутри струй, и сравнения с распространённостью

в Солнечной системе были сосредоточены на эле-
ментах, более тяжёлых, чем ядра группы железа.
Ono и др. [247,250] выполнили расчёты взрывного
нуклеосинтеза внутри струй для коллапсара мас-
сивной звезды с гелиевым ядром размером 32 M⊙.
Эти расчеты включают гидростатический нукле-
осинтез с использованием сети ядерных реакций,
включающей 1714 ядер (до 241U). Модель jet не
позволяет получить элементы вокруг третьего пи-
ка солнечных r-элементов и промежуточные p-
элементы, в отличие от предыдущих исследований
[115, 251] нуклеосинтеза r-процесса в модели кол-
лапсара 40 M⊙. Это может быть связано с разли-
чиями в звезде-предке и заданном начальном рас-
пределении момента импульса и магнитного по-
ля. Исследование, проведенное Banerjee и др. [252],
показало, что синтез редких элементов, таких как
31P, 39K, 43Sc, 35Cl и других редких изотопов, так-
же возможен. Эти элементы, которые образуют-
ся при моделировании во внешних областях ак-
креционных дисков (т.е. 0,001-0,01 M⊙ с−1), бы-
ли обнаружены в эмиссионных линиях некоторых
длинных GRB послесвечений, однако они ещё не
подтверждены дальнейшими наблюдениями. Бы-
ли предложены и другие модели. Список включа-
ет расчёты, основанные на модели коллапсарной
струи, разогретой МГД и нейтрино [253], моделях
взрыва с быстрой магнитной струёй и замедленной
магнитной струёй [254] и моделях коллапса быстро
вращающегося сильно намагниченного ядра [242,
255, 256]. Дополнительную информацию по темам,
связанным с r-процессом в ccSNe, см. в [257].

4.2.4 p-процесс

В этом разделе мы расскажем о последних дости-
жениях, связанных с образованием p-нуклидов во
время взрывов сверхновых. Ряд богатых протона-
ми изотопов не может быть синтезирован с по-
мощью последовательностей только захвата ней-
тронов и β-распадов, поэтому требуется постули-
рование третьего процесса (см., например, [258] и
ссылки в нём). Как обсуждалось выше, p-нуклиды
синтезируются путём последовательного добавле-
ния протонов к нуклиду или удаления нейтронов
из ранее существовавших s- или r-нуклидов по-
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средством фотодезинтеграции. В условиях, с ко-
торыми приходится сталкиваться в астрофизиче-
ской среде, трудно получить p-ядра путём захва-
та протонов, поскольку кулоновский барьер ядра
увеличивается с увеличением числа протонов, и,
кроме того, при высокой температуре (γ,p) реак-
ции протекают быстрее, чем захват протонов. Фо-
тодезинтеграция - это альтернативный способ об-
разования p-ядер, либо из-за разрушения их бо-
лее богатых нейтронами соседних изотопов в ре-
зультате последовательных реакций (γ,n), либо
путём выделения более тяжёлых и нестабильных
нуклидов в результате реакций (γ,p) или (γ, α)
и последующего β-распада. Понятно, что термин
"р-процесс"используется для обозначения любо-
го процесса синтеза р-ядер, даже если при этом
не происходит захвата протонов. Действительно,
пока кажется невозможным воспроизвести звёзд-
ное содержание р-изотопов с помощью одного-
единственного процесса. В нашем нынешнем по-
нимании есть свидетельства того, что для обра-
зования p-нуклидов имеет значение более одно-
го процесса в нескольких астрофизических сце-
нариях [118, 233, 259-261]. Arnould [109] предло-
жил p-процесс в предсверхновых фазах, а Woosley
и Howard [262] предложили γ-процесс в сверх-
новых. Этот γ-процесс требует высоких темпера-
тур звёздной плазмы и происходит, главным обра-
зом, при взрывном сжигании O/Ne во время ccSN
(см., например, [260, 263, 264]). γ-процесс во время
взрыва ccSN - наиболее хорошо известный астро-
физический сценарий нуклеосинтеза p-ядер [262].
Уже в более ранних работах [265, 266] считалось,
что в богатых O/Ne слоях массивных звёзд про-
текает γ-процесс. Он активируется, как правило,
менее чем за секунду, когда ударный фронт про-
ходит через зону горения O/Ne. Исторически бы-
ло идентифицировано 35 p-нуклидов, из которых
74Se является самым лёгким, а 196Hg - самым тя-
жёлым. Содержание изотопов p-ядрер на 1-2 по-
рядка ниже, чем соответствующих r- и s-ядер в
той же области масс. Ядерные реакции γ-процесса
в основном индуцируются фотонами с энергией в
диапазоне МэВ, и скорость реакции определяет-
ся распределением Планка. Для обеспечения до-
статочной энергии требуются температуры поряд-

ка нескольких 109 К. Такие температуры дости-
гаются при взрывах ccSN. События взрыва так-
же обеспечивают правильную временную шкалу в
несколько секунд – если бы интенсивность фото-
нов сохранялась в течение более длительного пе-
риода, исходное распределение полностью преоб-
разовалось бы в лёгкие изотопы, не оставляя по-
сле себя p-ядер. В ранней работе Woosley и Howard
[262] было обнаружено, что для получения полно-
го спектра p-ядер от 74Se до 196Hg требуются раз-
личные условия, поэтому для разных слоев ccSNe
были разработаны различные профили плотности
и температуры. Типичный диапазон пиковых тем-
ператур составляет от 2 до 3 × 109 К, в то время
как максимальные плотности варьируются от 2 ×
105 г/см3 до 6 × 105 г/см3. Сочетание профилей
плотности и температуры часто называют траек-
торией. Эти траектории существенно различают-
ся для разных астрофизических объектов, удовле-
творяющих общим условиям.

