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SECTIONS EFFICACES ET TAUX DE REACTION EN
ASTROPHYSIQUE NUCLEAIRE

P. Descouvemont
Physique Nucléaire Théorique et Physique Mathématique, C.P. 229,
Université Libre de Bruxelles - B 1050 Bruxelles - Belgique

Résumé

Nous discutons les principaux problémes rencontrés en astrophysique mucléaire. Une présentation
générale des différents types de réactions est illustrée par quelques exemples. Nous développons plus
particulitrement les modéles de potentiel et de la matrice R, abondamment utilisés dans la littérature,
et nous les appliquons & quelques réactions typiques. IXautres méthodes, directes ou indirectes, sont
briévement passées en revue. Finalement le calcul des taux de réaction est présenté L

Abstract ‘

We discuss the main problems encountered in nuclear astrophysics. A general presentation of the
different types of reactions is illustrated by some examples. We develop more specifically the potential
and R-matrix models, often used in the literature, and we apply them to some typical reactions. Other
direct or indirect methods are briefly presented. Finally we discuss the calculation of reaction rates.

1 Introduction

On sait depuis plus d’une cinquantaine d’années que ’énergie produite dans les étoiles trouve son origine
dans les réactions nucléaires [1]. Celles-ci jouent un double role dans Iévolution siellaire: d’une part,
I’énergie libérée permet de compenser la contraction gravitationnelle de I'étoile, et d’autre part, les
réactions nucléaires conduisent & la nucléosyntheése des éléments & partir de hydrogéne primordial [2].
L’hypothése de la chaine p—p, produisant “He 4 partir de 4 protons a été émise dans les années 30, mais
les bases de la théorie de la nucléosynthése stellaire ont été établies 4 la fin des années 50 par Burbidge
et al. [3], dans un article connu sous la nomenclature de BFH. En utilisant les données disponibles &
'époque, Burbidge et al. ont pu expliquer ia nucléosynthése de la plupart des éléments, et en particulier
du *2C par le processus triple a. Ces auteurs ont proposé différents mécanismes, tels que la combustion
de H et He, les processus s, r et p, qui sont bien établis actuellement, et qui permettent de prédire
I’abondance de la plupart des éléments présents dans ’univers. Une revue des progrés réalisés depuis
B?FH a été récemment publiée par Wallerstein et al. [4], qui montrent combien cet article a eu de
I'impact dans les travaux qui ont suivi. Un apercu de la situation actuelle en astrophysique nucléaire
peut également étre trouvé dans les références [5, 6]. Les références (7, 8] fournissent des compilations
de données existantes.

Un obstacle majeur rencontré par B2FH était lié & la mauvaise connaissance des taux de réactions
thermonucléaires. Il est bien connu que les énergies rencontrées dans les plasmas stellaires sont trés
petites par rapport & la barriére coulombienne. En conséquence, les sections efficaces entre particules
chargées sont extrémement faibles, et souvent impossibles A mesurer en laboratoire {9}. Une autre limi-
tation expérimentale provient de la courte durée de vie de certains éléments impliqués dans Pévolution

1Une version plus complate de ces notes est disponible 3 http://potpm.ulb.ac.befspa ou par email & pdesc@ulb.ac.be
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stellaire. Un exemple typique est "®N dont Ia durée de vie est de Pordre de 10 minutes, et qui joue
un réle déterminant dans le processus appelé “cycle CNO chaud” rencontré notamment dans les novae.
Un grand nombre d’expériences ont été réalisées pour déterminer avec précision les seciions efficaces
d’intérét astrophysique [9]. En particulier, le développement de faisceaux d’ions radioactifs a permis
une avancée importante dans Pétude des réactions impliquant un noyau de courte durée de vie [10].

Malgré ces développements expérimentaux, la détermination des sections efficaces aux énergies
d’intérét astrophysique nécessite presque toujours un complément théorique. Plusieurs modéles ont
été appliqués aux réactions d’intérét astrophysique, mais ils sont toujours plus on moins dépendants
de l'existence de données expérimentales. Certains modéles fournissent une extrapolation des donndes
obtenues a plus hautes énergies, et utilisent les paramétres pour extrapoler la section efficace; la méthode
de la matrice R [11] est un exemple typique. D’autres modgles, tels que le modéle de potentiel [12, 13],
permettent de calculer les sections efficaces 4 partir des fonctions d’onde du systéme; dans ce cas, les
données expérimentales sont utilisées pour tester la précision du modéle, on pour contraindre certains
de ses paramétres.

Dans ce texte, nous passons en revue différents modéles fréquemment utilisés en astrophysique
nucléaire. Plus particuliérement, nous développons les modéles de potentiel et de la matrice R, qui sont
simples & mettre en oeuvre. Nous présentons briévement les méthodes indirectes. Le texte est divisé en
deux parties: la premiére traite du calcul des sections efficaces, et la deuxiéme montre comment utiliser
ces sections efficaces pour déterminer les taux de réaction qui sont utilisés dans les études d’évolution
stellaire.

2 Sections efficaces

2.1 Energies d’intérét astrophysique

Considérons une réaction entre deux noyaux de masses A; et Ay, et de charges Z; et Z». La grandeur
utile dans les applications astrophysiques est le taux de réaction, défini par

Ni<ou> = Ny f o(E)v N(E, T)dE, @.1)

ot Ny est le nombre d’Avogadro, o(E} la section efficace de la réaction, v la vitesse relative et N(E, T)
la distribution d'énergie F 4 la température 7. Dans les calculs, I'étoile est supposée étre un gaz parfait
a Péquilibre thermodynamique ce qui permet d’utiliser la distribution de Maxwell-Bolizmann [2]); nous

avons donc
1

Noi<ow> = : / o(E) E exp(—E/kgT) dE, 2.2)

8
Ngf—u0u®
4 (WﬂmN(kBT)3)
ol p est la masse réduite du systéme (sans dimension), my est la masse du nucléon (nous négligeons la
différence de masse entre le proton et le neutron) et kg la constante de Boltzmamm. Pour évaluer (2.2},
il faut connaitre la dépendance en énergie de la section efficace o(E). Comme nous le verrons dans la
suite, elle varie & basse énergie comme

o(E) ~ exp(—2mn)/E, : (2.3)

ou 17 est le paramétre de Sommerfeld
_ 212262
" hw

En utilisant (2.3) dans (2.2), et en approchant I'intégrant par une gaussienne, on peut montrer [2, 14]
que celui~ci présente 4 maximum 3 Pénergie du pic de Gamow définie par

(2.4)

62
he
~ 0122 u'3(Z, Z,T3)%/% MeV, (2.5)

2/3
E = |« leszT(umch/mlﬂ:I
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avec une largeur & mi-hauteur

AEy, = 4(EokpT/3)?
0.237 (22 221) /5 TS MeV, (2.6)

ot Tp est la température exprimée en 10° K. Le pic de Gamow définit intervalle d’énergie dans
lequel la section efficace doit étre connue pour calculer le taux de réaction. Pour les réaciions entre
particules chargées, les énergies d’intérét astrophysique sont toujours beaucoup plus petites que énergie
de la barriére coulombienne oll, en premiére approximation, la section efficace atteint son maximum.
A titre d’exemple, Pénergie du pic de Gamow pour la réaction "Be(p,¥)®B 4 la température solaire
est de Pordre de 20 keV, alors que 1'énergie de la barritre Coulombienne est de l'ordre de 1 MeV.
Il en résulte la caractéristique principale des sections efficaces d'intérét astrophysique: leurs valeurs
sont extrémement faibles et en général trop petites pour étre mesurées en laboratoire. Excepté pour
la réaction *He(®*He,2p)er qui a été récemment étudiée expérimentalement aux énergies astrophysiques
{15}, tontes les sections efficaces expérimentales nécessitent une extrapolation pour atteindre les énergies
du pic de Gamow.

2.2 Fonctions de collision

Les sections efficaces rencontrées en astrophysique sont essentiellement de deux types: les sections
efficaces de capture, dans lesquelles les denx noyaux fusionnent en émettant un photon, et les sections
efficaces de transfert, oii un échange de nucléons est effectué entre les noyaux en collision. Pour étre
complet, citons également les réactions de capture faible p{p,e*1-)d et He(p,e*v)*He. L’étude de ces
réactions fait appel 3 la théorie des collisions {16}, qui sera briévement développée ici.

Counsidérons un systéme de deux noyaux de spins et parités (1;,71) et (J2,72), de masses et charges
(A1, Z1) et (A2, Z2). Dans un cadre non-relativiste, le hamiltonien de ce systéme s’écrit

A A
H=3T; + 3 Vi, - @D
i i<j

ol A est le nombre total de nucléons (A = Ay +A4,), T; Pénergie cinétique du nucléon 4, et V3; I'interaction
nucléon-nucléon. La fonction d’onde ¥*1*2(k) correspondant 3 une collision ol les noyaux sont dans les
états de spin Iyi4 et Ioin dans la voie d’entrée a comme comportement asymptotique

1

vl) -

32 NG (exp(ik-p)8y0s Bunny + Forwsiuy (8) explikp) /o) (2.8)

b o, r
vty

oi k = (k,€%) est le vecteur d’onde, @ 'angle de diffusion, f(§) Pamplitude de diffusion et $limi
les fonctions propres des hamiltoniens internes des noyaux 1 et 2, apparaissant dans le comportement
asymptotique du hamiltonien {2.7). Si p est la coordonnée relative entre les noyaux 1 et 2, ce hamiltonien
tend vers

2
leze .' (29)

HpgmH1+Hz+Tcm+Tp+

olt Tpy, est ’énergie de centre de masse, T, I'énergie cinétique relative, et H;, Hy les hamitoniens in-
ternes. Différents commentaires doivent étre faits sur le comportement asymptotique (2.8). (i} Un
traitement rigoureux de Pinteraction coulombienne nécessiterait une généralisation de V’onde plane inci-
dente exp(ik.p) et de I'onde sphérique sortante exp(ikp)/p; 'approximation faite ici permet de simplifier
la présentation sans nuire 4 la généralité. (2¢) Nous avons négligé les voies inélastiques en supposant que
seule 'orientation du spin des noyaux peut étre affectée pendant la collision; & nouveau, la généralisation
est simple, mais alourdit les expressions. (i#i) La fonction d’onde est normalisée au flux unité [2] ce qui
explique le facteur 1//v. Cette normalisation est la plus courante en théorie des collisions.
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Dans les applications, la fonction d’onde est développée en ondes partielles

4 "
k) = 3 ui - <hBuwgllv ><£Imu|J M > O V™ (), (2.10)

JMnEfl

ol nous avons fait apparaitre différents nombres quantiques: le spin de voie I, le moment orbital relatif
£, le spin total J et la parité « du systéme (7 = wy72(—)¢). En effectuant un développement similaire
du comportement asymptotique (2.8), on montre que

T — 3 gyran (o) eBH (R, &1, E2), (2.11)

P—rCQ o1
ol la fonction de voie est définie par

T (O, 81,82) = [V2(0,) [ (61) ® 4 ()] (2.12)

£1 et &2 étant les ensembles de coordonnées internes des noyaux 1 et 2. La fonction asymptotique
g7™%*(p) est solution de Péquation de Schrédinger coulombienne [17]

B2 (& 2d  HE+1)\  ZiZae? e
[zﬂmN (d_p2+3d—p B P - E|grirle) =0, (2.13)

et §’écrit sous la forme:
giras (o) = it [Iz(kp)ffwﬁm — Uffen 09(’@)} /e, (2.14)

ot Iy et Of sont les fonctions coulombiennes entrantes et sortantes qui seront présentées en détails
au paragraphe suivant. Dans (2.14), U™ est la matrice de collision qui contient l'information sur la
collision. La matrice de collision, unitaire et symétrique, dépend de I'interaction nucléaire. Remargnons
que la normalisation au flux unité adoptée en (2.8) impose un factenr supplémentaire /7{2¢ + 1)/v/k
au comportement asymptotique (2.14). Le choix adopté ici permet une écriture plus simple des sections
efficaces de capture (voir §2.4).

Pour des voies fermées (F < 0), la solution de (2.13) est Ia, fonction de Whittaker [17], qui tend vers
zéro & grandes distances; nous avons donc

Serir(0) = Cifpr W, 1(2k0)/p, (2.15)

ou C est une constante de normalisation, appelée aussi “constante de normalisation asymptotique”.

