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Resumen

La reaccién Mg(p,y) es el principal mecanismo de produccion estelar del radioisétopo
26A1. Dada la vida media del 2°Al (7~10° a), este radioisétopo puede escapar de la estrella que
lo origina y decaer en el medio interestelar. La deteccion de la radiacion gamma generada en
este decaimiento permite rastrear los sitios de produccién de 2°Al en la Via Lactea y ajustar
asi los modelos de nucleosintesis. Para esto 1ltimo es necesario, ademas, precisar la tasa de
produccién de la reaccién resonante *Mg(p,7y)?°Al en el rango de energias estelares.

Previo a este estudio, las intensidades de las resonancias de esta reaccion se determinaron
mediante la deteccién en linea de rayos gamma de desexcitacién del niicleo compuesto 2°Al.
Sin embargo, a las energias estelares, muy por debajo de la barrera coulombiana, la reaccién
tiene una produccion en extremo baja y su medicién se dificulta por causa del fondo gamma
ambiental y el fondo producido por reacciones en elementos contaminantes.

Para eludir estos inconvenientes, en este trabajo se desarrollé un método de medicion
alternativo, basado en la alta sensibilidad de la espectrometria de masas con aceleradores
(AMS). En este método, se bombardean blancos de MgO con un gran nimero de protones
(del orden de 10'%) a las energias de resonancia. A continuacién, estos blancos son tratados
quimicamente, agregando y homogeneizando una cantidad bien determinada del is6topo
estable 27Al y eliminando el Mg que lo componia originalmente. Las muestras asi generadas
contienen el 2°Al producido en la reaccién p + Mg y la cantidad de los mismos se determina
midiendo la concentracién 2°A1/27Al mediante la técnica AMS.

La pequeia cantidad de 2°Al presente en las muestras (del orden de 10% — 107 4tomos) hizo
necesario optimizar la eficiencia de deteccién. A estos efectos, las mediciones de concentracién
de las muestras se realizaron extrayendo es estas el ion molecular 2A10~ de la fuente de iones.
Dado que el ion molecular es hasta 25 veces mas prolifico que el ion atémico Al~ utilizado
usualmente, su empleo permitié incrementar la eficiencia de deteccién hasta un valor de
4 x 1075,

Como contrapartida, el ion molecular 2°A10~ sufre la interferencia del ion isobdrico
26\[gO~. Por lo tanto, la aplicacién de este método requirié la supresién del 26Mg, la cual
se efectudé mediante la técnica de iman con gas y una separacién quimica muy selectiva. A
este fin se desarrollé un procedimiento quimico que redujo la presencia de 2Mg a niveles del
orden de 5 ppm en muestras de 500 ug de Al. Esta supresion de la interferencia isobdrica,
conjuntamente con la eficiencia de deteccién lograda, permite detectar la presencia de 2°Al
en muestras conteniendo tan sélo 10° dtomos de este isétopo.

Mediante este nuevo método se determiné la intensidad de tres resonancias de la reac-
cién *Mg(p,7). Estas resonancias, con energias E*°= 316,1; 389,0 y 434,5 keV dominan la
produccién estelar de 2°Al en novas y presupernovas (0,1 GK < T < 1,5 GK). Los resulta-
dos obtenidos en este trabajo coinciden con las mediciones mas recientes de estas resonancias.

Palabras claves: 25 Mg(p,y )?SAl, intensidad de resonancia, espectrometria de masas con aceleradores






English Summary

MEASUREMENT OF THE *Mg(p,7)*Al REACTION AT STELLAR
ENERGIES VIA ACCELERATOR MASS SPECTROMETRY

The »»Mg(p,y) reaction is the main mechanism for the stellar production of the ra-
dioisotope 2°Al. Due to its long mean life (7(26A1)~10° a) this radioisotope may escape from
its originating star and decay in the interstellar medium. The detection of the radiation
generated by its decay allows to trace the 2Al-producing spots within the Milky Way, and
hence to impose constrains on nucleosynthesis models. For this purpose, it also necessary
an accurate knowledge of the production rate of the »Mg(p,7)?°AlY resonant reaction at the
stellar energy range.

Previous to this work, the resonance strenghts of this reaction were determined by on-
line detection of the prompt gamma-ray from the deexcitation of the compound nucleus 2°Al.
However, at stellar energies, far below the Coulomb barrier, the reaction has an extreme-
ly low production rate and its measurement is hindered by room gamma background and
background produced by reactions on contaminating elements.

To overcome this hindrance, in this work an alternative method based on the high sen-
sitivity of the accelerator mass spectrometry (AMS) was developed. In this method, MgO
targets are proton-bombarded (in amounts of 10'?) at each resonance energy. Subsequently,
these targets are chemically treated, adding and homogenizing a well-determined amount
of the stable 27Al isotope and eliminating the original Mg from the sample. The samples
generated in this way contain the 2°Al produced in the p + Mg reaction, and their amount
is determined measuring the 26A1/27Al concentration by means of the AMS technique.

The small amount of 2°Al contained in the samples (in the order of 105 — 107 atoms) re-
quired an optimization of the detection efficiency. To this end, concentration measurements
on samples were done extracting molecular 2A10~ from them. The use of the molecular ion,
about 25 times more prolific than the commonly-used atomic Al~ ion, yielded an improve-
ment in the detection efficiency up to a value of 4 x107°.

However, the molecular ion 2°A10~ suffers the drawback of 2MgO~ interference. There-
fore, this method requires the suppression of the 2Mg isobar, which was achieved by means
of a gas-filled magnet and a highly selective chemical separation. To this end, a chemical pro-
cedure was developed which is capable of suppressing 2 Mg down to contamination levels of
about 5 ppm from small (500 pg) Al samples. This background suppression, combined with
the achieved detection efficiency, allows to trace 2°Al nuclei in samples containing amounts
down to 10° atoms of this isotope.

III



By means of this new method, the strength of three resonances of the reaction »Mg(p,7)
were determined. These resonances, with energies of Ell,ab: 316.1, 389.0 and 434.5 keV, dom-
inate the stellar production of ?°Al in novae and presupernovae (0.1 GK < T < 1.5 GK).
Results obtained in this work agree with most recently obtained values for these resonances.

Key words: 2° Mg(p,v)*Al, resonance strength, accelerator mass spectrometry
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Capitulo 1

Introduccion

La observacion del cielo estrellado fasciné e intrigé a la humanidad por siglos. La as-
tronomia, nacida de esta curiosidad ya en los comienzos de la civilizacion, exploré la na-
turaleza en la mayor de sus escalas, explicando el movimiento de planetas y estrellas y
expandiendo el limite del universo conocido al dominio de las galaxias y cimulos de gala-
xias. Sin embargo, para comprender los procesos estelares debi esperarse hasta mediados del
siglo XX cuando, con el advenimiento de la fisica nuclear, fue posible comprender el mundo
microscopico de las particulas elementales.