Было показано, что сценарий γ-процесса стра-
дает от сильного недопроизводства наиболее рас-
пространённых p-изотопов, 92,94Mo (см., напри-
мер, [268]) и 96,98Ru. В отличие от r- и s-процессов,
содержание, получаемое при γ-процессе, значи-
тельно варьируется в зависимости от состава на-
чального распределения. Подробные исследова-
ния, проведенные Costa и др. [269], показали, что
обогащение материала слабым s-процессом позво-
ляет получить достаточное количество p-ядер Mo
и Ru, но в то же время факторы перепроизвод-
ства более лёгких p-ядер увеличиваются. Следова-
тельно, изменение начального распределения са-
мо по себе не может решить проблему переизбыт-
ка изотопов Mo. Модели ccSN не могут воспроиз-
вести относительно большие содержания 92,94Mo
и 96,98Ru, даже принимая во внимание ядерные
неопределённости [263, 270], за исключением воз-
можного увеличения скорости термоядерной ре-
акции 12C+12C [162]. Основываясь на наблюдени-
ях за бедными металлами звёздами галактическо-
го гало, эти элементы можно рассматривать как
сильно смешанные, в которых вклады s-процесса
и основного и слабого r-процессов смешиваются
с меньшим вкладом p-процесса. В качестве аль-
тернативы, было предложено, чтобы другие про-
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цессы в массивных звёздах, отличные от клас-
сического p-процесса, способствовали недостаю-
щему содержанию p-ядер Mo-Ru, например, νp-
процесс в условиях нейтринного ветра, богатого
протонами [271]. Mo и Ru являются перспектив-
ными элементами для изучения степени гетероген-
ности нуклеосинтетических изотопов планетарно-
го масштаба во внутренней части Солнечной си-
стемы. Оба элемента содержат по семь изотопов
примерно одинаковой распростанённости, образу-
ющихся в результате различных процессов нук-
леосинтеза и встречаются в поддающихся измере-
нию количествах почти во всех группах метеори-
тов, что позволяет всесторонне оценить степень
любой изотопной неоднородности во внутренней
части Солнечной системы. Выявление изотопных
аномалий в масштабе массы метеорита дает важ-
ную информацию о масштабах и эффективности
процессов смешивания, поскольку вариации изо-
топов легче всего объяснить переменным содер-
жанием p-, s- и r-элементов в этих образцах. Изо-
топная неоднородность в железных метеоритах и
массивных хондритах наблюдалась для ряда эле-
ментов, включая Mo [272] и Ru [273]. Эти результа-
ты противоречат доказательствам изотопной од-
нородности [274,275]. Изотопные аномалии Mo в
массивных метеоритах коррелируют с аномалия-
ми Ru в точности так, как предсказывает теория
нуклеосинтеза, что убедительно свидетельствует о
том, что коррелированные аномалии Ru и Mo вы-
званы неоднородным распределением одного или
нескольких носителей s-процесса [273, 276, 277].
Однако масштабы изотопных аномалий в метео-
ритах слабо ограничены, поскольку в предыдущих
исследованиях были получены различные резуль-
таты относительно наличия изотопных аномалий
Mo в метеоритах [272, 274, 278]. Происхождение и
масштабы вариаций изотопов Mo при нуклеосин-
тезе в метеоритах и их компонентах нуждаются
в дальнейшем изучении, и необходимы более по-
дробные результаты процесса захвата нейтронов,
чтобы определить его вклад в содержание элемен-
тов. Типичные теоретические коэффициенты пе-
репроизводства показаны на рисунке 6 для всех p-
ядер. Если пренебречь самыми легкими p-ядрами
74Se и 80Kr, то в среднем наблюдается монотон-

ный рост с увеличением массового числа. Эта тен-
денция не может быть исправлена неопределённо-
стями ядерной физики, как показано в [267], но
основана на модели, в которой самые тяжёлые p-
ядра выживают только в самых отдаленных сло-
ях с самыми низкими пиковыми температурами
(эффект, который может быть завышен в совре-
менных моделях). Как правило, первоначальный
состав представляет собой смесь нуклеосинтеза r-
и s-процессов, что видно из распределения солнеч-
ного состава. Существует много отличных статей
по проблеме Мо-Ru, и заинтересованный читатель
найдет более подробную информацию в [279-281].

Другим процессом в ccSNe, который может
привести к образованию легких ядер p-процесса
вплоть до Pd-Ag, включая 92Nb, является ком-
бинация захвата α-частиц, протонов, нейтронов и
их обратных реакций в условиях вымораживания
с высоким содержанием α [282]. Нейтринные по-
токи от формирующихся НЗ также относятся к
возможным местам образования лёгких ядер p-
процесса [283,284], хотя один из его возможных
компонентов, νp-процесс [118], не может образовы-
вать 92Nb, поскольку он экранирован 92Mo [271].
То же самое происходит и в случае rp-процесса при
рентгеновских вспышках [285] (см. раздел 4.4). Бо-
лее того, общее количество p-ядер, образующих-
ся за одно событие, и ожидаемая частота взрывов
SNII не соответствуют абсолютным наблюдаемым
значениям, поэтому в качестве дополнительного
объекта были исследованы SNIa [286]. В целом,
наблюдалась та же тенденция, что и на рисун-
ке 6 для SNII. Недостаточное образование p-ядер
Mo-Ru было менее выраженным, возможно, из-за
немного более высоких температур. Несмотря на
то, что общее количество p-ядер, образующихся
за один раз, выше, чем для SNII, менее частое
появление SNIa уменьшает их вклад в наблюдае-
мое содержание [287]. Два недавних исследования
[261,288] подтверждают эти выводы, хотя предпо-
лагаемое недопроизводство 92,94Mo и 96,98Ru ещё
больше снижается за счет дополнительного уве-
личения их содержания в результате реакций за-
хвата протонов. Таким образом, комбинация как
SNIa, так и SNII является обязательной для соот-
ветствия наблюдаемым показателям. Могут быть

37



Рис. 6: Коэффициенты перепроизводства < F >
p-ядер в SNII 25 M⊙ звёзд. Вверху: Лёгкие p-ядра
92,94Mo и 96Ru наиболее сильно недопроизводят-
ся. Данные взяты из [263]. Снизу: Для каждого
нуклида показаны максимальное и минимальное
содержание, предсказанные на основе расчётов p-
процесса. На обилие более лёгких ядер в основном
влияют неопределённые соотношения в прогнози-
руемых плотностях ядерных уровней и потенциале
нуклонного ядра. Адаптировано из [267]. Подроб-
ности см. в тексте.