2.3 Les fonctions coulombiennes

L'équation (2.13) peut s'écrire sous la, forme

Lg M EE+1)
T (1 ©  z? )gz =0 (2.16)

ol 7 est le paramétre de Sommerfeld donné par (2.4), et z = kp oi k est le nombre d’onde

k= 2umy B/ ) _ (2.17)

Les solutions de (2.16) sont les fonctions coulombiennes réguliére Fy(x,7) et irrégulidre Gy(z,7) dont les
comportements asymptotiques [17] sont

FZ(:E: ??) :00

Ge(z,9) —r o0

Fe(z,n) = sin{z — £n /2 — nlog 2z + op)

Gz, n)m:’)o cos(z — érr /2 — nlog 2z + op), (2.18)
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ou le déphasage coulombien o, est donné par

£
o¢ = arg[T(€+ 1 + i)} = oo + ¥_ arctan g (2.19)

s=1

A partir des fonctions coulombiennes F; et Gy, on définit les fonctions entrantes Iy et sortantes )y par
I(z) = Oj(2) = &7~ (Gy(c,n) — iFelz,m)), (2.20)

o, pour simplifier les notations, nous n’avons plus écrit la dépendance en 1. A basse énergie, on montre
[18, 19] que

Fy(z,n) — vrz exp(—nn) Iy ()
Gz, m) — 4z /7 exp(mn) Koey1(2), (2.21)

ot fap,q et Kgpyy sont les fonctions de Bessel modifiées. Les dépendances en z et 1 peuvent donc se
factoriser. L’expression {2.21) montre que la fonction Fy décroit trés vite avec I'énergie, alors que Gy
augmente exponentiellement.
Dans de nombreuses applications [11}, apparait la constante
Oj(ka)

Ly = &k — Sy(ka) + iPylk E>0,
¢ aOg(ka.) ¢(ka} + i FPy(ka) pour E >

_ org Wlﬂ’f+1/2(2ka)

W_p e41/2(2ka)
ol @ est une distance caractéristique. En utilisant (2.20}) pour des énergies positives, on obtient le
facteur de pénétration Py et le facteur de déplacement Sy

= Sy(ka) pour F <0, (2.22)

Py(z) = z/[F{(z) + G}(z)]
Se(z) = [Fe(z)Fy(z) + Go(2)Gy(z)] Pe(z)- (2.23)

A basses énergies, le facteur de pénétration varie comme
Py ~ exp(—27y), (2.24)

ol 'on a utilisé (2.21). Le facteur de pénétration intervient toujours directement ou indirectement dans
le calcul des sections efficaces. Sa dépendance en énergie est essentiellement déterminée par (2.24), ce
qui justifie 'approximation (2.3). Ce facteur de pénétration est donc responsable de la décroissance tras
rapide des gections efficaces lorsque 1’énergie diminue. Remarquons que ce raisonnement ne s’applique
qu’a des réactions entre particules chargées. SiVun des noyaux en collision est un neutron, nous avons
7 =0 et 'on montre que le facteur de pénétration varie cornme k2671,

Si I'énergie est négative, le facteur de pénétration s’annule et seul le facteur de déplacement S
subsiste. A la figure 2.1, nous présentons les facteurs P; et Sy pour les systémes a+°He et a4n. Comme
attendu, le facteur de pénétration pour les systémes chargés varie trés rapidement avec I’énergie. En
raison de la barriere centrifuge, il diminue également lorsque £ augmente. Le facteur de déplacement varie
plus lentement avec I’énergie. Dans la suite, nous utiliserons ’'approximation de Thomas, qui consiste a
supposer que Sy varie linéairement avec E dans un petit domaine d’énergie. Pour les systémes neutres,
le facteur de déplacement pour ¢ = 0 présente une dérivée discontinue & énergie mulle. Ce résultat est
4 la base de propriétés particuliéres pour les réactions présentant une résonance £ = 0 au voisinage du
seuil neutron, mais nous ne développerons pas ce théme ici.
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a+ SHe a+n
1.E+02 2
1.E+00 L d
1.E-02 - 1 =0
Pf 1504 - =2
1.E-06 t+ 0 T
1.E-08 [ b o q 3
1.E-10 -1
0 1
R o . . . "
-T"/) 1 3
Sf -2 -1 =0
3 2} -2
4 -3
E (MeV)

Figure 2.1: Facteurs P; et S; pour les systémes a+°He et a+n.

2.4 Sections efficaces de capture

Parmi les réactions d’intérét astrophysique se trouvent beaucoup de réactions de capture radiative,
principalement (p,y), (@, 7) ou (n,y). Les sections efficaces théoriques s’obtiennent par un calcul de
perturbation, en supposant que le hamiltonien d’émission d’un photon H, est petit devant le hamiltonien
nucléaire. Dans ce qui suit, nous présentons les formules de base qui permettent d’aboutir & la section
efficace. Un développement plus complet de la théorie des transitions électromagnétiques peut étre
trouvé dans la référence [20].

Dans un proeessus de capture radiative, deux noyaux fusionnent pour former un état 1ié {de spin J £
et de parité 7;) du systéme 4 A) + A nucléons. Si ¥/rMr75 est la fonction d’onde de I'état final, la
section efficace de capture vers cet état g’écrit [16]

doe k, 1
Q2. o, B Jrmp) = 2rh (211 + 1)(2L + 1)

S| < WMt H (g, Q)T (EB) > 2, (2.25)
quiva My

ol le photon émis esi caractérisé par un nombre d’onde ky, un angle d’émission €., et une polarisation
g. La conservation de I'énergie impose la relation

E, = likyc=E — Ey, (2.26)

ol E¢ est 1'énergie de Pétat final.
Pour expliciter (2.25), il est nécessaire de développer le hamiltonien électromagnétique H, en mul-
tipdles électriques (E) et magnétiques (M); on a

Ho(g, ) = ()"0 MS, DA_ (@), (2.27)
aAp

o Pindice o prend les valeurs 0 ou £ (1 ou M) pour les multipbles électriques et magnétiques [20], et
_q(ﬂﬂ,) est la fonction de Wigner. Les constantes of sont données par

(ik,)* T2r(A+1)(2A+1)]3
of —ial = (2,\]1’)1),,[“( ))\ ] . (2.28)

En utilisant Papproximation des grandes longueurs d’onde (kyr < 1, ol T est une dimension typ-
ique du systéme) qui est toujours valable dans les réactions de capture & basse énergie, les opérateurs
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multipolaires électriques et magnétiques sont définis par

A
ME, = ey guli) rPYL ()
5

A ;
2g¢(i . .
MU =und [)\g-f—( 1)31' +9s(1)3i} - WY (#:), (2.29)
i
ol r;, £; et 8; sont respectivernent les coordonnées d’espace, le moment cinétique orbital et le spin
intrinséque du nucléon i, et gy est le magnéton de Bohr

eh
= . 2.30
BN =g (2.30)
Dans (2.29), on a utilisé le formalisme de l'isospin pour définir les opérateurs gg(z) et g;(i) par
) 1
9:(1) = 2~ 13
. 1 1
95(1) = 9p(5 — tia) + gal5 + tiz), (2.31)

ol ; est I'isospin du nucléon i, et g, gn, sont les facteurs gyromagnétiques du proton (g, = 5.586) et du
neutron (g, = —3.826). Remarquons également que la définition (2.29) des multipéles électriques utilise
Papproximation de Siegert, qui est basée sur ’hypothése que les forces nucléaires ne dépendent pas des
vitesses et que les fonctions d’onde sont solutions exactes du Hamiltonien. Bien gue ces conditions ne
soient pas toujours remplies, le théoréme de Siegert est utilisé dans la plupart des applications. Des
détails peuvent &ire trouvés dans la référence [20]. Les éléments de matrice des opérateurs multipolaires
vérifient les régles de sélection

‘Jg——Jfl < A< Ji+Jd;
mry = (=), (2.32)

olt (Jym;) et (Jpmy) sont les nombres quantiques des états initial et final respectivement.
Une autre régle de sélection importante concerne les transitions E1. A Papproximation des grandes
longueurs d’onde, 'opérateur El peut s’écrire

ME ~ Rom — ) _tisri, . (2.33)
i

o Rep, est le centre de masse du systéme. Le premier terme étant impair dans les coordonnées
d’espace, ses éléments de matrice s’annulent. I.’application du théoréme de Wigner-Eckart au second
terme conduit & la régle de sélection sur l'isospin

AT = +1 (2.34)

gi le noyau est caractérisé par N = Z (c'est-a-dire T' = 0). Dans ces noyaux, les transitions E1 sont donc
interdites si 'on néglige les impuretés d’isospin. Un exemple bien conmu est la réaction 12C(e, v)'80 ol
la multipolarité El, interdite si I’on néglige les termes d’isospin non nul dans les fonctions d’onde, est
du méme ordre de grandeur que la multipolarité E2.

En utilisant les développements (2.27) du hamiltonien électromagnétique et (2.10) de la fonction de
collision, on obtient la section efficace de capture intégrée sur les directions du photon

4 25 +1 ky g J Jims 2
E, =— — 2 < U M| | T E . 2.35

Dans les applications pratiques, la somme apparaissant dans (2.35) ne fait intervenir qu’un petit
nombre de termes. D’'une part, Jy et 7y étant donnés, les régles de sélection (2.32) limitent les valeurs
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possibles de AJ;m;. D'autre part, il est bien connu que les éléments de matrice des opérateurs multipo-
laires décroissent rapidement avec 'ordre de multiple. Finalement, les réactions d’intérét astrophysique
se produisant & basse énergie, le moment cinétique orbital est souvent linité & la valeur la plus basse
autorisée par les régles de sélection. La multiple somme de (2.35) se réduit donc souvent & un seul
terme.

2.5 Sections efficaces de transfert

Dans une réaction de transfert, un ou plusieurs nucléons sont échangés entre la cible et le projec-
tile. Un exemple typique en astrophysique est la réaction 3C(a,n)#Q ol 2 protons et un neutron
passent de la particule a au 13C, pour former '%0. La réaction de transfert étant un processus d’crigine
nucléaire, les sections efficaces dominent les sections efficaces de capture, qui résultent de I'interaction
électromagnétique. Dans notre exemple, la section efficace 3C(a,n)'®0 est nettement plus grande
(plusieurs ordres de grandeur) que la section efficace 3C(a,v)170.

Pour établir la section efficace de transfert, la fonction d’onde {2.8) doit étre étendue au cas ot la
voie initiale (i) est différente de la voie finale (f). L’amplitude de diffusion s’écrira donc sous la forme
S, Folvh (6) ot les indices v1v; et v{vh se rapportent aux projections du spin des deux noyaux dans
les voies initiale (i} et finale (f) respectivement. Nous ne traitons ici que des voies & deux corps. Si
est la direction des noyaux dans la voie finale, 1a section efficace de transfert s’écrit

L 2
'f v r(a)] 1 (2_36)
@h+”@ﬁ+”mgi%‘W”M%

olt I'on a sommé sur les orientations finales et moyenné sur les orientations initiales. Un calcul simple,
mais quelque peu laborieux, conduit 4 la section efficace intégrée

i . K 2J+ 1 Jr 2
Ei— f)=— E E Uil ser(E)|°. 2.37
o Bi = f) k? G2 (2L +1)(28 + 1) ”,”,i il jer (B (2.87)

. La discussion faite au §2.4 et relative au nombre de termes dans cette expression reste valable. Aux
énergies d’intérét astrophysique, seules quelques ondes partielles jouent un role important.

2.6 Autres types de processus
2.6.1 Capture par interaction faible

La réaction initiale dans la nucléogynthése stellaire est la réaction de capture faible p(p,etv)d qui
produit des neutrinos dont 1'énergie maximum est de 0.42 MeV. Comme le hamiltonien d’interaction
faible est beaucoup plus petit que les hamiltoniens nuckaire et électromagnétique, 1a section efficace est
minuscule. Une estimation basée sur des conditions expérimentales optimales [9] indique un événement
par million d’années! Heureusement, les calculs théoriques de la section efficace sont trés précis [21].
On montre que la section efficace est proportionnelle 4

opp(E) ~ | < T || Mp + X2 Mer||%pm(E) > 2, (2.38)

olt T} est la fonction d’onde du deuton, Wy, (E) est la fonction de colligion 4 énergie E et Mp et
Mer sont les opérateurs de Fermi et de Gamow-Teller

Mp= Zt:'
)
Mer=> ot} (2.39)

Dans (2.38), A2 est le rapport des constantes de Gamow-Teller et de Fermi. Des calculs effectués avec
des interactions nucléon-nucléon précises conduisent 4 ${0) ~ 3.9 x 10-% MeV-b [21], soit une valeur
considérablement plus petite que celles rencontrées dans les réactions de capture ou de transfert.
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La réaction 3He(p,e*v)*He joue également un role dans le spectre des neutrinos solaires car elle
produit des neutrinos dont I'énergie maximale est de 19 MeV [22]. Sa contribution 4 la nucléosynthese
est par contre tout A fait négligeable. Bien que, a priori, le méme formalisme que celui développé plus
haut pourrait étre utilisé, il est facile de voir que les éléments de matrice de (2.38) s’annulent si I'on
considére que la particule a posséde une structure en couches fermées. Ceci a deux conséquences: d’une
part, la section efficace est encore plus petite que la section efficace proton-proton; d’autre part, le caleul
fait intervenir des termes du second ordre, & la fois dans les fonctions d’onde et dans le hamiltonien
d’interaction faible. Il en résulte que le calenl est trés délicat et que cette réaction reste actuellement mal
comnue dans 'interprétation du spectre des neutrinos solaires. On consultera les références {23, 24, 25, 26]
pour des calculs récents.