De esta conjuncion entre la astronomia y la fisica nuclear nacié la astrofisica, cuyos
propositos principales fueron explicar la generacion de energia en las distintas fases de la
evolucion estelar y el origen de los elementos quimicos y sus is6topos en el universo.

La idea de que la energia del Sol y de las estrellas proviene de reacciones nucleares en su
interior es debida a Eddington, quien mostré que una enorme cantidad de energia puede ser
almacenada en un nucleo atémico, y a Rutherford, quien mostré que esta energia puede ser
liberada en una reaccién nuclear . De la idea de que las estrellas generan su energia mediante
reacciones nucleares se siguié que, a su vez, los elementos quimicos eran transmutados y
sintetizados alli. Cuando, en la década de los 40, se conocieron secciones eficaces de cap-
tura neutronica para muchos nicleos pesados, Hughes, Alpher, Bethe y Gamow notaron la
relacién inversa existente entre la seccién eficaz y la abundancia relativa de estos elementos
en el Sistema Solar. Se establecia asi un primer vinculo entre propiedades nucleares y la
composicion de cuerpos celestes. En 1957, contando con mas datos sobre abundancias de
elementos en el Sistema Solar, Burbidge, Burbidge, Fowler y Hoyle [1] formularon la teoria
de la nucleosintesis estelar, estableciendo que todos los elementos desde el carbono hasta el
uranio se forman en interiores estelares.

Este esquema de la nucleosintesis estelar fue corroborado por numerosos datos experi-
mentales sobre la abundancia de los elementos quimicos en el Sistema Solar, en estrellas de
distintas edades, en el medio interestelar de nuestra galaxia e incluso en otras galaxias (ver fig.
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Figura 1.1: Abundancia relativa de los elementos en el cosmos. La normalizacién es tomando
la abundancia del Si como 10° [2].

1.1). Estos datos, observados a través de emisiones electromagnéticas de las capas electrénicas
de los atomos, revelan sélo abundancias de elementos y no discriminan los distintos isétopos
de un elemento, pues éstos tienen espectros indistinguibles. Sin embargo, las propiedades
nucleares de los is6topos pueden ser muy distintas y es necesario conocer la abundancia
individual de cada uno de ellos para poder corroborar experimentalmente los calculos de

nucleosintesis.
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1.1. Radiois6topos en el cosmos

Los radioisétopos, a diferencia de los nicleos estables, pueden ser identificados individual-
mente a través de su radiaciéon gamma caracteristica. La posibilidad de detectar radiois6topos
en el cosmos fue propuesta por primera vez por Clayton y Craddock en 1965 [3] y concretada
en 1982 [19]. En esa oportunidad se identificé la transicién E, = 1,809 MeV, proveniente
del decaimiento de 2°Al (T3, = 0,716 Ma). Dicha transicién, originada en el centro de la
Via Lactea, fue la primera deteccién de radiacion gamma de origen extra-solar. Este ha-
llazgo demostro claramente que la nucleosintesis estd activa en la actualidad y ofrecié una
oportunidad tnica de identificar los sitios de esta actividad®.

Para que un radioisétopo sea detectable debe alcanzar el medio interestelar. Este medio
es transparente a los rayos gammas y permite que la totalidad de la galaxia sea observable
(ver 3.6.1). La vida media del radioisétopo debe ser corta de modo que su actividad sea
apreciable pero, a su vez, suficientemente larga como para poder escapar de la estrella que
lo produce, pues esta es opaca para los rayos gamma.

En general, un radioisétopo, ya sea detectado en el medio interestelar o encontrado en
material terrestre o en meteoritos, restringe el fenémeno que lo produce a una escala de
tiempo dada por su vida media.

1.2. 2°Al en astrofisica

El interés astrofisico en el radioisétopo ?°Al es en realidad anterior al descubrimiento de
su radiaciéon gamma césmica. Fue introducido por primera vez por Urey [4] como una fuente
de calor capaz de derretir asteroides con radios 10? km < r < 10® km. El 2°Al puede explicar
facilmente el calentamiento radiactivo de estos asteroides pues su vida media cumple con
dos requisitos. Es suficientemente larga (mds de 10° a) como para que el 2°Al, luego de ser
producido en una estrella, alcance el medio interestelar, colapse en un asteroide y recién luego
decaiga (decaimiento in situ). La vida media es, a su vez, menor a ~10® a, de modo que el
decaimiento pueda calentar el asteroide mas rapido de lo que este se enfria por radiacion.
Para derretir un asteroide de 100 km es necesario una fuente térmica de 10=* cal g=ta=!
[7], lo que implicarfa una concentracién inicial de 2°A1/Si> 2 x 1077, o 2°A1/*"A1>2 x 1075,
El tamano del asteroide, a su vez, debe ser mayor a 100 km para que llegue a derretirse,
pero menor a 1000 km para que se haya enfriado hace aprox. 4,5 Ga, tal como lo indican
experimentos radiocronométricos. Dado que otros radioisétopos resultan inadecuados para

'En rigor, la primera evidencia de nucleosintesis activa se obtuvo en 1952 con la deteccién de lineas de
transiciones electrénicas de Tc provenientes de superficies estelares. Todos los isétopos del Tc son radiactivos,
con vidas medias inferiores a 6x10% a, y por lo tanto su formacién es necesariamente reciente. Sin embargo,
la galaxia no es transparente para los fotones de transiciones electrénicas y no es posible obtener espectros
de toda la Via Lactea.
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explicar la fusién de un asteroide, se infirié que en la formacién del Sistema Solar debi6 haber
26A] con una abundancia relativa al 27Al del orden de 2 x 107%. Sin embargo, no es bien sabido
si las nubes protoestelares contenian concentraciones tan altas de ?°Al o si los asteroides
pueden condensarse en los 10° afos siguientes al colapso de dichas nubes. También fue
cuestionado si un decaimiento radiactivo es el inico mecanismo de calentamiento y se habia
propuesto como alternativa que el calor de reacciones quimicas podrian derretir la superficie
de asteroides mas pequenios [10, 11]. Esto ultimo sélo seria posible si el colapso del polvo
interestelar a la superficie del asteroide fuera mas rapido que la disipacién de calor por
radiacién. Mas alla de la correcciéon de estos argumentos, se generé una gran expectativa
por encontrar rastros del decaimiento de 2°Al en meteoritos. Un indicio del decaimiento de
26A1 serfa un exceso isotépico de Mg (producto de decaimiento del *Al) en meteoritos ricos
en Al [8, 9]. En 1977 se encontré este exceso en inclusiones ricas en aluminio del meteorito
Allende [12]. Se observé ademas que el exceso de Mg estaba correlacionado con la cantidad
de 2"Al de las inclusiones. La sobreabundancia de 2Mg fue interpretada como proveniente
de 2°Al que decayé en el interior del meteorito. Asumiendo que la relacién isotépica del Mg
era homogénea en el meteorito al momento de la solidificacion, la relacion isotépica en el
presente puede expresarse como