дополнительные, но небольшие вклады от более
редких событий, таких как, например, сверхновые
sub-Chandrasekar массы [289] или парные сверхно-
вые [290].

Стоит также упомянуть о нуклеосинтезе Ta, ко-
торый на протяжении многих лет оставался за-
гадкой. Точное определение изотопного состава

Ta позволило бы провести расчёты нуклеосинте-
за p-процесса с точки зрения точного содержа-
ния изотопа 180Ta. Этот нуклид образуется как
в p-, так и в s-процессах и обладает замечатель-
ным свойством быть самым редким изотопом в
Солнечной системе, существующим только в дол-
гоживущем изомерном состоянии при Ex = 77
кэВ (t1/2,iso > 1015 лет) с содержанием изотопов
около 0,012%. В действительности измеряется со-
держание изотопа 180mTa, что является уникаль-
ной ситуацией в природе. В своем основном со-
стоянии 180Ta распадается до 180Hf и 180W с пе-
риодом полураспада всего 8 часов. 180mTa - са-
мый редкий изотоп в природе и, следовательно,
важный изотоп для понимания p-процесса. Ре-
акции захвата медленных и быстрых нейтронов
в звёздах и взрывы ccSN, фото- и нейтринно-
индуцированные реакции в ccSN были предложе-
ны в качестве механизма получения 180Ta, одна-
ко единого мнения не существует, и теоретически
было показано, что 180Ta можно объяснить ис-
ключительно γ-процессом (γ,n) [266]. Один толь-
ко s-процесс также может объяснить образование
180Ta, в основном за счёт разветвления в 179Hf по-
средством реакций 179Hf(β)179Ta(n,γ)180Ta и/или
179Hf(n,γ)180mHf(β)180Ta [291]. Кроме того, для ча-
стичного объяснения его синтеза были предложе-
ны более экзотические реакции, например, ней-
тринные процессы, включающие 180Hf(νe, e)180Ta
[292, 293]. Тем не менее, значимость отдельных
процессов не может быть четко установлена из-за
неопределённости в скоростях реакции для 180Ta
из-за отсутствия экспериментальных данных, та-
ких как функция силы гамма лучей [294]. Точное
определение требуется для обеспечения лучшей
основы для расчетов по p-процессу [295]. Недав-
но был разработан высокоточный метод измере-
ния изотопных соотношений внеземных образцов
с низкими концентрациями Ta, но экстремальная
разница в содержании изотопов, превышающая
8000 раз, делает очень сложным точное определе-
ние изотопных соотношений Ta с помощью масс-
спектрометрии (подробнее см., [296]).
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4.3 Слияние нейтронных звёзд и
нейтронных звёзд с чёрными
дырами: r-процесс

Это оригинальное место для получения ядер r-
процесса было предложено Tsuruta и др. [297] на
раннем этапе развития теории нуклеосинтеза. При
высоких плотностях (обычно ρ > 1010 г/см3) веще-
ство, как правило, состоит из ядер, расположен-
ных на обогащённой нейтронами стороне долины
ядерной стабильности в результате эндотермиче-
ского захвата свободных электронов [298]. Такие
условия наблюдаются при сжатии вещества при
образовании НЗ и при слиянии двух НЗ, что де-
лает эти системы перспективными для образова-
ния тяжёлых элементов r-процесса [299-301]. Было
подсчитано, что 5% первоначальной массы НЗ мо-
жет быть выброшено во время приливного разру-
шения НЗ при слиянии НЗ-ЧД [302, 303]. Недав-
ние оценки количества холодного вещества НЗ,
выбрасываемого при слиянии НЗ, варьируются от
≈ 10−4М⊙ до ≈ 10−2М⊙ [304] при скоростях 0,1-
0,3 C. При слиянии НЗ-ЧД выброс может дости-
гать ≈ 0, 1М⊙ при аналогичных скоростях [305].
Большая часть динамических выбросов происхо-
дит из-за контакта между сталкивающимися ком-
понентами, которые перед слиянием деформиру-
ются в каплеобразные формы, как показано на
рисунке 7. Впоследствии нагретое ударной вол-
ной вещество выбрасывается квазирадиальными
пульсациями остатка в широком диапазоне угло-
вых направлений. При слиянии двух звёзд мас-
сой 1,35 M⊙ выбросы на границе раздела звёзд
разделяются на два компонента, каждый из ко-
торых подпитывается (почти) симметрично мате-
риалом от обеих сталкивающихся звёзд. Соотно-
шение масс также влияет на выброшенную мас-
су, поскольку очень асимметричные двойные си-
стемы генерируют примерно в два раза больше
материала, чем симметричные двойные системы
с компонентами одинаковой массы [306]. В недав-
них работах использовалось подробное гидроди-
намическое моделирование слияний двух НЗ, что-
бы найти надёжное подтверждение производства
ядер r-процесса с A ≳ 130 (например, [306,307]).
Согласно этим исследованиям, чрезвычайно бога-

Рис. 7: Динамика слияния и выброса массы двой-
ной нейтронной звезды 1,35 M⊙ с ядерным урав-
нением состояния DD2, визуализируемая с помо-
щью цветовой маркировки сохраняющейся плот-
ности массы покоя (логарифмически рассчитан-
ной в г/см3) в экваториальной плоскости. Точка-
ми отмечены частицы, которые в конечном счёте
представляют собой не связанную гравитационно
материю. Взято: [306], воспроизведено с разреше-
ния автора.