2.6.2 Réactions de capture de neutrons

Les réactions du type (n,y) sont & la base du processus s, qui produit des élémenis lourds par captures
successives de meutrons suivies de décroissances 8. Le formalisme développé ici peut bien entendu
s'appliquer & ces réactions, mais 'absence de charge du neutron conduit 4 des propriétés particuliéres.
Lorsque 5 = 0, les fonctions coulombiennes Fy et Gy se simplifient [17] et s’écrivent

Fy(z) = z 3¢()
Ge(z) = —xz ye(x), (2.40)

ou jp(x) et ye(x) sont les fonctions de Bessel sphériques de premiére et de deuxiéme espéce respective-
ment. A titre d’exemple, on a

Jolz) = sin(z)
yo(z) = -93“?—), (2.41)

et, pour £ = 0, les facteurs de pénétration et de déplacement (2.23) s’écrivent simplement

PO =ka
Sy =0. (2.42)

La définition (2.35) de la section efficace de capture conduit au comportement a basse énergie
Oney ™~ kﬂi_ls (2.43)

que Pon obtient facilement en utilisant les comportements asymptotiques de je(z) et ye(z). Cette
dépendance en énergie se retrouve dans tous les types de réactions impliquant des neutrons. Elie
montre le changement de régime brutal entre ¢; = 0, ol la section efficace croit comme 1/k lorsque
Yénergie diminue, et £; > 0 ol la section efficace tend vers zéro 4 énergie nulle.

A titre d’exemple, nous présentons i la fizure 2.2 les sections efficaces des réactions "Li{n,y)8Li
et 2C(n,y)!3C(1/2%). La premitre montre le comportement en 1/k caractéristique des ondes s, et la
deuxiéme présente une variation en k typique des ondes p. Pendant longtemps, seule la section efficace
thermique (4 0.025 eV) était disponible pour la réaction "2C(n,y)}'3C. Les astrophysiciens ayant besoin
de la section efficace vers 25 keV, Pestimation étant faite en supposant une variation en 1/k, ce qui
conduisait & ,,,{25 keV) = 0,,(0.025 eV}/1000. La mesure de la section efficace entre 0 et 200 keV
[30] a montré que cette extrapolation n’était pas valable car I'onde p joue un role déterminant dans la
section efficace. o

2.6.3 Processus a trois corps

Quelques réactions d’intérét astrophysique font intervenir trois noyaux dans la voie d’entrée [14]. La plus
importante est le processus 3o dans lequel trois particules « fusionnent pour conduire & ia nucléosynthése
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Figure 2.2: Sections efficaces "Li(n,y)®Li et 2C(n,y)'3C(1/2"). Les
données proviennent des références [27, 28, 29] pour la réaction
"Li(n,y)8 Li et de la référence [30] pour la réaction 12C(n,y)3C.

de !2C. Ce noyau est produit en deux étapes [31]: dans la premitre, deux particules « se combinent pour
former le ®Be, qui est instable. Cependant, dans un plasma stellaire, la durée de vie de ®Be (~ 1016
s} est plus grande que le temps moyen entre deux collisions (~ 10~'® 5). On arrive donc & un équilibre
entfg ®Be et a + a, et la seconde étape du processus, la réaction 8Be(a, 7)12C, conduit i la formation
de 12C. '

D’autres processus & trois corps jouent un réle, toutefois mineur, dans différents scénarios stellaires.
Par exemple, la réaction a(an, v)°Be permet la nucléosynthése de Be {32, 33]. D’autres processus plus
exotiques, tels que afnn,y)®He ont été proposés [32] mais sont mal connus actuellement.

2.6.4 Effets d’écrantage

Dans les plasmas stellaires, les atomes sont entidrement ionisés, et les réactions nucléaires impliquent
des noyaux “nus”. La situation en laboratoire est différente puisque les cibles ne sont en général pas ou
peu lonisées. Lorsque les énergies sont trés basses, 'influence du cortége électronigue ne peut plus étre
néglige. L'effet d’écrantage est quantifié par un potentiel U, qui s’ajoute & I’énergie E que l'on aurait
sans le nuage électronique [34]. Le facteur d’écrantage est défini par '

o'e:up(E) _ Uth(E + Ue)
ot (E) on(E)
0l Teqp(E) est la section efficace expérimentale, affectée par Pécrantage électronique et oy, (E) la section

efficace théorique en présence de noyaux “nus”. En supposant que les facteurs astrophysiques (voir §2.7)
aux énergies E et F + U, sont identiques, on obtient

f(B) = (2.44)

f(E) = exp(mqU./E), (2.45)
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si U, < E, ce qui est vérifié dans la pratique [34]. Les valeurs typiques de U, sont inférieures & 1 keV.

L'effet d’écrantage a ét6 observé pour la premidre fois dans la réaction He(d,p)*He [35], puis dans
des réactions impliquant des isotopes de Li [36). Un exemple est donné i la figure 2.3 ol la section
efficace expérimentale Li(p,a)*He est comparée 3 un calcul théorique purement nucléaire [37]. On voit
clairement que le calcul ne peut pas reproduire 'augmentation du facteur astrophysique & basse énergie.
En introduisant un potential d’écrantage de ’ordre de U, = 510 eV, Paccord avec U'expérience s’améliore
sensiblement.

B8 . 3
. Li{p,a)"He
4
3
2
2 3rp
2
5 2
h
1
0 L L i A L i I
0.1 0.1 1

Ecm (MeV)

Figure 2.3: Facteur astrophysigue SLi(p,a)3He avec et sens potentiel
d’écrantage, comparé euz données expérimentales (extrait de la référence 37]).

Remarquons que, pour déterminer U, il est nécessaire de connaitre la section efficace entre noyaux
“mus”. Celle-ci est généralement obtenue par un ajustement des domnées & plus hautes énergies, ou
Peffet d’écrantage est supposé étre négligeable. Cette méthode doit étre utilisée avec prudence car elle
peut dépendre du modéle utilisé et de la limite en énergie adoptée [37]). Le probleme peut également
étre abordé de maniére plus fondamentale, en essayant de calculer U, & partir d’un modéle atomique.
Plusieurs travaux ont été effectués dans cette direction [38, 39] mais les résultats obtenus sous-estiment
généralement le poteniiel d'écrantage observé.

2.7 Discussion qualitative des sections efficaces

Nous avons vu précédemment que les réactions d’intérét astrophysique se produisent 4 des énergies
nettement inférieures i la barriére coulombienne, ol la section efficace entre particules chargées varie
trés vite avec énergie. 11 est donc plus commode d'utiliser le facteur astrophysigne

S({F) = o(E)E exp(2mn), {2.46)

ol la partie coulombienne a été éliminée. Pour des réactions non-résonnantes, le facteur S varie lente-
ment avec I'énergie.

Dans les systémes légers, il n’est pas exagéré de dire que chaque réaction posséde ses propres par-
ticularités. Il est cependant possible d’établir des “catégories” qui regroupent des réactions présentant
des propriétés similaires. Une classification est effectuée i la table 2.1, oll nous établissons d’abord
une hiérarchie entre les réactions de tramsfert (processus nucléaire), de capture radiative (processus
électromagnétique) et de capture faible. Les sections efficaces suivent cette hiérarchie, comme on peut
le constater en examinant les facteurs astrophysiques des réactions SLi(p,a)*He et SLi(p,y)"Be présentés
aux figures 2.3 et 2.4 respectivement. La voie d’entrée étant la méme dans les deux réactions, les




272

120 wMo—
_ : o
&8 ! BLt(p,y)?Be 5B ——————
> 80
_9 M AE57 e — TS
E “ t4 ¢
T
tb 159  e— g He

g4 — 12
0 = 3z
[v] 05 1 1.5 7
Be

200
= I 7 8 28 ——— g
2 150 | ! Be{p,y)’B
3 !
= 100 |
E 5 - . 077 —— 1"
< 50} ote, *"

P . . . e . 7,
! & ﬁl .. . g.ia 2$e+p
0 ) Il L L 8
0 1 2 3 B
1000
E ass 52"
—_ F 12 13 asp T g
T o | O
el 1. ——————
ol C
g 10 P
L
pt i
1 o 12
o 02 0.4 0.6 13N
Ecm (MeV)

Figure 2.4: Facteurs astrophysigues de quelgues réactions typiques (voir tezte).
Les références auxr données expérimentales sont donndes a le référence [7]. Le
spectre du noyau unifié est présenté d droite du facteur astrophysique.

dépendances en énergie sont trés similaires. Par contre, 'amplitude est plus de 10? fois plus grande
pour la réaction ®Li(p,)*He. Cette différence s'observe également entre les réactions résonnantes
#Ne(a,n)*Mg et 2Ne(a,7)?Mg. D’une maniére générale, si une voie de transfert est ouverte, elle
domnine toujours largement la capture radiative. A titre d’information, nous donnons 4 la table 2.1 une
estimation du facteur astrophysique 3 énergie nulle. Remarqguons que les comparaisons entre les facteurs
S doivent &tre faites avec prudence puisque cette grandeur est proportionnelle 2 la section efficace, mais
dépend également des charges.

Dans chaque type de processus, une distinction peut étre faite selon que la réaction est résonnante
ou non-résonnante. Une réaction non-résonnante (également appelée “directe”) ne présente pas de
résonance aux énergies astrophysicues. Des exemples typiques sont ®Li(p,a)*He et ®Li(p,y)"Be présentés
aux figures 2.3 et 2.4. Le "Be présente deux résonances 5/27 situées au-dels de 1 MeV; elles sont
caractérisées par un moment angulaire £ = 1 et ne sont pas dans le domaine astrophysique.

Les sections efficaces peuvent étre décomposées en ondes partielles

Z UE(E)!
£

ol o¢(E) est la section efficace due & Ponde partielle £. Les formules (2.35) et (2.37) montrent qu'il
n’existe pas d'interférence entre les différentes ondes partielles dans les sections efficaces intégrées. Sup-
posons que la réaction présente une résonance isolée dans l'onde partielle £p. Deux cas doivent étre
envisagés, selon que £x est égal ou non au moment cinétigue le plus bas £, autorisé par les regles de
sélection {en général, £y, = 0, mais £y, > 0 se rencontre parfois). Si £g # fmin, Péquation (2.47)

o(E) = (2.47)
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Table 2.1 Classification des principales réactions d’intérét astrophysique.

Processus | Exemples | §(0) (MeV-b)
Non — résonnant SLi{p,a)*He =3
LR = Lmin 3He(d: pla ~ 6
Nucléaire résonnant ¢ £g > Lnin HB(p, a)®*Be a2 300
multirésonance 22Ne(a, n)*Mg ~ 108
Etat sous le seuil 13C(ar, )80 = 107
Non ~— résonnant SLi(p,y)'Be 104
2R = lunin 120(p,’}’]13N & 10_3
Electromagnétique résonnant ¢ £r > fpin "Be(p,7)*B ~2x 107
multirésonance 2Ne(a, v)®Mg | ~2x10*
Etat sous le seuil 2C(ar, )80 ~ 0.5
Faible Non-résonnant p(p,eti)d w4 % 1075
*He(p,e*v) He ~ 1072

devient

o(E) = 04,(E) + oy

min (

E), (2.48)

et la résonance se superpose & un terme non-résonnant. Cette situation se rencontre par exemple dans
les réactions "Be(p,7)®B et ''B(p,a)®Be. Dans le premier cas, la résonance 1+ 4 Eg, = 0.63 MeV
s’ajoute au fond continu. La méme situation se produit pour 'B(p,a)®Be ol la résonance 21 (£ = 1)
située & E; = 16.11 MeV (E,, = 0.15 MeV) se superpose 4 un terme lentement variable correspondant
al=0.

La situation est différente si £g = finin; On &, dans ce cas,

a(E) = a4, (FE) = 0y, (£), (2.49)

et la distinction entre terme résonnant et non-résonnant ne peut plus étre faite simplement. Il existe
une confusion dans la littérature qui provient du fait que certains auteurs utilisent (2.48) en considérant
oy, comme étant une contribution d’origine non-résonnante. Dans leur esprit, o, (F) a une forme de
Breit-Wigner et o;_, (F) est un terme “de capture directe” calculé, par exemple, & partir du modele de
potentiel. Nous reviendrons sur ce probléme dans la suite.

Les réactions 12C(p,7)!*N et N(p,a)!2C fournissent des exemples de sections efficaces dominées
par une résonance £ = 0 de basse énergie. Dans les deux cas, la section efficace est déterminée par
les propriétés de la résonance, non seulement au voisinage de celle-ci, mais également en-dehors de
ce voisinage. Dans ce type de réaction, le facteur S(0) dépend essentiellement des propriétés de la
résonarnce.

Certaines réactions sont influencées par un état sous le seuil. Cette situation correspond & une
résonance d’énergie négative dont I'effet se manifeste principalement 4 basses énergies et se caractérise
par une augmentation du facteur astrophysique. Un exemple typique est la réaction 2C(c,v)'®0 dont
la composante E1 est donnée 3 la figure 2.5. L’état 17 situé 0.040 MeV sous le sevil a+'2C conduit 4 une
augmentation de facteur S 4 basse énergie. Ce domaine étant difficilement accessible & I'expérience, la
présence de cet état rend la détermination de la section efficace 2C(a, 7)1%0 particuliérement difficile.
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Figure 2.5: Voir légende ¢ la figure 2.4.

En raison de l'extréme importance de cette réaction dans les modéles stellaires, une littérature trés
importante lui est consacrée (voir par exemple la référence {40]).