24\ g - 24\g 24 \g TA] 24 \g

donde el subindice { indica la abundancia del elemento en el momento de la solidificacion
de la inclusién. La relacién lineal entre la abundancia isotépica de Mg vy la concentracién
de %Al (ec. [1.1]) reproduce los datos obtenidos en [12] para una pendiente (2°A1/27Al), =
(5,1 £0,6) x 107°, en concordancia con la concentracién inferida a partir de la fusién de
asteroides. Esto puede interpretarse como si una considerable cantidad de material recien-
temente producido con tal concentracién se hubiese agregado al Sistema Solar antes de su
condensacién. Se ha sugerido también que la fuente de ese 2°Al, por ejemplo una supernova
cercana, pudo haber incluso disparado la formacién del Sistema Solar, pues no pudo haber
ocurrido mds de unas pocas vidas medias 7(?°Al) atrds [14].

26Mg B ZGMgU + 26A10 _ <26Mg> (26A1> 27A1 (1 1)
0 0

La hipétesis del decaimiento in situ del °Al tiene importantes objeciones [13]. Si una con-
centracion de (*°A1/%7Al)y = 5 x 107° hubiera sido representativa del Sistema Solar primitivo
la mayoria de sus asteroides debieron haberse derretido. Por otro lado, el exceso de 2Mg no
fue encontrado en meteoritos que se hayan derretido sino en pequenas inclusiones ricas en
Al dentro de meteoritos que nunca se calentaron.

Una explicacién alternativa para la anomalia isotépica es que el 2°Al hubiese decaido
en el medio interestelar y que el exceso de 2Mg haya sido transportado como fésil a las
inclusiones del asteroide. En este caso, la correlacién entre el exceso isotdépico de Mg vy
27A]1 podria bien explicarse como un proceso en el cual se vaporiza MgO del asteroide para
luego ser recapturado selectivamente por el 6xido de aluminio por medio la reaccién Al,O;
+ MgO — MgAl,O,4 [15].
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Mas alld esta divergencia en la interpretaciéon de la anomalia isotopica del Mg, la co-
munidad astrofisica mantuvo una gran expectativa por encontrar rastros de la actividad del
26A] en el medio interestelar.

1.3. 2Al en el medio interestelar

De acuerdo a célculos de combustién explosiva de carbono en supernovas [16], una consi-
derable cantidad de 2°Al (~ 1 M) debia ser producida y expulsada al medio interestelar (ver
2.3.4 y 3.4.5). Basados en estas estimaciones Ramatay y Lingenfelter [17] e, independien-
temente, Arnett [18] sugirieron que un posible blanco para un telescopio de rayos gamma
serfa la linea de E, = 1,809 MeV proveniente del decaimiento del radioisétopo 2°Al. Para
esta radiacién se estimé un flujo sobre la Tierra de 10~*fotonescm 25! proveniente del
centro galdctico. Dada la relativamente larga vida media del 2°Al, se predijo ademds que
estos nucleos se termalizarian en el medio interestelar , desexcitandose practicamente en
reposo y emitiendo una linea v angosta facilmente identificable.

Todas estas predicciones fueron confirmadas en 1982 por Mahoney, Ling, Jacobson y
Lingenfelter [19] mediante el telescopio satelital HEAO-3 ?: se detecté un flujo de (6,0 +
2,3) x 10 *fotones cm 257! para la linea gamma caracteristica del 2°Al. Esta sefial resultaba
separada del fondo de radiacién v en 2,6 o.

Aplicando nuevas técnicas en el andlisis de los datos, en 1984 se corrigié este valor a
4,8x 10 *fotones cm 25! con una separacién de 4,7 o [21]. Este flujo, mayor que el estimado
originalmente, es compatible con la existencia de 4 M, de 2°Al en la Via Lictea. Esta cantidad
de %Al implicaria que las supernovas produzcan aluminio con una relacién 2°A1/27Al mayor
a la calculada por los modelos de nucleosintesis (ver 3.5). Poder explicar la cantidad de
2A] observada en el medio interestelar llevé a buscar fuentes alternativas que lo pudieran
producir [22].

1.4. Posibles fuentes de 2°Al

El %6A1 es producido dentro de la cadena de Mg-Al a través de la reaccién >>Mg(p,7y), en
estrellas donde se fusiona H (ver 2.2), o C y Ne (2.3.2), a altas temperaturas. La combustién
de H ocurre en forma hidroestatica en el rango de temperaturas de 30-90 MK en estrellas
masivas (40<M/M;<120, [23]) en su fase Wolf-Rayet (W-R, ver 3.4.1) o en estrellas menos

2El telescopio HEAO (High Energy Astronomy Observatory) fue lanzado en 1979. Consistia en cuatro
detectores coaxiales de germanio de alta pureza, con un sistema anticompton de ICs. Este telescopio contaba
con una sensibilidad minima de 10~ fotones cm~2s~!, una resolucién en energia de 3,3 keV FWHM y una

apertura efectiva de 42° FWHM [20].



6 CAPITULO 1. INTRODUCCION

masivas (1<M/M,<9, [23]) en su fase dentro de la rama asintdtica de las gigantes (AGB,
ver 3.4.2).

Por otro lado, la combustiéon de H puede ocurrir en condiciones explosivas en enanas
blancas que crecen absorbiendo material rico en H y desembocan en una explosién nova
(0,1<T/GK<0,4). También puede producirse 2°Al en la combustién hidrostatica de C y Ne
previa a la explosién de una supernova (T ~ 1 GK, ver 2.3.3 y 3.4.4) o en la explosién
misma (7" ~ 2-3 GK, ver 2.3.4 y 3.4.5). A pesar de que las dltimas evidencias favorecerian el
origen en estrellas W-R [24], las fuentes de ?°Al no estdn completamente determinadas (ver
3.4). Tampoco es sabido si el 2°Al observado en el medio interestelar tiene el mismo origen
que el 2°Al de los meteoritos. Discernir entre las diferentes fuentes de 2°Al posibles requiere
modelos de nucleosintesis mas precisos. En estos modelos, las incertidumbres son debidas
principalmente a la falta de un conocimiento preciso de la tasa de reaccién 2°Mg(p,7)?°Al.

A las temperaturas mencionadas, la reaccién ocurre exclusivamente a través de resonan-
cias muy débiles. Por lo tanto, es en extremo dificil la medicién de estas resonancias en el
laboratorio a través del método convencional de deteccién en linea de los rayos gamma de
desexcitacién del niicleo compuesto 20Al.