тые нейтронами выбросы нагреваются за счет β-
распада во время их декомпрессии, а также мо-
гут подвергаться высокотемпературному удару во
время динамического выброса. Из-за очень высо-
кой начальной плотности динамического выброса
тяжёлые ядра присутствуют уже во время фазы
ядерного статистического равновесия при расши-
рении. В последующем горячем процессе происхо-
дит циклическое расщепление, что обеспечивает
стабильную концентрацию A ≳ 130. Важные ре-
зультаты были получены в ходе недавних иссле-
дований (например, [239, 308-312]), включая мо-
делирование, учитывающее как состав динамиче-
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ского выброса, так и нейтринный ветер (вдоль по-
люсов), при котором вещество выбрасывается из
горячей НЗ до точки образования ЧД, за которой
следует выброс вещества из аккреционных дисков
ЧД. Основные аспекты этих исследований можно
резюмировать следующим образом: динамическая
масса выброса слабо зависит от соотношения масс
и в значительной степени от степени асимметрии;
оттоки из аккреционных дисков ЧД, образующих-
ся при слиянии НЗ, вносят важный вклад в ре-
зультаты r-процесса компактных слияний; эксцен-
тричные двойные системы могут выбрасывать на
порядки больше энергии, чем у двойных систем
на квазикруглых орбитах, и лишь немногим мень-
ше, чем у слияний НЗ-ЧД. При слияниях НЗ-ЧД
[305,313–316] основным механизмом выброса мас-
сы является приливная сила, которая разрушает
НЗ в экваториальной плоскости за счет перерас-
пределения момента импульса [304]. Таким обра-
зом, геометрия выброса принципиально отличает-
ся от геометрии слияния НЗ, как показано на ри-
сунке 8. Кроме того, выбросы при слиянии НЗ-
ЧД часто охватывают только часть азимутально-
го диапазона [305].

Один интересный аспект, который следует обсу-
дить, связан с составом образующегося при слия-
нии компактных объекто вещества. Слияния НЗ и
НЗ-ЧД, по-видимому, вносят значительный вклад
в распределение галактических r-процессов. Од-
нако результаты, полученные в ходе различных
исследований, противоречивы или неубедительны.
Например, общее количество тяжёлого вещества r-
процесса в Млечном Пути согласуется с ожидани-
ями выброса массы при численном моделировании
слияния [312], а также с ожидаемыми скоростями,
рассчитанными на основе галактических слияний
НЗ (например, [317]). Кроме того, недавние иссле-
дования, полученные Matteucci и др. [319], указы-
вают на то, что элементы r-процесса, возникающие
при бинарных слияниях НЗ, по-видимому, пред-
ставляют собой наиболее перспективный канал
производства элементов r-процесса в наши дни.
Напротив, оценки влияния таких двойных слия-
ний НЗ на галактический нуклеосинтез были по-
ставлены под сомнение подробными исследовани-
ями неоднородной химической эволюции [318], ко-

Рис. 8: Визуализация плотности при слиянии НЗ-
ЧД с соотношением масс 1,2/7 M⊙ (из [314]). Вы-
бросы ограничены экваториальной плоскостью,
поскольку они создаются в основном приливны-
ми силами

торые не согласуются с наблюдениями при очень
низкой металличности. Причина описанных раз-
личий, вероятно, связана с тем фактом, что мо-
дель, предложенная Argast и др. [318], не предпо-
лагает мгновенного смешения на ранних стадиях
эволюции галактики. В исследовании, опублико-
ванном Vangioni и др. [320], эволюция r-процесса
с использованием НЗ в качестве основного аст-
рофизического объекта хорошо согласуется с на-
блюдениями, предполагая, что на ранней стадии
эволюции преобладают слияния двойных систем с
временной шкалой слияния порядка ∼ 100 милли-
онов лет, согласно последним оценкам составляю-
щих значительную часть всех слияний. Более то-
го, несколько недавних работ [321,322] подтверди-
ли, что история обогащения и распределение раз-
личных элементов r-процесса в галактиках могут
быть объяснены слияниями НЗ.

Новая теоретическая модель предполагает, что
сначала ccSNe способствуют обогащению тяжё-
лыми элементами ранней галактики. Затем сле-
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дуют слияния НЗ, которые постепенно изменя-
ют содержание тяжёлых элементов [323]. Модель
предсказывает несколько конкретных наблюдае-
мых данных, свидетельствующих о временной эво-
люции структуры изотопного состава. Она так-
же подтверждает универсальность наблюдаемо-
го распределения между Солнечной системой и
крайне бедными металлами звёздами в гало Млеч-
ного Пути или недавно обнаруженными ультра-
тонкими карликовыми галактиками [324]. Модели,
основанные законах гидродинамики частиц [325] и
подробном анализе плотности карликовых галак-
тик [326], убедительно подтверждают аргумент о
том, что слияния НЗ являются основным астро-
физическим местом протекания r-процесса. Од-
нако недавно Bramante и др. [327] заявили, что
слияния НЗ вряд ли приведут к содержанию r-
процесса, наблюдаемому в карликовой галактике
Reticulum II, поскольку общая скорость слияния
НЗ невелика, а вспышки сверхновых эффектив-
но удаляют двойные звёздные системы из неглубо-
кого гравитационного колодца галактики. Вторая
проблема, которая возникает, заключается в том,
что карликовые галактики состоят из очень старо-
го звёздного населения [328], что позволяет пред-
положить, что химический состав был заморожен
на ≈ 13 млрд. лет. Для этого потребовалось бы,
чтобы формирование r-процесса происходило от-
носительно скоро после образования первых звёзд.
В связи с этим возникает вопрос, могут ли слияния
происходить достаточно быстро, чтобы вещество,
полученное в результате r-процесса, могло обога-
тить старое звёздное население. Несмотря на это,
первое прямое обнаружение гравитационного поля
волны от слияния двойной звёздной системы НЗ
(GW170817) ознаменовали истинное начало сов-
местной гравитационно-волновой и электромаг-
нитной многоканальной астрономии [330] и нало-
жили более жёсткие ограничения на обогащение r-
процессов в результате слияния НЗ. Выброшенные
массы в целом соответствуют расчетной скорости
образования r-процессов, необходимой для объяс-
нения их распространенности в Млечном Пути -
первое доказательство того, что слияния двойных
звёзд являются доминирующим источником тяжё-
лых ядер r-процессов в галактике [331, 332]. На-

конец, согласно Foucart и др. [314], слияния НЗ-
ЧД также могут способствовать обогащению эле-
ментами r-процесса галактик. Согласно этому ис-
следованию, выбрасывается большое количество
богатого нейтронами материала с низкой энтро-
пией (0,04 М⊙ - 0,2 М⊙), который подвергается
интенсивному нуклеосинтезу r-процесса, хотя вы-
брос более богат протонами, чем материал, выбра-
сываемый во время бинарных слияний НЗ.