Lorsque la densité de niveaux au voisinage du seuil devient élevée (ce qui se produit principalement
dans les noyaux de masse A > 14), la section efficace présente un comportement dit “multirésonnant”
et de nombreuses résonances étroites se superposent. Dans ce cas, il est nécessaire de faire appel A des
théories statistiques [41] qui peuvent, de maniére approchée, rendre compte de ces densités de niveaux
élevées. Un exemple typique est présenté 3 la figure 2.5, avec la réaction 22Ne(a,n)25Mg.

Dans la hiérarchie présentée 4 la table 2.1, figurent en derniére position les réactions de capture
faible. Comme nous I'avons discuté au §2.6.1, les sections efficaces sont minuscules. Remarquouns que
nous n’avons pas discuté ici d’autres réactions d’intérét astrophysique, telles que les réactions de fusion
ou de spalliation [5]. Ces réactions font intervenir des noyaux plus lourds ou des énergies plus élevées,
et ne rentrent pas dans le cadre de ce travail.

3 Le modéle de potentiel

3.1 Introduction

La résolution de P'équation de Schrodinger associée an hamiltonien (2.7), qui fait intervenir individu-
ellement tous les nucléons du systéme, est un probléme extrémement complexe qui n’a pas de solution
exacte dés que le nombre de nucléons dépasse trois. Dans le modéle de potentiel (12, 13, 42, 43, 44], on
suppose que les nucléons des deux noyaux en collision conduisent 3 une interaction moyenne entre ces
noyaux, qui ne dépend que de la distance relative. En d’autres termes, excepté pour quelques propriétés
spécifiques, la structure interne des noyaux n'est pas prise en compte.

Considérons les coordonnées absolues r; des nucléons; les centres de masse des deux noyaux s’écrivent

1 &
R1 = :4*1-21‘,'

i=1
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L (3.1)
R2 = e 1‘"’ 3.1
A2 i=A1 41

¢e qui permet de définir la coordonnée relative p et la coordonnée du centre de masse du systéme Rey,
par

p = Ri—R>
1
B, = Z(Alﬂl -+ Asz). (3.2)
A Tintérieur de chague noyau, définissons les coordonnées internes

E; = r~R; pouri< A
& = r;— Ry pouri> A, (3.3)

Dans le modele de potentiel, le hamiltonien (2.7) s’écrit
H= H]. + H2 + Tcm + Tp + V(p)1 (34)

olt Hy et Hj sont les hamiltoniens internes des noyaux 1 et 2, Ty, est ’énergie du centre de masse et
V{p) est le potentiel. Comme les quatre termes de (3.4) agissent dans des espaces différents, la fonctlon
d’onde totale se factorise

‘I’JMW = 7 W(p) (IQEI (QP: ;:E%)v (35)

ol la fonction de voie /M7 4 6té définie en (2 12), et ou1 le mouvement du centre de masse a été éliminé.
Dans cette définition, la fonction relative 977 (p) est obtenue par

[T, + V{p)] 677 (p) = Egi7 (p), (3.6)

oil E est 'énergie relative des deux noyaux. Le modele de potentiel réduit donc 1’équation de Schrodinger
4 une équation purement radiale

[—h? (d2 L2d 4+

2umy odp

d?  pdp 2 ) +Vip) - E] 927 (p) = 0. | (3.7)

oit V{(p) est le potentiel d’interaction. Remarquons que le potentiel peut dépendre de £ et de J. Par
ailleurs, les fonctions internes ¢’ et ¢* ne jouent aucun role dans le calcul de I'énergie du systéme.
Elles peuvent apparaitre dans certains types d'éléments de matrice.

L’équation de Schrodinger (3.7) doit étre résolue numériquement pour la plupart des potentiels
noyau-noyau tels que ceux utilisés dans la suite. L’équation est intégrée nuinériquement par la méthode
de Numérov [45, 46]. Pour les états liés, 1'énergie est obtenue en imposant 3 la solution d’étre de
carré sommable. On peut montrer que les énergies propres correspondent aux racines d’une éguation
algébrique [45, 46]. Pour les états libres, la solution numérique est ajustée, 4 grandes distances, par une
combinaison linéaire des ondes coulombiennes Iy et Oy, ce qui permet de déterminer le déphasage. Pour
des calculs 3 une voie, celui-ci s’obtient directement & partir de la matrice de collision

Up = exp(2idy). (3.8)

La fonction d’onde est ensuite normalisée au flux unité, pour respecter les conditions du §2.
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3.2 Choix du potentiel

Dans le modele de potentiel, toute la physique du probléme est déterminée par Yinteraction noyau-
noyau V(p). Selon le type d’application auquel on s’intéresse, le choix de ce potentiel sera guidé par
des contraintes expérimentales. Dans les réactions de capture, il est crucial que le potentiel reproduise
I'énergie de I’état final. Si des déphasages sont disponibles, le potentiel de P'état initial sera choisi de
maniére 3 les reproduire le plus précisément possible. Les formes le plus fréquemment utilisées sont les
potentiels de Woods-Saxon

Yo
YO = e~ g ®2)
ou Gaussien
V{(p) = Vo exp(—(p/e)?). (3.10)

Outre les contraintes éventuelles liées aux données expérimentales, le potentiel d’interaction doit éga-
lement respecter une contrainte dont V'origine est microscopique [12]. La fonction d’onde (3.5) est une
forme simplifiée d’une définition plus générale

‘I'gIMW = 'AggIW(P) Wg}wﬂ(ﬂp: Ei, g%)a (311)

ou A est I'opérateur d’antisymétrisation entre tous les nucléons. Cette définition est utilisée dans les
modéles microscopiques [47] ol tous les nucléons sont pris en compte. La présence de Pantisymétriseur
permet de tenir compte exactement du principe de Pauli, mais alourdit considérablement les calculs.
On peut montrer que, sous certaines hypothéses que nous ne détaillerons pas ici, il existe, pour chaque
systéme, des fonctions radiales non nulles qui annulent exactement ¥ gIM T par la présence de Popérateur
A. Ces fonctions sont appelées “ondes interdites”. Nous renvoyons aux références [48, 12, 13] pour pius
d’informations. La présence des ondes interdites peut &tre simulée par un choix approprié du potentiel.

Buck et al. [48] ont montré que le potentiel devait contenir un nombre d’états liés n, égal au nombre
* d’ondes interdites. Cetie prescription conduit 4 I'utilisation de potentiels dits “profonds” puisqu’ils
contiennent n, états additionnels. Le calcul de n, dépend du systéme et de Ponde partielle considérés.
Dans le cas des systémes noyau-nucléon, n, est facile 4 déterminer. A la table 3.1, nous donnons les

valeurs de n, pour les systémes étudiés dans la suite.

Table 3.1 Ondes interdites de quelques systémes.

a+3He "Be+p 2C+p
£ Ty £ n, £ Ty
0 2 0 1 0 1
1,2 1 >1 >1 0
>3 0

Pour étre complets, signalons que la présence des ondes interdites peut également étre simulée par
une singularité 4 Porigine du potentiel V{p). Les deux approches sont liées par une transformation
supersymétrique {49] qui, & partir d’un potentiel profond, permet de déterminer un potentiel équivalent
(c-&-d. donnant les mémes déphasages) au potentiel initial. Nous n’aborderons pas cette méthode ici.
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3.3 Sections efficaces

Pour utiliser les opérateurs multipolaires électromagnétiques (2.29), il est nécessaire de les expliciter
dans le systéme de coordonnées défini en 3.1. Remarquons d’abord que nous éliminons le mouvement
du centre de masse en utilisant la transformation proposée par Gartenhaus et Schwartz [50]. Dans cette
transformation, un opérateur O invariant par translation s’écrit

= O(ri — Rem, pi — Pem /A), (8.12)

ou Rem et Py représentent la coordonnée et Iimpulsion du centre de masse. Moyennant cette trans-
formation, les opérateurs E1, E2 et M1 s’écrivent

ME, = (Zl‘—ff 7 5E) ov(@,)
ME, = ME(E)+ ME(E) +e (022 + B(5)) ¥,
A2
MY = M)+ ML) + [ DDA, (313

oil I'on a fait apparaitre les opérateurs E2 et M1 liés 4 la structure interne des noyaux. Nous retrouvons
une des régles de sélection discutée en 2.4, 4 savoir que 'opérateur F1 s’annule pour des systémes ol
Zy[A) = Zy[As, c’est-3-dire pour des systémes d’isospin zéro.

Nous donnons ici les éléments de matrice de (3.13) pour des systémes formés de noyaux de spin zéro.
L'extension au cas général est présentée i 'appendice A. Si les noyaux ont un spin zéro, les éléments de
matrice entre fonctions (3.5) s’obtiennent par

o0
< WIr|ME|Th > = FE/G 9’1 (p)p* g7 (p) dp

o0
VMY > = Fy [ g7 (0)ePa™ (o) d, (3.14)
0
ol
3
24+ 1)(2J; + 1)
Fe = A Ay A] ( A
: [Z( P+ Z(= L) { T <H0r00>
. Z1A2 + ZgA 3Jf(Jf +1)
Fu = wv= b an (3.15)

Dans les cas de spin non-nul, les formules (3.14) et (3.15) contiennent des termes additionnels liés aux
moments internes des noyaux 1 et 2. La conclusion générale est cependant identique: les éléments de
matrice se rédnisent & des intégrales 4 une dimension et & des facteurs géométriques. Connaissant les
éléments de matrice, la section efficace de capture peut étre calculée avec (2.35).

3.4 Applications

3.4.1 Introduction

Nous présentons ici quelques applications du modéle de potentiel aux réactions de capture radiative.
Nous avons choisi trois exemples typiques: -

e les réactions non résonnantes He(e,v)"Be et "Be(p,7)°B,

e la réaction 2C{p,v)!*N qui présente une résonance (£ = 0) & basse énergie. Comme nous 'avons
vu précédemment, le facteur astrophysique est forterent dominé par cette résonance.

Ces trois exemples donnent un bon apercu des différentes situations qui peuvent se présenter dans les
systémes légers.
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3.4.2 Les réactions 3He(a,v)'Be, "Be(p,y)®B et 2C(p,7)’N

Nous utilisons un potentiel gaussien (3.10) pour Finteraction nucléaire. Le potentiel coulombien est
paramétrisé par une forme point-sphére

Z1Zae?
Zl 2262

Velp) (3= (p/Rc)?) pour p < R,

pour p > R, (3.16)

ou R, est le rayon de la sphére {(typiquement la somme des rayons nucléaires).

Les paramétres utilisés sont donnés & la table 3.2. Pour les réactions *He(a, v)"Be et "Be(p,7)%B,
ils sont inspirés de ceux utilisés aux références [44] et [51] respectivement. Dans chaque cas, le potentiel
final est ajusté de manidre & reproduire Iénergie de liaison. Pour le systéme 2C+p, P'état initial est
décrit par un potentiel différent de celui de Pétat final; il est déterminé par Pénergie et la largeur de la
résonance 1/2% (E,, = 0.42 MeV, I', = 32 keV) de '*N. Remarquons que ces potentiels sont indicatifs;
ils ne sont pas ajustés sur les sections efficaces et ne peuvent pas étre considérés comme “optimaux”.

Table 3.2 Parameétres des potentiels gaussiens.

3He(a, ) Be "Be(p,7)*B 2C(p,7)1®N
R. (fm) 3.25 2.4 2.7
Etat final
Ef (MEV) —1.59,~1.16 —0.137 -1.94
£ ‘ 1 1 1
s 3/2-,1/2 o+ 1/2~
a (fm) 2.48 2.8 2.7
Vo (MeV) —86.6, —84.8 —44.81 —56.4
Etat initial
£; 0, 2 0,2 0
J; 1/2+,3/2+, 5/2+ 9~ 1/2+
a (fm) 9.48 2.8 2.7
Vo (MeV) —67.7 —44 81 —-70.5

Les facteurs astrophysiques sont représentés 4 la figure 3.1, et comparés aux données expérimentales
disponibles. Le noyau "Be présentant deux états liés, le facteur S contient deux termes relatifs aux
états 3/2” et 1/2”. En raison du facteur ES apparaissant dans la section efficace E1, la contribution de
Iétat fondamental est supérieure 4 la contribution de 1'état excité 1/2~. En-dessous de 0.5 MeV, V'onde
s représente la majeure partie du facteur .S, mais 'onde d ne peut plus étre négligée au-dels de 1 MeV.

La section efficace 7'Be(p,'}r)gB présente une résonance 11 A Eq,, = 0.63 MeV. Cette résonance posséde
un moment orbital £ = 1 et décroit vers Iétat fondamental par une transition M1; sa contribution 2
basse énergie est donc négligeable et elle ne sera donc pas prise en compte ici. Dans le but d’évaluer la
sensibilité du facteur S en fonction du potentiel, nous avons utilisé plusieurs valeurs de a, et réajusté Vj
pour reproduire la faible énergie de 8B (—0.137 MeV). L'effet est essentiellement; un-facteur d’échelle,
comme nous le verrons plus loin. A nouveau, 'onde d ne peut plus étre négligée au-dela de 0.5 MeV.