En este trabajo se desarrolld un método alternativo de medicion que evita estos incon-
venientes. Dicho método consiste en la produccién de la reaccién *Mg(p,y) y la posterior
medicién de la cantidad de 2°A19 mediante la técnica de espectrometria de masas con acele-
radores. De esta manera se midi6 la intensidad de tres resonancias de la reaccién 2*Mg(p,7),
EPP=316,1; 389,0 y 434,5 keV, que dominan la produccién de *°Al en el rango de tempera-
turas de 0,1 a 1,5 GK.

1.5. Disposicion del trabajo

En el siguiente capitulo se describen las reacciones nucleares a energia subcoulombianas
(no resonantes, con resonancias anchas y delgadas) y se muestra el cilculo de la tasa de
reaccién estelar en funcion de la temperatura. Se detallan, ademés, las etapas de evolucién
estelar y los modelos estelares de las posibles fuentes de 26Al. En el capitulo 3 se discute
cuantitativamente la produccién cosmogénica de 2°Al de cada una de sus fuentes, su expulsién
al medio interestelar y la observacién a través de su radiacion gamma caracteristica. En el
capitulo 4 se describen los aspectos experimentales de la medicién de una reaccién nuclear
y, en particular, el método usual de medicion en linea de los rayos gamma de desexcitacion.
Se resumen, ademds, los datos previamente existentes acerca de la estructura del 2°Al por
encima del umbral de la reaccién ?*Mg(p,7) y la intensidad de sus resonancias, provenientes
tanto de mediciones de laboratorio como de estimaciones teoricas.

En el capitulo 5 se describe el método de medicion alternativo utilizado en este trabajo,
los principios de la técnica AMS y las caracteristicas de la medicién de 2°Al. En particular se
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comparan las tres formas de supresién del isébaro Mg: extraccién de Al~ de la fuente de
iones, supresién por ionizacién total (full stripping) y la utilizada en este trabajo, supresién
mediante un imén con gas (GFM). Los aspectos técnicos de construccién de los blancos, el
calculo de la energia necesaria de los protones y su irradiacion en el implantador de iones se
describe en el capitulo 6, mientras que el procesamiento quimico realizado sobre las muestras
y el analisis de las impurezas se detalla en el capitulo 7.

El capitulo 8 se dedica a las mediciones de la concentracién 2°A1/27Al mediante la técnica
AMS: se describe el acelerador tandem utilizado, los sistemas de separacion e identificacién
de iones y el procedimiento de analisis de datos. En particular se detalla la metodologia
de medicion: muestra testigo, estandar e irradiadas, la discriminacién de la interferencia de
26Mg vy se aclara el cdlculo de errores. Se discute ademds la eficiencia de las distintas etapas
del método y las ventajas comparativas con las otras opciones.

En el capitulo 9 se presentan los resultados obtenidos para la intensidad de las tres
resonancias de la reacciéon 2Mg(p,7)?°AlY que fueron medidas. Con estos datos se calcula la
tasa de reaccién en funcion de la temperatura para estos datos y se comparan con los valores
aceptados. Las conclusiones finales se ofrecen en el capitulo 10.

En un apéndice se presenta, ademas, la descripciéon de otro método de medicién que fue
ensayado en el marco de este trabajo. En este caso, se produce la reacciéon en cinemadtica
inversa H(**Mg ,7) en el terminal del acelerador tdndem y se analiza el 2°Al producido
mediantes las técnicas de discriminacién de iones de AMS.






Capitulo 2

Nucleosintesis Estelar

Las reacciones termonucleares tienen un rol fundamental para comprender el proceso de
produccion de energia y sintesis de elementos en estrellas. Una estrella nace del colapso de gas
interestelar, principalmente hidrégeno y helio. Este sistema se condensa y la protoestrella se
calienta como resultado de la conversién de energia gravitacional en energia térmica. Cuando
la temperatura y la densidad en el centro son suficientemente altas, comienzan a producirse
fusiones nucleares.

Por tener la menor barrera coulombiana (ec. [2.12]), la reaccién mas ficilmente accesible
es la fusion de hidrégeno que conduce a la formacion de helio (ver 2.2.1). La energia liberada
en esta reaccién (practicamente la energia de ligadura del *He) estabiliza la estrella en un
balance entre la contraccién gravitacional y la presion térmica. Esta situacién se mantiene
sin mayor alteracion hasta que se agota el hidrégeno en el centro de la estrella. Se produce
entonces una contracciéon y convierte nuevamente energia gravitatoria en térmica hasta que
su temperatura y densidad sean suficiente para encender la proxima reaccion disponible.
A las bajas energias estelares, la seccion eficaz de fusion estd fuertemente limitada por la
barrera coulombiana de los nicleos. Por lo tanto, cada tipo de reaccién determina una etapa
bien diferenciada en la evolucién de una estrella [25, 2].

En este capitulo se detallan, entonces, los distintos mecanismos de las reacciones nucleares

y, a partir de estos, se explican los modelos de evolucion estelar de las posibles fuentes de
26A].

2.1. Reacciones nucleares

Una reaccién nuclear a+ A — b+ B+ @ (aqui @ es la energia liberada) puede clasificarse
segin sea el reagrupamiento de los nucleones participantes [26]:
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reaccion eldstica:b=a, B=A, ) =0

reaccion ineldstica: b =a, B = A*, ) <0

transferencia:b=a+x, B=AFx

fusion : B=A+a

Estos dos tltimos casos son los de mayor interés para la produccién de energia y la
nucleosintesis estelar.

2.1.1. Tasa de reaccion estelar

En un gas estelar, la tasa de reaccién r entre N, particulas/cm? del tipo X y N,
particulas/cm? del tipo Y es
_ NyNyvo(v)

2.1
1+ 0y (1)

Y

donde v es la velocidad relativa entre las particulas y o(v) la seccién eficaz de la reaccién
entre ellas. El denominador con el simbolo de Kronecker d,, corrige el caso de particulas X
e Y idénticas.