Надежная оценка скорости слияния звёзд в га-
лактике имеет решающее значение для прогнози-
рования их вклада в обогащение элементов. Оцен-
ки этой скорости довольно низкие, поскольку нам
известно лишь несколько таких систем, время сли-
яния которых меньше возраста Вселенной. Две из
наблюдаемых двойных звездных систем в нашей
Галактике, PSR J0737-3039 [333] и PSR 2127+11C
[334], сольются менее чем через несколько сотен
миллионов лет из-за распада орбит, вызванно-
го гравитационным излучением. Общее время от
рождения до слияния составляет ≈ 8 ×107 лет для
PSR J0737-3039 и ≈ 3 ×108 лет для PSR 2127+11C.
Оценки скорости слияния звёзд в галактике варьи-
руются от ∼ 10−6 до ∼ 3×10−4 в год, при этом наи-
лучшее предположение ∼ 10−5 в год (например,
[335, 336]). Показатели рождаемости в двойных си-
стемах НЗ-ЧД и НЗ сопоставимы. Тем не менее,
доля двойных систем НЗ-ЧД, имеющих подходя-
щие орбитальные периоды для слияния в пределах
возраста Вселенной (∼ 1010 лет), остается неопре-
делённой из-за их сложной эволюции, связанной
с массообменом [337]. В любом случае, общая ча-
стота слияний НЗ (включая НЗ-ЧД) в галактике,
возможно, составляет ∼ 10−5 в год, что примерно
в 103 раза меньше галактической скорости SNII
[338]. Это означает, что каждое слияние должно
выбрасывать ≳ 10−3 М⊙ элементов r-процесса, ес-
ли слияния НЗ были исключительно ответственны
за содержание элементов r-процесса, связанное с
пиками при A = 130 и 195 (в случае ccSNe для
каждого события требуется ∼ 10−6 − 10−5 M⊙ ма-
териала r-процесса) [228]. Альтернативные сцена-
рии, основанные на слияниях странных звёзд, так-
же были предложены для объяснения нуклеосин-
теза после слияния компактных объектов [339]. В
частности, наиболее заметной особенностью бы-
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ло бы полное отсутствие лантаноидов (A < 70).
Точный состав НЗ всё ещё обсуждается, и квар-
ковая материя представляет собой одну из наи-
более часто рассматриваемых возможностей [340].
Необходимы новые инструменты и разработки в
этой области, поскольку результаты нуклеосин-
теза при слиянии НЗ остаются неопределённы-
ми. Более глубокое изучение странных кварковых
звезд см. в [341].

4.3.1 Сценарий гамма-вспышки килоновой

Гамма-всплески - это вспышки гамма-излучения,
связанные со взрывами чрезвычайно высокой
энергии, которые наблюдаются в отдалённых га-
лактиках (поскольку их происхождение внегалак-
тическое, они изотропно распределены по небу).
Это самые яркие электромагнитные явления, ко-
торые, как известно, происходят во Вселенной
и длятся от миллисекунд до нескольких минут.
Гамма-всплески бывают двух видов - длинные и
короткие - в зависимости от того, как долго длит-
ся вспышка гамма-излучения. Энергия, выделяе-
мая при каждом взрыве, колеблется в пределах
от 1050 до 1054 эрг. В целом регистрируется око-
ло одного всплеска в день. К характерным осо-
бенностям гамма-всплесков относится наблюдение
рентгеновского свечения (послесвечения), которое
создается при взаимодействии высокоскоростного
потока частиц с окружающей средой и сохраняет-
ся в течение нескольких дней в месте нахождения
гамма-всплеска. Короткие гамма-всплески возни-
кают в результате столкновения двух НЗ или НЗ-
ЧД, в то время как длинные гамма-всплески свя-
заны с ccSNe. Как обсуждалось ранее, считается,
что катаклизмы, подобные гамма-всплескам, яв-
ляются очагами образования тяжёлых элементов.
Более подробную информацию о гамма-всплесках
можно найти в [360, 361].

В недавней работе Berger и др. [362] подсчита-
ли, что количество Au, образующегося и выбрасы-
ваемого во время оптического/ближнего инфра-
красного (optical/near-infrared -NIR) перехода, из-
вестного как килоновая (КН), может достигать
10 масс Луны. Считается, что КН является NIR-
аналогом слияния двух компактных объектов в

Рис. 9: Кривые блеска КН, показанные на GRB
130603B [364]. Точки представляют рентгенов-
ское (черный), оптическое (синий) и инфракрас-
ное (красный) излучение послесвечения, а также
ожидаемое затухание. Избыточный поток в ближ-
нем ИК-диапазоне может быть объяснён излуче-
нием, вызванным радиоактивными элементами r-
процесса, образующимися в результате выброса
обогащённого нейтронами вещества при слиянии
компактных объектов.

бинарной системе и указывает на наличие элемен-
тов r-процесса. Она в 1000 раз ярче новой, но её
яркость составляет всего 1/10 - 1/100 от яркости
обычной сверхновой. Основные свойства КН мож-
но найти в [363]. Группа изучала вспышку перво-
го чёткого обнаружения КН, который был связан с
коротким гамма-всплеском GRB 130603B. Вспыш-
ка GRB 130603B, обнаруженная спутником Swift,
длилась менее двух десятых секунды. Хотя гамма-
излучение быстро исчезло, GRB 130603B также
демонстрировал послесвечение, в котором преоб-
ладал инфракрасный свет, яркость и поведение
которого не соответствовали типичному послесве-
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чению. Вместо этого свечение выглядело так, как
будто оно исходило от экзотических радиоактив-
ных элементов. Обогащённый нейтронами матери-
ал, синтезированный в результате динамического
выброса и аккреционно-дискового ветра во вре-
мя слияния, может генерировать такие тяжёлые
элементы посредством r-процесса, которые затем
распадаются, испуская свечение с преобладанием
NIR-излучения. Расчёты показывают, что гамма-
всплеск выбросил около 10−2M⊙ вещества, часть
из которых была Au и Pt. Объединив предполага-
емое количество Au, произведённого одним корот-
ким гамма-всплеском, с количеством таких взры-
вов, произошедших за время существования Все-
ленной, можно сделать вывод, что все Au во Все-
ленной могло образоваться из гамма-всплесков.
На рисунке 9 показана интерполяция оптическо-
го и NIR излучения GRB 130603B на фильтры
F606W и F160W. Оптическое послесвечение резко
затухает после первых ∼ 0,3 суток и моделирует-
ся здесь как плавно нарушенный степенной закон
(пунктирная синяя линия). Ключевой вывод из
этого графика заключается в том, что для источ-
ника, видимого в NIR, требуется дополнительный
компонент, превышающий экстраполяцию после-
свечения (красная пунктирная линия) [364]. Этот
избыточный NIR-поток соответствует источнику с
абсолютной звёздной величиной ∼ -15,35 через ∼ 7
дней после вспышки в остальной части кадра. По-
вторное усиление послесвечения в NIR-диапазоне
- это то, чего можно было бы ожидать от КН
[365]. Дополнительные данные наблюдений, под-
тверждающие связь GRB-KN, приведены в [366,
367].