Le facteur astrophysique '>C(p,y}!3N est essentiellement déterminé par les propriétés de la résonance
1/2% 40.42 MeV. Contrairement  la réaction "Be(p,7)®B, cette résonance a un moment cinétique £ = 0,
et son effet s’étend jusqu’a énergie nulle. Avec les parameétres adoptés, le modéle de potentiel surestime
les données d'un facteur 2 environ. Cet effet est bien connu, et provient du fait que I'on suppose
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Figure 3.1: Facteurs astrophysiques dans le modéle de potentiel. 3He{c,v)" Be: les
traits pleins correspondent & Uétat fondamental 3/27, et les traits pointillés cor-
respondent & Uétat excité 1/2. "Be(p,y)*B: les calculs sont faits pour différentes
portées du potentiel gaussien; les traits pointillés sont obtenus en utilisant une limite
supérieure de 50 fm pour Uintégrale radiale.
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que Vétat fondamental de 3N posséde une structure 2C+p seulement. Une fonction d’onde réaliste
de '*N devrait contenir un mélange de plusieurs configurations, telles que 12C*+p, ce qui réduirait la
composante 2C+p. Cet effet peut étre simulé par Vintroduction d’un facteur spectroscopique S qui
multiplie la fonction d’onde de '3N, et donc le facteur astrophysique [43]. En utilisant & = 0.45, on
constate que I'accord entre la théorie et Pexpérience est excellent entre 0 et 0.4 MeV. Un tel facteur
n'est pas nécessaire pour "Be et ®B qui présentent des composantes a+3He et "Be+p dominantes dans
leur état fondamental; le facteur spectroscopiaue est done proche de Punité.

3.4.3 Analyse des sections efficaces

Comme nous avons vu au §3.3, les sections efficaces sont déterminées par des intégrales impliquant les
fonctions d'onde initiale et finale. Définissons

I(p) = g"1(p)o*2g” (p), (3.17)

dont Pintégrale conduit & la section efficace pour les multipdles électriques [voir (3.14)]. A la figure
3.2, nous présentons cet intégrant 4 une énergie typique (0.02 MeV pour "Be(p.y)3B, et 0.1 MeV pour
He(a,7)"Be et 12C(p,7)!*N). Les conclusions dépendent trés peu de ’énergie considérée.

La figure 3.2 montre que, pour la réaction *C(p,7)'®N, le maximum (appelé pyq.) de I{p) se trouve
vers 4 fm, alors qu'il est aux environs de 10 fm pour He(o, 7)"Be. A basse énergie, la fonction initiale
g”%{p) décroit rapidement dans la région d’interaction nucléaire, puisque le facteur de pénétration est
petit. Par contre, la fonction finale g7 () est maximale dans la région nucléaire (< 4 —5 fn) et décroit
exponentiellement au-deli. A grande distance, on a

g’ (p) = Cy W_ e, +%(2kp)/p ~ Cy exp(—kp)/p"™* (3.18)

o Cf est amplitude et & le nombre d’onde. La décroissance est d’autant plus rapide que & est grand,
et donc que I'énergie de liaison est importante. De ceci, il résulte que le produit (3.17) présente toujours
un maximum. Une situation extréme est fournie par la réaction "Be(p,¥)8B ol pmar = 40 fn, et
ol Pintégrant (3.17) posséde des valeurs non négligeables jusqu’s des distances de Fordre de 150 fm.
Cet effet est dii A la trés petite énergie de liaison de 8B (—0.137 MeV). Pour cette raison, Iintégrale
apparaissant en (3.14) doit étre effectuée sur un domaine trés grand. Les courbes continues de Ia figure
3.1 ont été obtenues en intégrant jusque 200 fin; Ia courbe en traits interrompus est obtenue en utilisant
50 fm comme limite supérieure. On voit clairement que, dans ces conditions, la dépendance en énergie
en-dessous de 0.2 MeV n’a plus de sens. A la référence [13], ce probléme est discuté de facon plus
générale, et des formules permettant d’évaluer la position du maximum sont développées.

3.4.4 Le modeéle de capture extranucléaire

La figure 3.2 montre que, lorsque I'énergie de liaison est faible, 1a contribution & I'intégrale (3.14) provient
essentiellernent des grandes distances. Ce résultat est 4 la base du modéle de capture extranucléaire [62]
dont le domaine de validité dépend bien entendu de I'énergie de liaison. Le grand avantage de ce modéle
est qu’ll ne nécessite pas de potentiel. La fonction d’onde finale est donnde par son comportement
asymptotique (3.18) et la fonction initiale par une onde coulombienne. Dans ce modele, le déphasage
est supposé nul, ou égal & 'approximation de sphére dure.

Moyennant ces hypothéses, le facteur astrophysique peut s'écrire

S¢(E) = |Cf|? 84(E), (3.19)

ou gf(E) est une intégrale qui ne dépend que de propriétés basiques du systéme telles que les masses
des noyaux, P'énergie de liaison et les moments cinétiques. Cette fonction est donc indépendante du
modéle utilisé. Toute U'information quun modéle ou une expérience peut fournir est ’amplitude Cy,
encore appelée constante de normalisation asymptotique ou constante de vertex {53]. En utilisant les
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Figure 3.2: Intégrant (3.17) 6 0.02 MeV pour " Be(p,y)®B, et a 0.1 MeV
pour 3He(c, )" Be et '2C(p,v)'3N. La normelisation est arbitraire.

propriétés des fonctions coulombiennes, il est possible de développer ce modéle pour obtenir le facteur 3
énergie nulle S¢(0), ainsi que ses dérivées [19]. Ce résultat permet d’expliquer les facteurs S obtenus &
la figure 3.1 pour la réaction "Be(p,y)*B. En utilisant différents potentiels {correspondant & différentes
valeurs de o), les dépendances en énergie ne sont que trés peu modifiées. L'effet du potentiel se manifeste
au-travers de la constante C’.

L’importance de la réaction "Be(p,7)®B a conduit de nombreux groupes expérimentaux et théoriques
3 développer différentes techniques pour déterminer Cy. Ces méthodes indirectes consistent & réaliser
un transfert d’un proton sur "Be, en utilisant des réactions telles que "Be(d,n)®B ou "Be(®He,d)®B
par exemple [54]. Ces méthodes indirectes, sur lesquelles nous reviendrons dans la suite, dépendent
cependant d’un modele d’analyse, ce qui rend la constante Cy peu précise en général.

3.5 Limitations du modeéle de potentiel

L’avantage principal du modéle de potentiel est sa simplicité. Il fait toutefois I’hypothése implicite
que D’état final de la réaction posséde la structure de la voie d’entrée. Ceci est également vrai pour
les résonances, qui doivent pouvoir étre décrites par la structure noyau-noyau choisie. Cette situation
se rencontre par exemple dans la réaction %0(q,v)?°Ne ol l'état fondamental 0 de ?’Ne ainsi que
la résonance large 0] sont bien décrits par une structure a+!°0, mais ob les résonances 07 et 0
ne possédent pas la structure a+!%0. D’autres configurations, telles que a+%0* ou p+!°F doivent
étre envisagées mais, d’une part, la simplicité du modele disparait et, d’antre part, le choix des po-
tentiels devient de plus en plus difficile. Il est clair que la probabilité que cette situation se présente
est d’autant plus grande que la densité de niveaux est élevée. Un autre exemple bien conmu est la
réaction 80(a, 7)!%Ne ol la majorité des états de basse énergie de Ne peuvent étre reproduits par
un modéle a+1°0, mais ol la résonance d’intérét astrophysique (3/2% & Ey, = 0.50 MeV) présente
vraisemblablement une autre structure.
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4 La méthode de la matrice R

4.1 Introduction

La méthode de la matrice R a été introduite dans les années 50 [55, 11]. Son but principal est de
paramétrer des grandeurs connues expérimentalement, telles que des sections efficaces ou des dépha-
sages, avec un petit nombre de parameétres (réels), et ensuite d'utiliser ces paramétres pour extrapoler
les données, ou en déduire des résultats complémentaires. La théorie de la matrice R introduit la
notion de “péles” qui, physiquement, correspondent & des états liés ou & des résonances du systdéme
(nous ne considérons ici que les systémes 4 deux noyaux). Les paramétres de la matrice R sont alors
liés, mais pas rigoureusement égaux, aux propriétés de ces états: énergie, largeur en particules, largeur
7, etc. Ce probléme de relation entre les parameétres expérimentaux {appelés grandeurs “observées” )
et théoriques (appelés grandeurs “calculées” ou “formelles”) est une des principales limitations de la
méthode. Le passage d'un type de paramétres & I'autre sera bridvement discuté dans la suite. De
nombreuses applications de la méthode de la matrice R ont été réalisées depuis une trentaine d’années par
différents auteurs, notamment par F.C. Barker, qui a étudié plusieurs réactions d’intérét astrophysique,
telles que 12C{a,v)!%0 [56], 12C(p,)13N [57] ou "Be(p,7)®B [58], mais aussi d’autres processus, tels que
la désintégration 8 de He et #He [59).

La méthode de la matrice R suppose qu'il existe une région (sphérique, de rayon e) dans laquelle
la physique du problme est déterminée par les paramétres mentionnés plus haut. Dans la région
extérieure, V'interaction entre les deux particules du systéme prend une forme simplifiée. En physique
nucléaire, cette interaction se limite & la force coulombienne.

La méthode de la matrice R peut également étre appliquée dans un autre but. Dans beaucoup
de calculs variationnels, les fonctions de base sont bien adaptées au systéme dans une région limitée
de 'espace, mais ne peuvent pas décrire des états de diffusion. La méthode de la matrice R est alors
" un complément idéal pour 'étude des collisions. Les paramétres “formels” ne sont pas ajustés & des
données, mais calculés & partir des fonctions de base du systéme. En physique nucléaire, cette situation
se rencontre par exemple dans les calculs microscopiques, ot les fonctions de base sont gaussiennes [60];
nous discuterons briévement les modeles microscopiques au chapitre 5: De nombreuses applications de
la méthode ont également été réalisées en physique atomique [61].

4.2 Sections efficaces élastiques

4.2.1 Définition de la matrice R

Nous ne traitons ici que les problémes 4 une voie; la fonction d’onde est donc caractérisée par le moment
orbital £. L’extension aux cas A plusieurs voies est directe, mais alourdit considérablement les notations
[11, 62]. Le but est de résoudre ’équation de Schrodinger dans une région limitée de espace, ce qui rend
I'opérateur d’énergie cinétique non-hermitique. Pour éliminer ce probléme on utilise plutét 'équation
de Bloch-Schrédinger

(H — E + L(L)) ¥% = £(L)T™, _ (4.1)
olt L{L) est Popérateur de Bloch

h.?
2umya

-0 (£ - %) * )

L(L) =

qui rend le hamiltonien hermitique dans la région intérieure (p < a); la constante L est définie par
(2.22). .

Soit un ensemble uf de N fonctions propres de H + £(0) avec les valeurs propres Ef, et orthonormées
sur la région intérieure. La fonction d'onde W™ peut s’écrire, dans la région intérieure

U =3 AL uf(p) Y (R, (4.3)

1




283

ou les Af sont des coefficients A déterminer. Dans la région extérieure, nous avons, d’aprés (2.14)

I{kp) — UY(E)Oy(kp)) .
\Ifﬁﬁ — ( é( P) p( ) f( ,0)) Z£+1},gm(ﬂp), (44)
qui correspond i Péquation {2.14) pour un systéme & une voie. Comme Popérateur de Bloch est un

opérateur de surface, 'équation (4.1) peut se résoudre sur la région intérieure, en remplagant Uém par

4™ dans le membre de droite. Nous avons donc

(H — E+ L(D)) 947 — c(rn)ywim, (4.5)

En projetant cette équation sur uf, et en utilisant la propriété

Fy(z) Go(z) — Fy(z) Gilz) = 1, (4.6)

on en déduit
Af = i expl(i 2k ) 5~ g /T 47
i =1 exp(i(dms + dc)) (me) ;(B AVANT (4.7)

ou dys est le déphasage sphére dure et Jf; le déphasage Coulombien définis par

6k = arg (£ + 1 + in),
s = — arctan Fy(ka)/Gy(ka). (4.8)

La matrice B;; est définie par
By; = (B; — B)8ij — DAy, (4.9)

4 et T; étant les largeurs réduite et totale calculées

; h2 /2
¥ = ( ) u{(a)

2um N

T; = 2P{E;) x (%), (4.10)

ot la notation Fy(E;) signifie que le facteur de priétration est évalué i I'énergie E; et au rayon a. Dans
la suite, nous conviendrons de noter les grandeurs calculées par un tilde (~). La largeur réduite est
liée & Pamplitude de la fonction d’onde au rayon a. Cette définition s’applique aussi bien aux états
d’énergie négative qu’aux résonances, dont ’énergie est positive. Pour les états liés, 1a largeur totale est
nulle. Une grande largeur réduite indique une importante structure en amas de 1'état considéré, alors
qu'une petite largeur réduite correspond 4 un état peu déformé. On utilise souvent la largeur réduite
sans dimension 6? définie par {11]

07 = (%:) /¥ | (4.11)

ot v est la largeur de Wigner 7%, = 3#%/2umya®. La largeur réduite dépend peu de 'énergie de la
résonance; par contre, le facteur de pénétration conduit 3 une forte sensibilité de la largeur totale par
rapport A 'éunergie.