Para una distribucién de velocidades ¢(v) se calcula la tasa media de reaccién por par
de particulas (ov) como

(ov) = / " b(v)vo(v)dv. (2.2)

Aqui, v,,;, es la velocidad umbral de la rez;ZZién:
" Upin = (—2Q/m)'/? para reacciones endotérmicas (Q < 0),
" Unin = 0 para exotérmicas (Q > 0).
En materia estelar normal el gas no estd degenerado y las particulas se mueven con veloci-

dades no relativistas. El gas esta entonces en equilibrio termodindmico y puede ser descrito
con una distribuciéon de velocidades de Maxwell-Boltzmann

m m 3/2 va
st\/[g(v) = 471'1)2 <m> exp <_2]{;—T>, (23)

donde T’ es la temperatura del gas y m la masa de la particula. En términos de la energia E
la distribucion puede escribirse como

¢(F) oc Be P/HT, (2.4)
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Por lo tanto, para calcular la tasa media de reaccién por par de particulas debe integrarse
sobre las distribuciones de cada tipo de particula:

v = [T [T 68 ) 6878 () vo(0) du, du, (25)

Esta ecuacion puede expresarse en términos de la velocidad relativa v y la del centro de
masa V' como

(ov) / ngB d)MB(V)UJ(U) dvdV. (2.6)

Umin
donde M = m, +my y p = mym,/(my + my). Asi, la expresién puede reescribirse como
producto de dos distribuciones ¢,,5 independientes e integrar trivialmente en la velocidad
V. Utilizando la expresién (2.3) queda

3/2 oo v
(ov) =4rm (27T/ZT> /U | o(v) exp <_5I€—T> v dv (2.7)

o, en términos de la energia de centro de masa E = %mﬂ,

(o) = (7%)1/2 W / j o(E) e~/ B dE. (2.8)

2.1.2. Reacciones no resonantes

En el caso de reacciones inducidas por neutrén, A(n, b) B, la seccién eficaz, o,,, asumiendo
el caso mas usual de un proceso de dos pasos, A +n — C' — B + b, puede calcularse como

on =~ Xo|(B + b|Hp|CY(C|Hf| A+ n)|? (2.9)
donde A es la longitud de onda de De Broglie

My +Ma h

X =
ma  (2m, B2

(2.10)

y Hyy Hjy son los operadores de las interacciones. Los elementos de matriz correspondientes
se expresan en términos del ancho parcial del canal de entrada I',,(E,,) y el del canal de salida
I',(Q + E,). Para neutrones térmicos E, < @ y, entonces, ['y,(Q + E,) ~ [',(Q) =cte. Los
neutrones sin impulso angular (/,, = 0) dominan la reaccién y I',(E,) o v,. Por lo tanto, se

tiene que la seccion eficaz es

1 1
—n = (2.11)

n Un

on(Ey)

Asi, la tasa de reaccién estelar (ver [2.2]) resulta (ov) =cte, esto es, independiente de la
temperatura 7.
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Las reacciones entre niucleos cargados, en cambio, estan inhibidas por la barrera coulom-
biana Vi:
. ZaZA€2
1,54 fm (al/3 + AY/3)
A temperaturas estelares la cantidad de particulas con energia mayor a la de la barrera
coulombiana es claramente insuficiente para crear la energia irradiada por las estrellas'. Es
evidente, entonces, que la fusiéon ocurre a energias subcoulombianas, penetrando la barrera
por efecto tunel. La probabilidad de dicha penetracién puede calcularse a partir de

po = [WENIE (2.13)

 [Y(Re)?
donde 1 (r) es la funcién de onda y Ry y Rg son el radio nuclear y el punto de retorno
clasico respectivamente. Para el caso usual F < Vo (Rg > Ry) esta probabilidad puede
aproximarse por

Vc(’l“)

(2.12)

Po =e 2™ (2.14)

donde n = Z,Zse?*/hv es el pardmetro de Sommerfeld. La seccién eficaz de una reaccién
entre particulas cargadas puede entonces escribirse como

o(E) = %S(E)e”". (2.15)

Aqui, el factor 1/E proviene del cuadrado de la longitud de onda de De Broglie, X?, y
S(E), definido por esta ecuacién, contiene entonces todos los efectos estrictamente nucle-
ares. El factor S(F), conocido como factor-S nuclear o astrofisico, es, para el caso de una
reacciéon no resonante, una funcién suave de la energia. La seccion eficaz, debido al factor
exponencial, disminuye drasticamente con la energia. Su medicién de laboratorio es entonces
practicamente imposible para las energias mas bajas, que son justamente las de mayor interés
astrofisico. Por tanto, en el caso de reacciones no resonantes, el factor-S es mucho mas util
para extrapolar a ese rango resultados obtenidos experimentalmente a energias superiores.
Esta extrapolacion serd, sin embargo, sélo una cota inferior. La existencia de un estado ex-
citado desconocido del nicleo compuesto en el rango de bajas energias puede provocar una
resonancia que domine totalmente la tasa de reaccién estelar (ver 2.1.3, 2.1.4, 2.1.5).

Combinando las ecuaciones (2.15) y (2.8) se obtiene que la tasa de reaccién por par de

particulas es
1/2 1/2
8 1 o0 E Eq
— - E - — [ = dE 2.1
(ov) (w) (kT)3/2/o S( )eXpl kT (E) l (2.16)

donde Eg = 2u(nZ,Z 1e*/1)? es la llamada energia de Gamow. Dada la suave dependencia
de S(F) con la energia, el integrando de esta ecuacién esta gobernado por la dependencia

1Por ej. la fusién p-p tiene Vo = 468 keV y ocurre a T ~ 107 K. La relacién entre la cantidad de particulas
con E = 468 keV y aquellas con E = kT = 0,86 keV es ¢ (468 keV)/drrp(0,86 keV) ~ 107233,
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exponencial de la penetracion de la barrera coulombiana y de la distribucion de Maxwell-
Boltzmann. El producto de estos factores da lugar al llamado pico de Gamow (ver fig. 2.1).
Este pico estd centrado en Ey = [Eq(kT)? /4]1/ ® (energfa sensiblemente mayor al méximo
de la distribucién de Maxwell-Boltzmann, £T), tiene un ancho A = 4(FEkT/3)'/? y un
valor maximo de I,,,, = exp(—3Ey/kT). Para una dada temperatura T, la reaccién entre
las particulas cargadas ocurre principalmente a energias E ~ Ey + A/2. Por lo tanto es
precisamente en ese rango donde debe conocerse la seccion eficaz para calcular la tasa de
reaccion.

1 distribucion de
Maxwell-Boltzmann

probabilidad
de penetrar
labarrera
coulombiana

Probabilidad relativa

KT Eo Energia

Figura 2.1: Para una dada temperatura 7', la reaccién nuclear entre las particulas cargadas
de un medio estelar ocurre principalmente en el rango de energias donde el producto entre la
distribucién de Maxwell-Boltzmann y la probabilidad de penetrar la barrera coulombiana es
méximo (pico de Gamow). Para facilitar su visualizacién la ilustracién no estd a escala.

Aproximando el pico de Gamow por una curva gaussiana

E Eg\ M2 E—E)\°
ol b ()] o - (55

kT E
y al factor-S como una constante S(E) ~ S(F)) para energias comprendidas dentro del pico
de Gamow, la tasa de reaccién (ov) de la ecuacién (2.16) puede estimarse como

(2.17)

(ov) ~ (%)m ﬁS(EO) exp (-1—?) | (2.18)
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La tasa de reaccién (ov) puede escribirse en forma de potencias de la temperatura 7' como
(ov) oc TEo/kT=2/3) (2.19)

Por otro lado, la tasa de reaccién depende fuertemente de la barrera coulombiana del
sistema a través del pardmetro de Sommerfeld. En la tabla 2.1 se compara a la reac-
cién 2*Mg(p,7)?®Al con otros cuatro sistemas tipicos para la temperatura del interior solar
(T = 15 MK). Alli se evidencia que, aunque una estrella posea muchos elementos diversos,
para una dada temperatura sélo reaccionaran aquellos con la menor barrera coulombiana,
determinandose etapas de combustién muy bien diferenciadas.