Численное моделирование показывает, что ки-
лоновые могут выбрасывать небольшую часть ис-
ходной системы в межзвёздную среду [298], а так-
же формировать диск, поддерживаемый центро-
бежными силами, который быстро рассеивается
в космосе с помощью богатого нейтронами ветра
[368]. Эти два различных механизма выброса ха-
рактеризуются различным составом. Потоки, вы-
ходящие из диска, вероятно, не содержат ланта-
ноидов, поскольку синтез более тяжёлых элемен-
тов подавляется высокой температурой [365], в то
время как материал поверхности - место интен-

сивного нуклеосинтеза r-процесса, приводящего к
образованию тяжёлых элементов. Согласно Kasen
и др. [368], тесная взаимосвязь между килоновыми
и производством элементов r-процесса делает пе-
реходный процесс мощным средством диагности-
ки физических условий при слиянии. Эта особен-
ность обусловлена чувствительностью оптической
непрозрачности к типу технологического состава
выбросов: даже небольшая доля лантаноидов или
актиноидов (A > 140) может увеличить оптиче-
скую непрозрачность на порядки по сравнению с
составом, подобным железу. Переходный процесс
КН создает оптическое излучение в течение пер-
вого дня после слияния, затем переходит в ближ-
ний инфракрасный диапазон. Пиковая оптическая
и инфракрасная яркость, а также длительность
переходного процесса зависят от общей массы вы-
брасываемого вещества. На ранних стадиях, когда
температура высока, выбросы, богатые лантанои-
дами, генерируют значительное количество сине-
го оптического излучения, длительностью < 1 дня
[369]. Необходимы дальнейшие расчёты и модели
атомной структуры, чтобы изучить КН на раннем
этапе, поскольку на надёжность прогнозируемого
оптического излучения влияют неопределённости
в атомных данных лантаноидов.

Новое и революционное совместное обнаруже-
ние гравитационного и электромагнитного излу-
чения от одного источника, GW170817, получен-
ное в результате слияния двух НЗ, убедитель-
но подтверждает связь между короткими гамма-
всплесками и последующими КН за счет радио-
активного распада r-ядер, синтезированных в ре-
зультате выброса [370-373]. Тепловой спектр опти-
ческого аналога GW170817 (например, [374]) со-
гласуется с моделью КН по сравнению со степен-
ным спектром, ожидаемым для нетеплового излу-
чения послесвечения гамма-всплесков. Форма бо-
лометрической кривой блеска, следующей за пи-
ком, в целом соответствует скорости радиоактив-
ного нагрева ∝ t−1,3 от свежесинтезированных
ядер r-процесса [332,363]. Кривые блеска демон-
стрируют быстрое снижение в самых синих поло-
сах, промежуточную скорость снижения в крас-
ных оптических полосах и незначительное сниже-
ние в NIR. Общая масса красного (содержащего
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лантаноиды) выброса была оценена как ≈ 4×10−2

M⊙ при несколько меньшей скорости расширения,
v ≈ 0,1C, чем у синего выброса. Красный компо-
нент выброса КН доминирует в общей массе и, сле-
довательно, также, вероятно, влияет на выход как
лёгких, так и тяжёлых ядер r-процесса. Предпо-
лагая, что распределение r-процессов совпадает с
солнечным, можно сделать вывод, что в течение
нескольких секунд после GW170817 было создано
∼ 100-200 M⊕ в Au и ∼ 30-60 M⊕ U [375]. Будущие
разработки в этой области на стыке нуклеосинте-
за, квантовой астрономии и химической эволюции
галактик обещают быть захватывающими.

4.4 Аккреция нейтронных звёзд: rp-
процесс

Ядра, расположенные близко к протонной линии
капель, имеют решающее значение как в спокой-
ных, так и во взрывных астрофизических собы-
тиях. Условия, подходящие для синтеза нуклидов
в диапазоне p-ядер, также создаются взрывны-
ми сценариями, такими как рентгеновские всплес-
ки (X-Ray Bursts XRBs) и рентгеновские пульса-
ры, которые представляют собой возможные ме-
ста для астрофизического rp-процесса [342]. rp-
процесс состоит из серии быстрых протонных ре-
акций и реакций захвата, перемежающихся β+-
распадами, что приближает путь реакции к про-
тонной линии капель. Чтобы полностью понять
этот процесс, необходимо знать такие ядерные
свойства, как массы, время жизни, плотности
уровней и спиновые соотношения состояний мно-
гих ядер, близких к протонной линии капель. Rp-
процесс ингибируется α-распадом, который уста-
навливает верхний предел на уровне 105Te [343].
Рентгеновские лучи возникают в двойных звёзд-
ных системах, где компактная звёздная систе-
ма аккумулирует богатое He вещество от звезды-
компаньона [344]. Рентгеновские вспышки I ти-
па возникают, когда скорость аккреции составля-
ет менее 10−9 М⊙ в год [342], и характеризуются
чрезвычайно энергичными (∼ 1039 эрг) вспышка-
ми рентгеновского излучения, которые появляют-
ся регулярно в течение нескольких часов или дней.
Сами всплески длятся от десятков до сотен секунд