En utilisant la condition de continuité

i (a) = Bini(a), (4.12)

on déduit 1a matrice de collision

__ Tg(ka) . IR
Ut = Oglia) (1+g§(3 l)zj\/r,rj). (4.13)
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Rappelons que la matrice B est complexe; cette propriété est nécessaire pour assurer l'unitarité de la
matrice de collision. On montre & 'appendice B que la matrice de collision peut également s'écrire

_ Iy(ka) 1 — L*RY

t_ — exp(2i6? 4.14
ol nous avons introduit la matrice R® définie par
R 04
E) = 4.15
et le déphasage
& = ot + ohs + 6. (4.16)

Le déphasage sphére dure représente le déphasage que I'on aurait avec Rf = 0. Ceci correspond 3
des largeurs réduites nulles, et donc 3 un potentiel infini dans la région intérieure, ce qui justifie la
dénomination “sphére dure”. Dans la définition (4.16) du déphasage, apparait le déphasage “matrice
R 8% défini par

Py(E)RY(E)

1— S{E)RYE) (4.17)

&% = arctan

oi1 P; et Sy sont les facteurs de pénétration et de déplacement définis en (2.23). En pratique, on définit
le déphasage nucléaire par

et, par simplification, nous utiliserons la dénomination “déphasage” pour {4.18).

Remarquons que dans les problémes A une voie, la matrice R est de dimension unité. Rigoureuse-
ment, il faudrait plutét parler de “fonction R”, mais nous garderons la dénomination “matrice R”
utilisée traditionnellement. Les équations (4.10) et (4.15) illustrent bien les deux types d’applications
mentionnés plus haut. Soit les grandeurs E; et 47 sont utilisées comme paramétres pour ajuster le
déphasage, soit elles sont calculées & partir des fonctions de base uf.

4.2.2 Lien entre grandeurs “observées” et “calculées”

Comme nous Pavons vu en 4.2.1, les énergies de pdles E; et les largeurs réduites 4? sont associées aux
pdles de la matrice R, et dépendent donc des conditions choisies, telles que la base uf ou la frontidre
a. L'énergie de résonance “observée” ET correspond & une énergie ol la partie réelle de la matrice de
collision s'annule; en d’autres termes, 'énergie de résonance est définie par

Se(Ef)RUES) = 1. (4.19)

Par ailieurs, la largeur d’une résonance I'; peut étre définie par I'approximation de Breit-Wigner au
voisinage de la résonance
Ti(E)

T (4.20)

8% (E) = arctan

ce qui donne, en utilisant (4.17)

Ry(ET)
[St(E)RE(E)];s:E{

I4(E) = 2P(E) = 2P(E) ¥, (4.21)
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ce qui définit 42 comme étant la largeur réduite observée de la résonance. On écrit également

Py (E)

BB )

TiE)=T
olt T'; est la largeur calculée A I'énergie de la résonance; c’est la grandeur disponible dans les tables.
8i le nombre de poles N est quelconque, le passage des grandeurs observées aux grandeurs formelles
est assez ardu {voir la référence [63)). Pour illustrer le probléme, nous choisissons ici le cas simple N = 1,
dans leguel Ia matrice de collision {4.13) conduit au déphasage

I'y(E)
(By — E — Se(BYY;)

&% (E) = arctan 3 {4.23)

qui est equivalent au déphasage (4.20) si 'on pose
E} = By — 7] S¢(E})
2 =7/ (1+ % SuED). (4.24)

ot la notation S représente la dérivée de S par rapport 4 Iénergie. Ces formules permettent de passer
aisément d’un type de paramétres i I’autre. Pour obtenir {4.24) nous avons utilisé I'approximation de
Thomas, qui consiste 4 linéariser le déplacement au voisinage de 1'énergie E7

Si(E) = Sy{(EY) + (E ~ E)S)(EY). (4.25)

Cette approximation est en général trés précise (voir figure 2.1). Le terme 4% S)(ET) est appelé “facteur
de déplacement”; il est d’autant plus important que 47 est grand ou, en d’autres termes, que la structure
en amas est marquée. On constate donc que la différence entre grandeurs observées et calculées provient
de deux définitions différentes de I'approximation de Breit-Wigner. Dans la définition (4.23), qui fait
appel aux grandeurs calculées, le facteur de déplacement apparait explicitement; la définition usuelle
{4.20) ne tient pas compte de ce terme. Les deux expressions sont équivalentes 4 condition de redéfinir
les parametres de la résonance. '

4.3 Sections efficaces de transfert
4.3.1 Formalisme

La théorie de la matrice R développée jusqu’ici ne concerne que des systémes & une voie ou, en d’autres
termes, des matrices R de dimension 1. Pour traiter les réactions de transfert, il est bien entendu
nécessaire de généraliser ce formalisme 3 plusieurs voies. Nous exposons ici les résultats principaux sans
donuer les démonstrations. Des détails peuvent étre trouvés dans les références [11, 37, 62]. L’extension
de la définition (4.15) aux problémes 4 plusieurs voies g’écrit

Reg(E)=) E%—z“j‘g | (4.26)
i

ol ¥;o est la Jargeur réduite du pdle ¢ dans la voie o. Dans la réaction 8Li(p,a)*He par exemple, les
labels « et B prennent les valeurs 1 et 2 correspondant aux voies SLi+p et a+>He, et 1'élément non-
diagonal R; se rapporte au transfert entre ces deux voies. On montre également que la matrice de
collision (4.13) se généralise de la fagon suivante

U(E) = (2*(E))" Z(E), (4.27)
ol un élément de la matrice Z s'écrit

Zos(E) = In(E) §ap — 0 \/kakg Rap(E) I:g (E), (4.28)
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et olt nous avons omis I'indice £ pour alléger les notations.

En toute généralité, le passage des grandeurs “formelles” aux grandeurs “observées” est assez com-
pliqué si le nombre de poles est quelconque. Nous nous limitons ici au cas ot N = 1, et aux gystémes &
2 voies (les indices « et 8 sont limités aux valeurs 1 et 2). En utilisant (4.27) et (4.28), nous avons

Il 1-— RllLf — RBoo Lo

Un = — \ 4.29
H O1 1 — Ry L) — Ry Ly (4.29)

Ip 1 — Ry Ly — Roo L

Unp = -2 :
2 Oy 1 — R\ Ly — Roglo
2iavkikav/ R Rz
U = Uy

~ 0.0: (1 = RuLy — RpLyy’

out L; et Ly représentent les constantes {2.22) dans les voies 1 et 2. L’énergie de résonance EY est donc
reliée 3 Iénergie du pdle E; par

B — By + 1{S1{B) + %52 BY) =0, (4.30)
qui étend (4.24) aux systémes & 2 voies. De la méme maniére, les largeurs réduites “observées” s’écrivent
Yo = ol (1 +42 S1(ED) + 4 Sy(ET)) , (4.31)

oll S, est la dérivée du déplacement par rapport 4 ’énergie. Les relations (4.30) et (4.31) permettent
donc de faire le lien entre les grandeurs expérimentales (ET,?,~3) et les paramétres de la matrice R
(El,ﬁff,f"}"%). Ce formalisme est illustré aux paragraphes suivants.

4.3.2 Exemple: la réaction >He(d,p)‘He

La réaction 3He(d,p)*He présente une résonance 3/2+ vers E = 0.25 MeV [64, 35]. Les moments orbitaux
dans les voies d’entrée et de sortie valent donc £; = 0 et £ ¢ = 2, respectivement. La section efficace (2.37)
 est calculée avec la définition (4.27) de la matrice de collision, et les données expérimentales [35, 64)
sont ajustées aveca =4 fm et ¢ = 5 fm.

Table 4.1 Paramétres de la matrice R pour la réaction ®He(d,p)* He.
Les largeurs réduites observées 73 et 'Tgcowespondent al'qg=0.026 MeV
et ['p = 0.19 MeV. Les énergies sont exprimées en MeV.

g=4fm a=05fm
E] 0.210 0.210
2% 0.147 0.098
% 0.038 - 0.027
E, 0.127 0.158
72 0.710 0.111
A3 0.045 0.031

Les paramétres obtenus sont présentés 4 la table 4.1 et les facteurs S correspondant sont donnés &
la figure 4.1. Pour les deux valeurs de a, nous avons pris les mémes énergie et largeurs de la résonance
(Bl = 0.210 MeV, T'y = 0.026 MeV, Tp = 0.19 MeV). La sensibilité du facteur S & énergie nulle est
d’environ 10%. Au-del de 500 keV, I'ajustement sous-estime les données expérimentales, ce qui provient
du fait que des ondes partielles £; > 0 devraient étre introduites.
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Figure 4.1: Ajustement en matrice R du facteur astrophysigue 5 He(d,p)* He.
Les données expérimentales proviennent des références [35] et [64].

4.4 Sections efficaces de capture

4.4.1 Formalisme

Le traitement des sections efficaces de capture est plus difficile car il nécessite le calcul d’éléments de
matrice des opérateurs électromagnétiques. Dans 'esprit de la matrice R, un élément de matrice évalué
entre deux fonctions ¥; et ¥; se sépare en deux contributions

< Wg|| MG >=< || M| T >ine + < Tg|[MIY; >ept, (4.32)

ot Min; et My, représentent les termes intérieur et extérieur respectivement. En utilisant le dévelop-
pement (4.3) de la fonction d’onde de collision avec la définition (4.7), on obtient

K2k

< W || MS|1E; >ime= i exp(i(Sms + dc)) (—
MKy

1/2
) S B < AIMSH >, (439
ij

ol la matrice B est donnée en (4.9). Pour I'élément de matrice extérieur, nous utilisons les formes
asymptotiques (2.14) et (2.15) des fonctions de collision, ce qui méne, pour les multipbles électriques, &

< Ws[|ME|¥ >en= CrFg [a W_p; es4+1/2(2K0) [fz.— (kp} — Ut‘Of,-(kP)] o dp, (4.34)

o Cy est I'amplitude de la fonction d’onde finale, et F le facteur géométrique déterminé en 3.3, dans
le cadre du modéle de potentiel. Une expression similaire s’obtient pour les muitipdles magnétiques.
Dans la région extérieure, un élément de matrice se calcule comme dans le modele de potentiel, avec les
formes asymptotiques des fonctions d’onde.

Dans (4.33), nous pouvons définir la probabilité de transition du pdle ¢ vers Pétat final

2J; +1

BloAi— f)= 27 11
]

| < TAIMS [l > %, (4.35)

qui correspond & la définition standard de la probabilité de transition entre deux états liés. La largeur
~ associée 4 cette transition s’écrit

__8n(A+1) E2A+1
TERA2A + 1) T

r B(o),i— f), (4.36)
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ky étant le nombre d’onde du photon émis. Pour une transition dounée, nous pouvons donc écrire Ia
section efficace de capture sous la forme

™ 2J; + 1 2, (4.37)

T REL A )L + 1) Uy
ou U, est défini par
£ . -1 — = 2Jp +1 87(A + I)kg)‘“
U, = iexp(i{dms +6c)) Y (B~ )ijv/Til; + CrFr L -
if i
x —ns.tp+1/2(2k1p) | 1e,(Kp) e (kp)| 0 dp. (4.38)
a

La définition (4.37) permet une écriture similaire pour les sections efficaces de capture et de transfert.
Dans (4.38), le premier terme correspond & la contribution interne; le second terme est la contribu-
tion externe, parfois appelée “capture directe”. Remarquons que ces deux contributions ne sont pas
indépendantes: la matrice de collision U4 apparaissant dans le second terme dépend des largeurs I'; par
'intermédiaire de (4.13).

Il est possible de décomposer (4.38) en utilisant la définition (4.13) de la matrice de collision [65].
De cette fagon, le terme extérieur ne dépend plus de la matrice de colligion, mais les largeurs -y du terme
intérieur sont remplacées par des largeurs « effectives qui tiennent compte de termes correctifs. Cette
technique présente 'avantage de faire disparaitre la matrice de collision de la contribution extérieure,
mais introduit des largeurs complexes, et dont la phase varie d'un péle & Pautre. Nous ne développerons
pas cette approche ici. ' :

Dans beaucoup d’applications, un des deux termes de (4.38) domine nettement l'autre. Sila capture
s'effectue vers un état fortement 1ig, k¢ est grand, et la contribution extérieure peut étre négligée. On
aboutit alors & I’expression

2
w 27 +1 1 o
o B7 /Tl 5 4.39
U(: k2 (21-1 + 1)(21-2 + 1) ;( )ZJ le_"'}',_'; 7 ( 3 )
dont découle la formule de Breit-Wigner pour la section efficace de capture
T 2J; + 1 it (8.40)

7R L+ )L+ ) (E-E) + 552

obtenue en supposant N = 1. Si, par contre, ks est petit, la contribution extérieure de (4.38) est
dominante, et la section efficace se réduit 4 I’approximation extranucléaire discutée en 3.4.4.