Sistema Ve Ey A (ov)S(Ey) (ov) x
(MeV)  (keV) (keV) (m/s/eV)
p+p 047 59 64  3x10° T3
p+U N 19 27 14 8x107 T
p—+ Mg 29 39 16 1x107% 1%
a+2C 29 56 20 1x10% 1%
YO +1%0 12 237 40 3x 10 T8

Tabla 2.1: Comparacién entre las tasas de reaccién de varios sistemas para una temperatura
T = 15 MK. Las tasas de reaccién (ov) pueden determinarse a menos del factor nuclear S(Ep),
a partir del area del pico de Gamow, el cual se centra en una energia Fy y tiene un ancho A
(ver ec. [2.18] y fig. 2.1). Se nota aqui la extrema sensibilidad de la tasa de reaccién al valor
de barrera coulombiana del sistema, Vi, y la creciente dependencia con la temperatura del
medio estelar, 7. A pesar de que el proceso 2*Mg(p,y)?°Al es una reaccién resonante cuya tasa
de reaccién debe ser calculada segin lo que se explica en 2.1.3, sus pardmetros de origen no
nuclear pueden compararse aqui.

2.1.3. Reacciones con resonancias delgadas y aisladas

Las reacciones no resonantes son procesos de un paso, o directos. Esto, en el caso de
una reaccién de captura A(a,y)B con B = A+ a, equivale a una transicién exclusivamente
electromagnética del proyectil a, el cual emite un fotén gamma y pasa directamente a un
estado ligado (de energia de excitaciéon E,) del nicleo final B (ver fig. 2.2a). Este fotén,
entonces, tiene una energfa cinética E, = E, + Q — E,, donde E, = E'®m /(m, +ma) es
la energia del sistema en el centro de masa y () = m4 + m, — mp es la diferencia de masas
entre el canal de entrada y el de salida. La seccién eficaz de los procesos directos se calcula
a partir de un solo elemento de matriz,

0y o [(BIH,JA + a), (2.20)
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Capturano resonante Capturaresonante

v, y Ea Ez

ECM ECM y
Ta+ A £l Ta+ A fj )f‘

sl

Q | = Q =

E1 E1

Eo Eo

Figura 2.2: Esquema de niveles del proyectil a, blanco A y micleo compuesto B de una reaccién
de captura A(a,v)B para los casos no resonante y resonante. Mientras que en el primer caso
la seccién eficaz varia lentamente con la energia, la reaccién resonante sélo ocurre a energias
determinadas por los niveles excitados del nicleo compuesto B.

donde H, es el operador electromagnético, y la reaccién puede ocurrir para cualquier valor
de energia del proyectil.

En cambio, una reacciéon resonante, como es el caso del proceso 2>Mg(p,7)?°Al, ocurre en
dos pasos: primero se forma el nicleo compuesto B en un estado excitado F, y luego este
estado decae electromagnéticamente al estado final E; (generalmente, el estado fundamental
del niicleo B). Por lo tanto, el proceso resonante ocurre sélo si la energia del canal de entrada,
Q@ + E,, coincide con la energia del estado excitado del nicleo compuesto E, (ver fig. 2.2b):

E,=E,—Q. (2.21)

La seccién eficaz de un proceso resonante debe, entonces, calcularse a partir del producto de
los cuadrados de dos elementos de matriz:

0y o |(Ey| Hy | Eo)[* (Eo|Hf|A + a)|” (2.22)

donde Hy es el operador que describe la formacién del nicleo compuesto en el estado E, y
H., el operador de la posterior desexcitacion electromagnética. La probabilidad de cada paso
de la reaccion esta dada los cuadrados de los elementos de matriz y estos se representan por
un ancho parcial T'; = h/7;, donde 7; es la vida media.

Asi, la ecuacién (2.22) puede expresarse como
o, o< [T (2.23)

donde I', es el ancho parcial de captura del proyectil a y I'y el decaimiento « del estado
excitado del nicleo compuesto.
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Semicldsicamente, un proyectil con impulso p = ii/X y pardmetro de impacto b tiene un
impulso angular orbital L = bp, el cual estd cuantizado de la forma L = [A, con [ entero.
El pardametro de impacto b de un proyectil puede tomar valores b = [X y la maxima seccién
eficaz correspondiente sera

Omax = (b7 — b7) = TX* (21 + 1). (2.24)

Para un sistema con espines, la conservacién del impulso angular total j y la paridad =
impone

Jatjat+tl = Ju (2.25)
v o m(a)m(ia) (-1 = 7(5), (2.26)

donde 74, 74 ¥ je son los impulsos angulares del proyectil, blanco y estado excitado del niicleo
compuesto respectivamente. Hay, por tanto, 27, + 1 estados finales posibles sobre los que se
debe sumar y (27, + 1)(2j4 + 1) estados iniciales sobre los que se debe promediar, dando
lugar al denominado factor estadistico w definido como

27, + 1

w = (2ja n 1)(2jA n 1) (1 + 6aA)- (2.27)

Aqui, el factor (1 + d,4) contempla el caso en que las particulas del canal de entrada son
idénticas.

A su vez, la dependencia con la energia de una seccién eficaz con una resonancia en
E = E, se parametriza como
.,

) < G Ey + T /2e

(2.28)

donde I' es el ancho total de la resonancia, equivalente a la suma de los anchos parciales de
todos los modos posibles de decaimiento.

F=T,+T,+... (2.29)

La combinacion de estos factores llevan a la férmula de Breit-Wigner,

(2ja +1)(2ja + 1)

T,
(E— Ey) + (I'/2)*

O-'y—BW(E) = (]. + 6aA) (230)

valida para resonancias delgadas (I' < E,) y aisladas (separadas de resonancias vecinas
en mucho més que el ancho de las mismas). Nétese que, asi como la reaccién de captura
A(a,y)B tiene una seccién eficaz o, o< I',I'5, la dispersién elastica también ocurre teniendo
una seccion eficaz o, o< I',I',. El cociente entre ambas secciones es o,/0, = I',/I',. Si s6lo
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hay dos posibles canales de decaimiento, I' = I'; 4+ I, la maxima seccién eficaz de captura
se daen el caso I', =Ty =I'/2 y resulta 0., = o, siendo la seccién eficaz total la suma de la
elastica y la de captura. Sin embargo, por lo general se da el caso I'y < I', y, por lo tanto,
0y L 0.