и представляют собой результат накопления ма-
териала на поверхности НЗ. Через несколько ча-
сов термоядерный выброс в экстремальных усло-
виях температуры (≥ 109 К) и плотности (ρ ∼ 106

г/см3) вызывает взрыв, который приводит к яр-
кой рентгеновской вспышке [345]. Большая труд-
ность в моделировании рентгеновских лучей свя-
зана с отсутствием четких ограничений, связан-
ных с наблюдаемым нуклеосинтезом. Недавний
обзор рентгеновских лучей I типа можно найти
в [346]. Хотя считается, что большой гравитаци-
онный потенциал, создаваемый НЗ, препятствует
тому, чтобы rp-процесс влиял на химический со-
став Вселенной, знания о rp-процессе, тем не ме-
нее, имеют решающее значение для понимания ге-
нерации энергии в сценариях рентгеновского излу-
чения. Кроме того, химический состав золы, кото-
рая остается на поверхности НЗ в результате rp-
процесса, критически зависит от точного пути и
скорости протекания термоядерных реакций, со-
ставляющих rp-процесс [342]. Считается, что обо-
гащённые протонами ядра Tz = -1 (где Tz = 12
(N - Z)), в частности, играют критическую роль в
сценариях XRB [347]. Например, в недавнем тео-
ретическом исследовании Parikh и др. [348] были
выделены реакции радиационного захвата прото-
нов 61Ga(p,γ)62Ge и 65As(p,γ)66Se как критически
влияющие на химические выходы в рентгеновских
лучах [345]. Таким образом, требуется подробная
информация о структуре состояний, превышаю-
щих протонный порог в ядрах 62Ge и 66Se с Tz

= -1. Рассмотрение зеркальных ядер показыва-
ет, что плотности уровней в астрофизически зна-
чимых энергетических областях очень низки, что
делает статистические методы, такие как расче-
ты Хаузера-Фешбаха, в этих случаях неуместны-
ми [349]. Действительно, скорость реакции захвата
протонов может определяться одним резонансом.

Основная загадка, которую необходимо решить
при изучении rp-процессов, связана с протека-
нием реакции через долгоживущие точки ожи-
дания 64Ge, 68Se и 72Kr, которые в значитель-
ной степени ответственны за формирование хво-
ста рентгеновских лучей [350]. Решающее влия-
ние имеют Q-значения захвата протона в этих
точках ожидания, которые в значительной сте-
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пени определяют, в какой степени захват прото-
на может обойти медленные β-распады. Нукли-
ды в точках ожидания замедляют rp-процесс и
сильно влияют на наблюдаемые всплески. Они ха-
рактеризуются длительным периодом полураспа-
да, равным продолжительности вспышки. Низкие
или отрицательные значения Q для захвата про-
тонов могут препятствовать дальнейшему захвату
протонов из-за сильной (γ,p) фотодезинтеграции.
Недавно был достигнут значительный прогресс в
определении Q захвата протона 68Se [351]. Мед-
ленный β-распад точки ожидания 68Se в астрофи-
зическом rp-процессе, в принципе, можно обойти
путем последовательного захвата двух протонов.
Авторы пришли к выводу, что реакция 68Se(2p,γ)
имеет в лучшем случае очень слабый эффект, а
68Se - важная точка ожидания в rp-процессе в
рентгенодиагностике. Это дает надежное объяс-
нение наблюдаемым иногда длительным всплес-
кам, составляющим порядка нескольких минут.
Важные экспериментальные результаты по ско-
рости реакций в rp-процессе также были получе-
ны недавно с использованием матрицы GRETINA
в NSCL [352]. Измерения существенно устраня-
ют неопределённость в отношении вклада реакции
57Cu(p,γ)58Zn в XRB-модели, а также определя-
ют эффективное время жизни 56Ni, важной точ-
ки ожидания в rp-процессе. Когда звёздная систе-
ма аккрецирует H и He из внешних слоев своей
звезды-компаньона, процессы термоядерного го-
рения запускают αp-процесс (последовательность
реакций (α,p) и (p,γ)) как механизм выхода из го-
рячего CNO-цикла. Модели XRB предсказывают,
что скорости реакций (α,p) существенно влияют
на кривые блеска XRB и содержание элементов
в золе от взрыва [353]. Теоретические скорости
реакций, используемые при моделировании αp-
процесса, должны быть подтверждены экспери-
ментально. Важный пример в процессе апробации
- реакция 34Ar(α,p)37K, которая была идентифи-
цирована в исследованиях чувствительности [345]
как важная ядерная неопределённость. Действи-
тельно, недавние расчеты по R-матрице [354] для
нескольких (α,p) реакций, включая 34Ar(α,p)37K,
указывают на меньшее, чем прогнозировалось, се-
чение взаимодействия. Мишень Jet Experiments in

Nuclear Structure and Astrophysics (JENSA) [355]
позволяет напрямую измерять ранее недоступные
(α,p) реакции с помощью радиоактивных пучков,
создаваемых ускорителем ReA3 на основе редких
изотопов. Были представлены предварительные
результаты первого прямого измерения попереч-
ного сечения реакции 34Ar(α,p)37K [356].

Огромные успехи были достигнуты в измерени-
ях массы ядер, участвующих в rp-процессе [357],
что позволило более точно рассчитать кривые
блеска рентгеновских снимков и остаточное излу-
чение от взрывов. Совсем недавно масса 31Cl бы-
ла измерена с помощью прибора JYFLTRAP [358].
Точность определения избыточной массы 31Cl бы-
ла повышена с 50 кэВ до 3,4 кэВ. Масса 31Cl важ-
на для оценки условий точки ожидания для 30S,
поскольку равновесное соотношение 31Cl(γ,p)30S-
30S(p,γ)31Cl экспоненциально зависит от значения
Q, т.е. от масс 31Cl и 30S. Было высказано пред-
положение, что точка ожидания в 30 секунд мо-
жет быть возможным объяснением двухпиковых
рентгеновских кривых типа I, наблюдаемых из
нескольких источников [359]. Благодаря новому
значению Q фотодезинтеграция происходит при
более низких температурах, чем считалось рань-
ше, и неопределённость, связанная с величиной Q,
значительно снижается.