4.4.2 Lien entre grandeurs “observées” et “calculées”

Comme nous I'avons vu pour les sections efficaces élastiques, les paramétres de la matrice R ne sont
pas rigoureusement égaux aux grandeurs observées. Si le nombre de péles est supérieur 3 1, le lien
entre les grandeurs “observées” et “calculées” est relativement complexe [63]. Dans le cas ot N =1, les
grandeurs observées sont définies par la paramétrisation

11' 2J;+1 Il

&~ — 4.41
N B Rh T EL 1) (E-E) T4 (441

Les commentaires présentés 3 la fin du §4.2.2 restent valables ici; la différence entre les grandeurs
observées et calculées provient de différentes définitions des parameétres utilisés dans Papproximation de
Breit-Wigner. L’énergie EJ et la largeur en particules I sont données en (4.24); la largeur -y observée
Ty s’obtient par

Ty =Tt /(1 +47S'(BY)). (4.42)
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Remarqguons que la double somme se trouvant dans (4.38) et (4.39) peut 8’écrire d'une autre maniére.
A Vappendice B, nous montrong que, si I'on néglige la composante extérieure, la section efficace de

capture (4.39) peut s’écrire
% (/Lil'y/ (B — E)
1~ LR(E)

2

TR (2I + D)2 + 1)

T¢

(4.43)

Cette expression fait donc apparaitre une somme simple, et introduit explicitement la matrice K de
Ponde initiale. Remarquons que le signe des éléments de matrice (4.33) peut étre aussi bien négatif que

positif. En conséquence, les termes \/f‘.,,,- apparaissant dans (4.39) et (4.43) doivent étre compris avec
leur signe. Ce signe détermine le caractére constructif ou destructif de I'interférence entre les pdles.

4.4.3 Exemples

Comme nous 'avons fait au §4.3, nous appliquons la méthode de la matrice R aux réactions "Be(p,y)®B,
3He(a,v)"Be et 2C(p,7)!3N qui constituent des exemples typiques de réactions de capture i basse
énergie. A nouveau, le but de ce paragraphe est d’illustrer la méthode, sans essayer d’obtenir le meilleur
ajustement possible.

2
=
L
S8
[&)]
2
@ =0 {exi)
L o o
=0 (im
0 - - , - {int)
0 1 2
0.8
5 6l *Hela,y)'Be(gs)
3 o
wn
x
§ a4 F
8
T ozl
w =0
0 ) =0 (ext)
o 1 2 3
Een (MeV)

Figure 4.2: Ajustement en matrice R des facteurs astro-
physiques "Be(p,7)¥B et *He(w,v) Be (état fondamental
3/27 uniguement).

Discutons d’abord les réactions non résonnantes "Be(p,y)’B et *He(c, 7)"Be présentées & la figure 4.2.
Les paramétres sont donnés i la table 4.2. Pour la réaction "Be(p,7)®B, nous séparons les composantes
intérieures et extérieures. La composante extérieure, équivalente & I'approximation extranucléaire (voir
§3.4.4), reproduit bien les données expérimentales en-dessous de 0.4 MeV, mais les sousestime net-
tement au-deld de 1 MeV. Dans cette zone d’énergie, l'interaction & courte portée ne peut plus étre
négligée. Celle-ci est simulée par I'introduction d'un pbdle, dont I'énergie est choisie égale & 5 MeV. Avec
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Table 4.2 Paramétres de la matrice R pour les réactions “ Be(p,7)®B et
$He(,v)" Be. Le rayon vaut a = 5 fm.

"Be(p.7)®B SHe(a,7)"Be
g 2+ 3/2-
E; (MeV) —0.137 —1.54
Cy (fm~1/2) 0.75 6.0
Paramétres observés
E7 (MeV) 5.0 4.0
¢ (MeV) 0.49 0.02
Ly1 (MeV) 6.0 x 10~° 8.0 x 1073
Paramétres calculés
E; (MeV) 4.97 4.0
3 (MeV) 0.49 0.02
Iy (MeV) 6.03 x 1073 8.0 x 1075

les parametres de la table 4.2, l'effet de ce pdle est important et clairement visible. En ajoutant la
composante £ = 2 (purement externe car la contribution interne est négligeable), on obtient un accord
raisonnable avec I'expérience. Rappelons encore que les paramétres choisis ici sont illustratifs, et que
Pajustement pourrait encore étre amélioré en optimisant ces parameétres.

Pour la réactions *He(a, v)"Be, nous ne considérons que les transitions vers P'état fondamental de
"Be. Les mémes conclusions que précédemment peuvent &tre obtenues, mais il est possible ici d’ajuster
le facteur § avec un terme extérieur uniquement. I’onde partielle £ = 2 constitue la majeure partie de
Ia section efficace au-dela de 1.5 MeV. L'introduction d*un péle de haute énergie (voir table 4.2) permet
de modifier la dépendance en énergie. Cet exemple, ainsi que la réaction "Be(p,7)%B, montrent que la
méthode de la matrice R peut parfaitement &tre appliquée i des réactions non résonnantes. Dans ce
cas, un pole situé & haute énergie simule l'effet de la région intérieure.

Table 4.3 Paramétres {en MeV) de la matrice R pour la réaction 2C(p,y)!3N. Le
rayon vaut a = 6 fm.

N=1 N =1 (opt) N=2
Paramétres observés
E" 0420 0.416 0.420, 3.0
I, , 0.033 0.032 0.033, 1.8
T, 5.0 x 1077 9.0 x 107 5.0 x 10°7,8.0 x 10~3
Paramétres calculés )
B —0.14 —0.15 —0.31,2.9
oa 0.60 0.61 0.92, 0.51
I, 82 x1077 1.5 x 106 2.4 x107%,8.0 x 1075

La réaction résonnante '2C(p,y)!%N est illustrée & la figure 4.3; les paramatres sont donnés & la table
4.3. Dans un premier temps, nous avons négligé la composante extérieure (Cy = 0). De cette maniére,
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le facteur astrophysique expérimental ne peut pas étre reproduit avec précision par I'approximation de
Breit-Wigner (N = 1) en utilisant les parameétres expérimentaux de la résonance 1/2% 3 0.42 MeV. Si
Paccord est raisonnable au voisinage de la résonance, le calcul sous-estime d’un facteur 2 les données
expérimentales 4 basse énergie. L’ajustement peut &tre amélioré en optimisant les parametres {ligne
interrompue 4 la figure 4.2), mais la largeur du pic est alors trop grande. Une amélioration possible
consiste & introduire un second péle dans le développement de la matrice R (courbe N = 2 3 la figure
4.3). Les paramétres de ce second pole sont donnés 4 la table 4.3. On constate une amélioration sensible
de I'ajustement.
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Figure 4.3: Ajustement en matrice R du facteur astro-
physique 2 C(p,7) 3N (voir tezte).

Il est également possible d’obtenir un excellent ajustemeni des données en introduisant une com-
posante extérieure (C; = 0.96 fm~/2). Au bas de la figure 4.3, nous avons repris I'approximation de
Breit-Wigner (N = 1) & laquelle nous avons ajouté le terme extérieur. La contribution extérieure est
illustrée en traits interrompus pour ¢ = 5 fin et @ = 6 fm. Les composantes intérieures et le facteur
astrophysique total sont similaires pour ces deux choix de frontiére. Cette réaction illustre bien la dis-
cussion du §2.7, ol nous avons attiré P'attention sur une certaine confusion qui existe dans la littérature
quant au traitement des réactions résonnantes. La section efficace peut s’écrire

o =|\/Oint = \fﬂgmtlz (4.44)

Oll Oint et Oeyt Teprésentent les termes intérieur et extérieur respectivement. La phase entre ces deux
amplitudes est toujours réelle; elle est positive dans le cas prégent. La confusion mentionnée pilus haut
provient du fait que beauconp d’auteurs traitent g.,; comme étant une composante non-résonnante,
calculée dans le modéle de potentiel par exemple. Cette procédure n’est pas justifiée du fait que geqy
dépend implicitement de la région intérieure par l'intermédiaire du déphasage. Le terme oy, bien
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que ne représentant qu'une petite partie de la section efficace totale, présente également une structure
résonnante. La dénomination “capture directe” pour gy est donc mal adaptée; il faudrait plutét
parler de “correction par rapport 4 'approximation de Breit-Wigner” puisque o.g n’est pas un terme
non-résonnant. Il est donc capital d’utiliser des contributions interne et externe cohérentes, car la
décomposition dépend du modgle utilisé (ceci est bien illustré par le fait que les contributions extérieures
pour ¢ = 5 fm et a = 6 fm different d’un facteur 2, malgré que le résultat final soit peu dépendant de
a).

5 Meéthodes indirectes

5.1 Dissociation coulombienne
La réaction de photodésintégration

c+y—>a+b (5.1)
représente la réaction inverse de la réaction de capture

at+b—=c+y (5-2)
et leurs sections efficaces (0p et o¢ respectivement) sont reliées par le théoréme de réciprocité

2L, + (2L + 1) &?
= —_— 5-3
22 +1) RO (5.3)

ot I; représente le spin du noyau ¢, k est le nombre d’onde associé au systéme a + &, et k, le nombre
d’onde du photon émis. Dans pratiquement toutes les applications, la longueur d’onde du photon est
beaucoup plus grande que celle du systéme a + b, ce qui implique

k2

E > 1, ) (5.4)

et la section efficace de photodésintégration est nettement plus grande que la section efficace de cap-

ture. Cette méthode permet donc de compenser l'exiréme petitesse des sections efficaces d’intérét
astrophysique.

‘@

I\y/)@b)

Figure 5.1: Schéma de la réaction de photodissociation.

Dans les expériences de dissociation coulombienne {66, 67], le noyau ¢ est envoyé sur une cible lourde
produisant un champ intense de photons virtuels (voir figure 5.1). En supposant que I’excitation du
projectile est purement coulombienne, la section efficace d’excitation s'écrit

do 1 dn

——— DT e——— ———— -5
dQdE, ~ E, a0 °P (5:5)
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ol {2 est Pangle de déflection et dn/d) est le nombre de photons virtuels. Cette grandeur ne dépend
pas de la structure interne du projectile, mais de la cinématigue du mouvement relatif.

La validité de la formule (5.5) dépend essentiellement de deux conditions: (i) L’excitation du pro-
jectile ¢ est purement coulombienne et les effets nucléaires sont négligeables. (i) Les effets de “post-
accélération”, c’est-a-dire une variation de 1'énergie relative des fragments a et b aprés la collision, sont
négligeables.

Ces conditions sont en général remplies lorsque I'énergie du faisceau incident est élevée, et I’angle
de diffusion petit. Les premiéres expériences ont été effectudes sur la dissociation ®Li— a+d & 156 MeV
[68]. Elles visaient essentiellement 4 tester la précision de la méthode. Plus récemment, la dissociation
coulombienne a été utilisée avec des faisceaux radioactifs, notamment 40—1*N+p [69, 70} et *B— "Be+p
[71, 72]. Pour cette derniére réaction, on peut montrer que 'influence de la contribution E2, négligeable
dans la section efficace de capture (73], est fortement amplifiée dans le processus de dissociation. Dans
ce cas, la section efficace d’excitation coulombienne (5.5) doit prendre en compte I'interférence entre les
multipolarités E1 et E2.

5.2 Méthode de constante de normalisation asympiotique

Nous avons vu an §3.4.3 que, dans une réaction de capture vers un état faiblement 1ié, la contribution aux
éléments de matrice de transition provient essentiellement du comportement asymptotique des fonctions
d’onde. Un cas typique est la réaction "Be(p,7)®B oii I'état fondamental de 8B est 1ié par 0.137 MeV.
La figure 3.2 montre clairement que la contribution des petites interdistances est négligeable dans les
éléments de matrice.

Dans les conditions de capture extérieure, la section efficace vers un état final f peut s'écrire sous
la forme

af(B) = |Cs’54(E), (5.6)

oit Cy est la constante de normalisation asymptotique (ANC), qui représente I'amplitude de la fonction
d’onde finale dans la région extérieure, et G¢(E) est une fonction indépendante du modeéle. L’'idée de
la méthode ANC est de réaliser une réaction de transfert dans laquelle un nucléon du projectile est
transféré vers la cible. Un exemple est la réaction "Be(*He,d)®B utilisée pour déterminer la constante
ANC du ®B [74]. Dans le formalisme DWBA [74, 54], la section efficace de transfert est directement
proportionnelle & |C¢|2. Cette méthode indirecte semble donc & premigre vue idéale puisque les sections
efficaces de transfert sont en général assez élevées et peuvent étre obtenues expérimentalement avec
une excellente précision. Le probléme de la méthode ANC est que le formalisme DWBA est basé sur
différentes approximations, et que les sections efficaces dépendent de potentiels dans les voies d’entrée et
de sortie (dans notre exemple, les voies “Be+3He et ¥B+d) qui sont en général mal connus. La méthode
semble donner des résultats qui dépendent peu de la réaction de transfert utilisée [75], mais des calculs
récents indiquent que, pour la réaction "Be(p,y)®B, I'incertitude sur les potentiels optiques induit une
erreur de 'ordre de 15% sur la constante |C;|? [54].

6 Les taux de réaction

6.1 Introduction

Comme nous 1'avons vu au chapitre 2, le taux de réaction 4 la température T s’écrit

8

) [ 58 expl-2mn - BjksT)aE, 6.1)

Na<ov> = NA(

ol nous avons fait apparaitre le facteur astrophysique S(E). Le calcul du taux s’effectue différemment
selon que le facteur astrophysique est résonnant ou non-résonnant. Chaque cas est traité dans les
paragraphes suivants.




294

Remarquons que nous supposons ici que la réaction est non-thermalisée on, en d’auntres termes, que
seul I'état fondamental des noyaux en collision contribue 3 la section efficace. Cette approximation est
trés bonne pour les noyaux légers et les températures peu élevées (14]. Si un des noyaux présente un
état excité de basse énergie (comme le ’F par exemple), la probabilité que cet état soit peuplé n’est
pas négligeable, et le taux de réaction doit tenir compte de cet effet.