Para calcular la tasa de reaccion estelar por par de particulas debe usarse la seccién eficaz
de Breit-Wigner opy (ec. [2.30]) en la expresion (2.8):

s\ 1 e

En el caso de una resonancia delgada, la distribucién de Maxwell-Boltzmann, ¢(E) =
FEexp(—E/kT), varia muy poco en el intervalo de energia de la resonancia y puede reem-
plazarse por su valor en £ = F, y sacarse de la integral:

g\2 -
_ — B, /KT
(ov) = <7T,u> (kT)?’/?e E, /E‘min opw(E)dE. (2.32)

Asimismo para integrar la seccién eficaz de Breit-Wigner deben despreciarse las variaciones
de la longitud de onda y de los anchos parciales en el intervalo de energia de la resonancia:

AE) ~ X,
Do(E) ~ T, (2.33)
I (E)~T,.
De este modo se obtiene
o 2 o 1 aye Lal'y
/Em o (E)dE = nX%wl,T, /Em AR R N CED)

El producto entre el factor estadistico w (ec. [2.27]) y el cociente de los anchos v =T, /T
se denomina intensidad de la resonancia:

2, +1
2ja +1)(2ja + 1)

r,r
(14 64a) T X (2.35)

W’YE(

La intensidad de la resonancia w~ representa la seccién eficaz de una resonancia delgada
integrada en energia. Asi, la tasa de reaccion por par de particulas para una resonancia
delgada puede calcularse como

o 3/2
(ov) = (,ﬁ) h? (wy)pe” T (2.36)

En este caso, el rango de energias relevante para la reaccion, equivalente al pico de Gamow,
es el mismo pico de la resonancia (ver fig. 2.3). En el caso en que una reaccién tenga varias
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+distribucion de
Maxwell-Boltzmann
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Probabilidad relativa

KT Er Energia

Figura 2.3: Particulas con una distribucién de energias de Maxwell-Boltzmann reaccionan
a través de una resonancia delgada. En este caso, el pico de Gamow coincide con el de la
resonancia.

resonancias, la contribucion de cada una se suma:

27 3/2 . i
(ov) = <uk—T> hzg(wv)fneEr/kT. (2.37)
Aqui, el pico de Gamow (ec. [2.17]) indica que resonancias contribuirdn més a la tasa de
reaccién estelar a una dada temperatura 7'. En efecto, por debajo de la barrera coulombiana
la intensidad de las resonancias disminuye drasticamente con la energia. Sin embargo, tam-
bién son determinantes factores de origen nuclear. Por ejemplo, aquellos estados excitados
del niicleo compuesto que, dada la conservacion del impulso angular j (ec. [2.25]) y de la
paridad 7 (ec. [2.26]), sean compatibles con ondas incidentes tipo s (I = 0) daran lugar a
resonancias mas intensas. Las ondas s, por corresponder al caso clasico de colisién frontal,
tienen mayor penetraciéon de la barrera coulombiana. Esto es determinante en el limite de
bajas energias como es el caso de las reacciones estelares.

En el caso de una reaccién de captura resonante A(a,y)B con dos canales de reaccidn,
I, yT, (siendo I' =T, +T,), la intensidad de la resonancia wvy estd determinada por el
menor de los dos anchos parciales. El ancho parcial de la desexcitacion electromagnética
[’y es del orden o menor a 1 eV dependiendo de la estructura del nicleo. Para energias
cercanas a la de la barrera coulombiana el ancho parcial de la captura I', alcanza valores
del orden de 1 MeV. En este caso, ' ~ I', y, por tanto, la intensidad de la resonancia es
wy ~ wl'y, <1 eV. Para el caso E < Vi, en cambio, el ancho parcial de la captura T, es
varios 6rdenes de magnitud menor. Se tiene entonces I'y, < I', y, por tanto, la intensidad de
la resonancia resulta wy ~ wl',.
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2.1.4. Reacciones con resonancias anchas

Si la resonancia es ancha (I'>FE,/10) no puede despreciarse la dependencia de la seccién
eficaz con la energia en el cdlculo de la tasa de reaccion, debiéndose considerar explicitamente
la dependencia de los anchos parciales I' con la energia:

(242 + 1) (1 + 6an) L.(E)(E)
(20 + 1)(2ja + 1) (E — E;) + [[(E) /2>
Esta expresion puede escribirse también en términos de parametros experimentales como la
seccién eficaz en la energia de resonancia, o, = o(E,), y el ancho total T, = T'(E,):
ED,(E). .\ LulB) r2
op — X
E Fa(Er) 4(E - Er) + F(Ew)2
Dada la reversibilidad temporal de las interacciones electromagnética y fuerte, los anchos
parciales I pueden calcularse como I' = i/7, donde 7 es la vida media del proceso inverso.

En el caso de formacién de un nucleo A + a — B, el ancho parcial I', se calcula a partir de
la vida media del nicleo compuesto B frente al decaimiento B — A + a [2].

o(E) = nX*(E)

(2.38)

o(F) =

I, (E,)

(2.39)

2.1.5. Reacciones con resonancias por debajo del umbral

Considérese un nicleo B que tenga un estado excitado con energia E, inferior al valor ()
de la reaccién A(a,v)B (Q = ma + my, —mpg). En principio, el proceso no podria ocurrir en
forma resonante a través de dicho estado, pues corresponde una energia cinética negativa del
canal de entrada: F, = E, —( < 0. Se dice entonces que este estado estd a una energia —F,
debajo del umbral de la reaccion. Si este estado decae inicamente a través de la emisién 7, su
ancho serd I' =", <1 eV y serd inaccesible para la reaccién. Sin embargo, si tiene otro canal
de decaimiento posible, C + ¢ por ejemplo, su ancho total serd I' = I',, + I, pudiendo tomar
valores del orden de 1 MeV. En este caso, (ver fig. 2.4) la cola de alta energia puede estar por
encima del umbral () y ser accesible a la reaccion con valores positivos de energia cinética F,.
La seccién eficaz se describe entonces a través de la expresion de Breit-Wigner (ec. [2.30]),

Lo (E)0,(E + Q)
(E— E) + [[(E)/2)

donde el ancho de la captura I', estd determinado por la penetrabilidad de la barrera coulom-
biana (ec. [2.14]).

(2.40)

O(E) = TXw

2.1.6. Reaccion inversa

A bajas energias estelares predominan las reacciones nucleares A(a,b)B con valor @
positivo. Sin embargo, a temperaturas mayores aumenta la cantidad de particulas con £, >
@ y la reaccién inversa B(b,a)A (Q; < 0) cobra mayor importancia.
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0]

Figura 2.4: Un estado excitado del niicleo compuesto con energia E, menor que el valor
@ de la reaccién puede dar lugar a una resonancia si su ancho I' es tal que su cola de alta
energia estd por arriba del umbral.