5 Резюме и выводы

Итак, измеренная изначальная численность 7Li
постоянно падает и значительно ниже прогнозов
BBN + WMAP, хотя в последнее время были
предприняты огромные усилия для эксперимен-
тального исследования резонансов, которые мог-
ли бы усилить разрушение 7Be. Однако для реше-
ния давней космологической проблемы Li всё ещё
могут потребоваться новые измерения при более
высоких энергиях нейтронов, а также более точ-
ные оценки скоростей протекания термоядерных
реакций.

Существует много вопросов о роли нейтрино в
астрофизике и космологии. Считается, что ней-
трино космического фона вносят свой вклад в об-
разование тёмной материи и могут влиять на фор-
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мирование крупномасштабных структур. В бли-
жайшие несколько лет новые детекторы массив-
ных солнечных нейтрино будут собирать большое
количество точных данных, которые должны ока-
зать существенное влияние на наше понимание то-
го, как светит Солнце и как ведут себя нейтри-
но. Одна из наиболее важных физических задач
эксперимента Super-Kamiokande - вклад в пони-
мание физики солнечных нейтрино. Высокая ско-
рость счета ν-e рассеяния, обусловленная солнеч-
ными нейтрино, и возможность измерения энер-
гетического спектра электронов отдачи составля-
ют основные моменты подхода Super-Kamiokande
к разгадке солнечных нейтрино. Важно будет на-
блюдать большое количество солнечных нейтри-
но низкой энергии, чтобы более точно проверить
теорию эволюции звёзд. Эксперименты с солнеч-
ными нейтрино при низких энергиях могут обес-
печить более точные измерения параметров, опи-
сывающих нейтринные колебания. Для проведе-
ния необходимых измерений требуется широкий
спектр детекторов нейтрино с низкими пороговы-
ми значениями. Будущие записи, тесты и данные,
полученные за более длительный период времени,
позволят нам исследовать важные аспекты физи-
ки нейтрино.

Образование тяжёлых элементов в ccSNe в
основном связано с фазой нейтринного ветра,
при которой вещество выбрасывается из про-
тонейтронной звезды в результате нейтрино-
ядерных взаимодействий. Астрофизические пара-
метры нейтринного ветра, такие как энтропия и
доля электронов, определяют, какой процесс нук-
леосинтеза происходит. Для подтверждения ре-
зультатов исследований -нуклеосинтеза во внеш-
них оболочках звезды во время ccSNe необходи-
мы более точные данные наблюдений. В буду-
щем было бы интересно изучить нуклеосинтез бо-
лее подробно в рамках полного гидродинамическо-
го моделирования взрыва звезды. Когда в звезде
происходит s-процесс, важно изучить влияние ν-
нуклеосинтеза на полный набор элементов этого
процесса, а не только на небольшое подмножество
всех ядер, как это было сделано в предыдущей ра-
боте. Что касается r-процесса, то слияние двойных
НЗ - одно из наиболее вероятных тщательно изу-

ченных мест для нуклеосинтеза. При слиянии НЗ
вещество r-процесса образуется в коре НЗ, и со-
став коры и то, как она реагирует на напряжение,
вызванное слиянием, определяет количество вы-
брасываемого вещества r-процесса. В ближайшем
будущем целью будет создание непротиворечивой
картины нейтронных звёзд и ядерной физики, ко-
торая ими управляет, на основе гравитационных
волн, рентгеновских наблюдений и лабораторных
экспериментов.

Дальнейшие исследования гамма-всплесков мо-
гут помочь учёным понять историю образова-
ния элементов в Млечном Пути. Ожидается, что
короткие гамма-всплески приводят к образова-
нию значительного количества богатых нейтрона-
ми радиоактивных частиц - золота, урана, плуто-
ния - распад которых должен привести к переход-
ному процессу в течение нескольких дней после
вспышки, так называемому килоновому излуче-
нию. Новое поколение детекторов гравитационных
волн (Advanced-LIGO и Advanced-VIRGO) уже до-
стигло достаточного уровня чувствительности для
обнаружения слияний НЗ и НЗ-ЧД на расстояни-
ях в несколько сотен Мпк. Недавнее одновремен-
ное обнаружение электромагнитного аналога гра-
витационных волн официально положило начало
эре многоканальной астрономии и подтвердило,
что короткие гамма-всплески могут относиться к
местами производства тяжёлых элементов. Изуче-
ние Вселенной с помощью этих двух принципи-
ально различных типов информации даст возмож-
ность глубже понять астрофизические события, а
также ядерные процессы и нуклеосинтез.
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N. Colonna et al., Physical Review Letters
117, 152701 (2016), 1606.09420

[30] S.Q. Hou, J.J. He, A. Parikh, D. Kahl, C.A.
Bertulani, T. Kajino, G.J. Mathews, G. Zhao,
Apj 834, 165 (2017), 1701.04149

47



[31] C.A. Bertulani, J. Fuqua, M.S. Hussein, Apj
767, 67 (2013), 1205.4000

[32] A. Coc, K.A. Olive, J.P. Uzan, E. Vangioni,
Phys. Rev. D 73, 083525 (2006)

[33] G. Michaud, P. Charbonneau, Space Science
Reviews 57, 1 (1991)

[34] C. Iliadis, Nuclear Physics of Stars (Wiley-
VCH Verlag, 2007)

[35] A.I. Karakas, J.C. Lattanzio, Pasa 31, e030
(2014), 1405.0062

[36] I. Iben, Jr., Apj 141, 993 (1965)

[37] E. Vangioni-Flam, M. Cassé, J. Audouze,
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[97] F. Schümann, S. Typel, F. Hammache,
K. Sümmerer, F. Uhlig, I. Böttcher, D. Cortina,
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Aap 358, L67 (2000), astro-ph/0005513

[270] T. Rauscher, Prc 73, 015804 (2006),
astro-ph/0510710

56



[271] T. Rauscher, N. Dauphas, I. Dillmann,
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