6.2 Taux de réaction non-résonnant

Dans une réaction non-résonnante, le facteur astrophysique varie lentement avec Iénergie. Dans ces
conditions, des approximations assez précises peuvent étre effectuées pour évaluer I'intégrale (6.1). On
montre [2] facilement que, en bonne approximation

E—Eg)21 6.2)

exp(—2m1) — EfkpT) ~ exp(—3Ey/ksT) exp — (AE0/2

ou Ey et AEp ont été définis en 2.1. Ces grandeurs définissent le pic de Gamow, dans lequel la section
efficace doit étre connue. Rappelons qu’elles dépendent fortement de la température. En supposant que
S(E) ~ S(Ey) au voisinage de Ey, l'intégrale (6.1) peut étre effectuée en utilisant (6.2). On obtient

32E,

S (hT) P30 kaT) S(B0). (63

Ni<ov> =2 NA(

Le taux de réaction varie donc rapidement avec la température. Un exemple est donné 3 la figure 6.1
avec la réaction *H{e,v)7Li [14].
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Figure 6.1: Teuz de réaction *H{a,v)"Li [14].
La formule {6.3) contient essentiellement deux approximaiions:

& Le facteur astrophysique est constant au voisinage de Eqy. Si on suppose une variation lmea.lre on
montre {2] qu'il suffit de remplacer S(Ey) par S(E; + 5kzT/6) dans (6.3).

e L’approximation gaussienne (6.2) est utilisée. Une intégrale plus précise [2] de (6.2) conduit au
facteur additionnel (1 + 5kgT/36E,).

Le taux de réaction (6.1) s’écrit donc, en améliorant Ia précision de (6.3)

1
32E, z 3E,

N ~ Nyl —F
A<ov> A (3MmN(kBT)3) ( kgT

o2 s+ Sham) (1435203

o (6.4)
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Les différences entre (6.3) et (6.4} sont en général petites, mais peuvent devenir significatives & hautes
températures. Certaines tables de taux de réaction [14] utilisent une approche plus analytique pour
paramétrer le taux de réaction. Supposons un développement au second ordre du facteur astrophysigue

S(E) ~ So + SyE + %S{)’Eg. (6.5)

En utilisant I'approximation (6.2), il est possible d’effectuer exactement 'intégrale (6.1). Le taux de
réaction s’écrit [14]

32E,

: 7 3Ey
A P T ———) Sess. 6.6
Ny<ov> Nga (3#mN(kBT)2) exp( kBT) eff (6.6)
ol Sery est donné par
bkpT p 35 1 89
= it t —kpT). 6.7
Sepy = So(l + 36, }+ So(Bo + 3ekpT) + 55y Eo(Eo + gpkpT) (6.7)

C’est 'expression analytique utilisée par Fowler et al. [14]. Cette expression conduit 4 un développement
en puissances de T'/3, jusqu'au terme T8/ 3. elle permet de déterminer le taux de réaction & partir des
propriétés du facteur S 4 énergie nulle.
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Figure 6.2: Rapport entre le taur de réaction exact et
Papprorimation (6.7).

L’équation (6.7} fait 'hypothése que le facteur astrophysique peut étre bien approché par un
polyndéme du second degré. A la figure 6.2, nous présentons le rapport entre le taux de réaction exact
(calculé numériquement) et le taux approché (calculé avec (6.7)) pour les réactions *He(w,v)"Be et
3He(d,p)*He. La premiére réaction est purement non-résonmnante et le facteur astrophysique est bien
approché par un polynéme de degré 2 dans un grand domaine d*énergie. La formule (6.7) donne donc
une excellente approximation. Par contre, le facteur astrophysique 3He(d,p)*He présente une résonance
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large & Eqp = 0.25 MeV (voir §4.3.2). A basse température (jusque Ty = 1), les valeurs de E; sont
dans un domaine d'énergie ol 'approximation polynomiale est trés bonne. Par contre, pour Ty > 1, les
valeurs de Fy se situent au voisinage de la résonance, et I’approximation n'est plus valable. La figure 6.2
montre que des erreurs trés importantes peuvent apparaitre en utilisant (6.7) &4 hautes températures.

6.3 Taux de réaction résonnant

Lorsque le facteur astrophysique présente une forme de Breit-Wigner, la formule générale (6.1) reste
bien entendu valable. 1l faut cependant prendre en compte le fait que S(E) ne varie pas lentement au
voisinage de I'énergie de résonance. Lorsque l'on analyse I'intégrant de (6.1) pour une résonance, on
trouve qu’il présente toujours deux maxima: I'un 4 I'énergie de la résonance et Pantre 4 I'énergie du pic
de Gamow. Cette situation est illustrée & la figure 6.3 avec la réaction 2C(p,7)'*N entre Ty = 0.2 et
Ty = 0.3. Om voit clairement que, & F = 0.42 MeV (1’énergie de la résonance), I'emplacement du pic
est indépendant de la température. Il existe un deuxiéme maximum correspondant au pic de Gamow,
et qui varie sensiblement avec la température.
Le taux de réaction résonnant peut donc se diviser en deux termes

No<ov>=N4y<ov>gp +Ni<ov>rp (6.8)

ol Ny < ov >g correspond an maximum a F = Ep. Pour une résonance étroite, on a

3

z E '
) Wuryexp(—; %), 6.9)

29

Npy<ov>p=Ng| ———
4 o (umeBT
ol wy est appelé la force de résonance (“resonance strength”) et vaut

e 27 +1 T
T RhL+ D)L+ ) T+ T2

(6.10)
J étant le spin de la résonance et (I'y,I'p) les largeurs dans les voies d’entrée et de sortie. Dans une
réaction (p,y) & basse énergie, on a généralement

Iy « Ty, (6.11)

et

o 2J +1
T L+ DR+ 1)

I, (6.12)

La force de résonance est donc proportionnelle & 1a plus petite des largeurs partielles.

Le second maximum de I'intégrant (6.1) conduit au terme appelé “queue de résonance” (“resonance
tail”} dont la forme analytique est identique & celle du taux non-résonmant {6.4) en utilisant une forme
de Breit-Wigner pour S(E). On a donc

328,
Jumpy(kpT)3

5kBT)

I (6.13)

1
z 3E,
Ny < ov>p NA( ) exp (-—*ﬁ) Sr(Ey + 5kpT/6) (1+
B
ol Sg(E) est le facteur astrophysique défini 4 ’approximation de Breit-Wigner.
Comme on le constate a la figure 6.3, les amplitudes relatives des deux contributions varient avec la
température. Dans la pratique, excepté dans une zone de température assez limitée (correspondant 4 la
température au Ey = Eg), un seul terme contribue réellement.
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Figure 6.3: Intégrant de (6.1) pour la réaction 2 C(p,y)'°N
d différentes températures.

7 Conclusions

Dans ce travail, nous avons essayé de donner une vue d’ensemble des problémes théoriques liés 3
Pastrophysique nucléaire. La caractéristique principale des réactions entre particules chargées est qu’elles
se produisent 4 des énergies trés basses A 1’échelle nucléaire et que les sections efficaces sont extrémement
petites. Une autre caractéristique importante est qu’il est pratiquement impossible d’établir des sys-
tématiques. Dans les noyaux légers, chaque réaction a ses propres particularités et difficultés. Ceci est
vrai aussi bien du point de vue théorique que du point de vue expérimental.

Tl est néanmoins possible d’établir une sorte de hiérarchie parmi les réactions d’intérét astrophysique.
Les réactions de transfert, d’origine nucléaire, sont caractérisées par des sections efficaces plus grandes
que les réactions de capture, d’origine électromagnétique. Par ailleurs, le fait qu'une réaction soit
résonnante ou non-résonnante influence trés fort la section efficace.

Nous avorns passé en revue différents modéles fréquemment utilisés en astrophysique nucléaire. A
Theure actuelle, et vu I'importance croissante des expériences impliquant des faisceanx radioactifs,
les méthodes indirectes connaissent de plus en plus de succés puisqu’elles permetient de contourner le
probléme majeur des petites sections efficaces. Un travail considérable a été effectué depuis une vingtaine
d’années pour étudier les réactions d’intérét astrophysique. Si les réactions impliquant des noyaux légers
semblent actuellement suffisamment bien connues, il reste quelques cas, tels 2C(a,y)'*0O qui sont loin
d’8tre résolus et qui nécessitent encore beaucoup d’effort pour arriver 4 la précision souhaitée. Dans
les domaines de 1a nucléosynthése des noyaux lourds, des problémes supplémentaires liés a la densité de
niveaux apparaissent. Une meilleure connaissance de ces sections efficaces constitue donc un challenge
pour les années futures.

Je tiens & remercier Daniel Baye pour les innombrables discussions que nous avons eues sur le siujet,
ainsi que Carmen Angulo, Marianne Dufour et Pierre Leleux pour leurs commentaires sur ce texte.
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Appendice A

Nous donnons ici les formules nécéssaires au modele de potentiel pour des systémes composés de
noyaux dont le spin est quelconque. Dans le systéme de coordonnées défini en 3.1, les opérateurs
électromagnétiques s'écrivent

S = ML)+ M, (ED) + M, (€D), (A1)

ol I'on fait apparaitre un terme relatif, et les moments internes des noyaux. Cette formule est rigoureuse
pour A < 2. Pour les multipdles d’ordre supérieur, des fermes mixtes peuvent contribuer.

Nous devons calculer les éléments de matrice de ces trois opérateurs entre les fonctions (3.5) du
modéle de potentiel. En utilisant les propriétés des opérateurs tensoriels irréductibles, on obtient pour
le terme radial des multipéles électriques

J s A A o
<STIIME VT > = e (Zl(-f)h + Zg(__j)x) (—1)ftdethigy
x[(27: + )2ty + D2 < Yy [W31¥s, >
Ji Jf A s Jyns X Jims
) { & &4 L } fg 9e;1; (PP gp,1. () dp, (A.2)

ou I’élément de matrice réduit entre harmoniques sphériques vaut

1 1
<Y l[Ya[[Ye, >=< £;010/¢f 0> [(2‘“' N2t + )}

(30 + 1) (4-3)

Les éléments de matrice impliquant les moments internes s’obtiennent par

o . 1
e}'};’IIMA EDITET > = Gy, [(2F + 12T + 1)(2L; + 1)(20; + 1)]2

x(_l)nﬂz—Jf—.ef{ —2 gz 1;{ }{}1:: ;{f ;} }
x <P IMEEDIS" > [ Gl O alE ) e (Ag)

L’élément de matrice pour le noyau 2 s’obtient en permutant J; et Ir. Pour A = 2, Pélément de matrice
fait donc apparaitre le moment quadrupolaire Q(1). Celui-ci est défini par

QU = /755 < BEOILL >< ¢ MEED 6" > (A5)

qui n’est différent de zéro que si I; > 1.
Pour les multipdles magnétiques M1, nous avons

7\ A} + Zp A3

<TIME )|l > = (B + 1)(26; + 1)(2J; + 1)/4n1? 60, 01,1,

oI N A1 A5 (AL + 4s)
. . . J' J 1 ca Jemw T
X(—l)‘g‘”‘“‘“{ 6 o L }/0 9e/r] Py o7 (P dp.  (A)
et
. g 7 1
<GINMYENIT > = G, [(20: + D@D + D@E + 1)(2Tf + 1)]2

x(—=1)f+E=dr—t; L I Iy g Jp 1
L 1 5 Iy I ¢

x < g MY ENIP™ > fﬂ Gl OGP de, (AT
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ol cette fois nous faisons apparaitre le moment magnétique du noyau 1

u(t) =37 < BR10IE1, >< 61 MY EDIIP" >, (4.8)

qui n'est différent de zéro que s1 I} > 1/2. 1l est possible d’établir des formules pour les multipdles
magnétiques d’ordre quelconque, mais ces formules sont trés lourdes, et ne sont que trés rarement
utilisées. Nous nous limitons donc icia A =1.

Appendice B

Dans cet appendice, nous esquissons la démonstration de quelques formules développées au chapitre
4, consacré A la matrice R. Les formules (4.14) et (4.37) donnant la matrice de collision et la section
efficace de capture font intervenir 1'inverse de la matrice B définie en (4.9). Cette matrice présente une
forme particuliere qui permet de I'inverser exactement. La matrice B s’écrit:

Byj = (E; — E)by; — LA;. (B.1)

BEcrivons son inverse sous la forme

_ di; L7,
E = B * G- B E - B (B-2)

ot b est une constante 4 déterminer. En exprimant que le produit de (B.1) et (B.2) donne la matrice
unité, on trouve pour &

<2
"Y.
b:l-—LZ:Ei:E:I—LR (B.3)
1

_ ol Pon a utilisé la définition (4.15) de la matrice R. En utilisant (4.13), on montre facilement que

(1—LR)U = 5(1 —I'R), (B.4)

ce qui démontre (4.14). De la méme maniére, on démontre que
= = 5"\/ Hi:m'
(1 = LR} 3 (B )iy Tily; = ‘EET__E“* (B.5)
ij ij

ce qui conduit directement & (4.43).
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