Si la seccién eficaz de la reaccién A(a, b) B, a través de un niicleo compuesto C, se calcula
como
27, +1
(2ja +1)(2j4+ 1)

Oaa(E) = TX° (14 8aa)|(B + b|Hy|CYC|H|A + a)|?, (2.41)

la seccién eficaz de la reaccién inversa se calculard como

2j, + 1

) = s g+ 1)

Si los operadores de las interacciones H; y Hy; no involucran la interaccién débil, habrd in-
variancia ante inversion temporal y los elementos de matriz seran idénticos. Entonces, las
secciones eficaces de ambos procesos estaran relacionadas como

Gas _ My Epp (276 +1)(258 + 1) (1 + 6aa)
o MaMa Foa (2ja +1)(2j4+ 1) (14 0pp)

(2.43)

lo cual es independiente del estado intermedio C'. En muchos casos, es mas facil determinar
experimentalmente la seccién eficaz de la reaccion inversa B(b,a)A y, a través de la relaciéon
(2.43), obtener la seccién eficaz de la reaccién A(a,b)B. Las respectivas tasas de reaccién
por par de particulas se calculan segiin la ecuacién (2.8) y tienen una relacién

(00)os (20 + 1)(24a+1) (1+65) [1ad)™ 0
(0V)an  (2p+1)(275 +1) (1 4 daa) ( > b (‘ﬁ) : (2.44)

- pa B
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Esta expresion esta dominada por el factor exponencial, dado que el resto de los factores son
del orden de la unidad, y puede aproximarse como

(ov)pp/{oV)ga ~ exp(—11,6 Qg/Ty), (2.45)
donde Qg estd expresado en MeV y Ty en GK. Asi se observa que la reaccién inversa (Q < 0)
solo serd relevante a altas temperaturas. En ese caso, la tasa de reaccién neta sera
NNy
14+ d4a

y la produccion neta de energia: E,epp = Fon + Epp = 7Q).

T =TeA — Thop = (oV)gn — (ov)pp (2.46)

En el caso de reacciones de captura radiativa A(a,y) B, como ser la reaccién 2> Mg(p,7)?°Al,
en las cuales uno de los canales de salida es un fotén, la reaccion inversa se la denomina de
fotodesintegracién: B(v,a)A. La tasa de reaccién para este proceso 7., es

Ty = NBN7<UU>B,Y (247)

donde el nimero total de fotones IV, por unidad de volumen es

8 , (kT
N,=—a*{—] . 2.48
T <ch> (2.48)
En este caso, la relacién entre las tasas de reaccion es

oo 12 (9, 3 2\ 32
<<O'U>>2L/i - <¥> / ((sjB——il_-ll))((?ﬂL?;ai; (Z—T> P <_%>

Aqui, ademés del factor exponencial, el cociente uc?/kT es mucho menor que la unidad.
Por lo tanto el proceso de fotodesintegracién sélo tiene valores apreciables a muy altas
temperaturas, 7>1 GK, como las alcanzadas en las tltimas etapas de evolucién estelar.

En estas condiciones, la fotodesintegracién destruye elementos previamente sintetizados (ver
2.3).

(2.49)

El caso de las reacciones 2>Mg(p,7)?°AlY y 2*Mg(p,7)?°Al™ la ecuacién (2.49) resulta?:

26719 - 73,2

mw =3,1x10° T, **exp <_T9> , (2.50)
26\ 1M

ov)y <Al _ 70,6

W = 3,4 x 10° Ty ¥ exp <_T9> . (2.51)

Como se muestra en la tabla 2.2, la fotodesintegracién de 26Al sélo es apreciable frente a
su produccion a temperaturas mayores a 5 GK. Esta condicion sélo se da en el interior de
estrellas en estado de presupernova, ver 2.3.3, y durante la explosion misma, ver 2.3.4.

2Los supraindices g y m indican los estados fundamental y metaestable del 26Al respectivamente
(ver 3.1.1).
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T(GK) oA

(ov)p Mg (ov)p Mg

0,05 4 x 107629 4 x 1060
0,1 1x 10731 4 x 1072%
0,5 2x107% 5x107%
1 5x 10727 8 x 107
5) 1 x 1072 2 x 107!

Tabla 2.2: Relacién entre la fotodesintegracién y la produccién de los dos isémeros del 26A1
(¢9: fundamental, m: metaestable) para distintas temperaturas estelares. El efecto es apreciable
s6lo para condiciones de combustién nuclear explosiva (T>5 GK).

2.1.7. Apantallamiento electronico

En lo calculado anteriormente, se supone que el nicleo blanco esta desprovisto de sus
electrones y que por lo tanto su potencial coulombiano se extiende hasta el infinito (ver. fig.
2.5). Sin embargo, en reacciones reproducidas en un laboratorio, los nicleos blanco estdn
en forma de atomos y los electrones crean un potencial de apantallamiento. Por lo tanto,
el potencial eléctrico es nulo fuera del radio atémico RY, y un proyectil incidente no sufre
repulsion para distancias R > R,, reduciéndose asi la barrera coulombiana efectiva a superar.

El potencial eléctrico de la nube electrénica ¢,, para distancias menores a R%, puede
estimarse como ¢* ~ Z,e/R% vy, por lo tanto, el potencial eléctrico total como ¢y ~
Zae/r — Zse/RY. Asi, la barrera coulombiana efectiva queda reducida a

ZAZa62 ZAZa62

Ve~ - . 2.52

Segin esta ecuacién, el efecto del apantallamiento electrénico es, respecto de la barrera
coulombiana, del orden del cociente entre los radios nuclear y atémico R"™¢/R™ ~ 107°.
En el caso de energias cercanas a la barrera coulombiana, esta correccion es despreciable.
Sin embargo, si la energia es suficientemente baja de modo que el punto de retorno clésico
R. = Z,7Z 1e*/ E sea mayor que el radio atémico R, el efecto de apantallamiento serad muy
importante. Esta energia, para el sistema p + 2°Mg, es E, = 3,9 keV. Para un sistema
proyectil-blanco con energia E, en C.M., la penetraciéon de la barrera coulombiana de un
niucleo apantallado es equivalente a la de un proyectil con energia £ = E, + E, en un
nicleo desnudo. El correspondiente incremento en la seccién eficaz , ¢ = o(E)/o(E,), puede
estimarse a partir de la ecuacion (2.15) [27]:

E, ZoZ 1€
6 = =7 P [‘VQMWTAe(EI/Z—Ea Y|~ P (253)
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Figura 2.5: Fuera de la nube electrénica, la repulsién coulombiana del nicleo queda anulada.
Como consecuencia, la barrera a superar por el proyectil es menor que en el caso del nicleo
desnudo y, por lo tanto, la seccién eficaz se incrementa.

donde 7 es el pardmetro de Sommerfeld definido en la ecuacién (2.14). Aqui se despreciaron
las variaciones del factor nuclear S(E). En la tabla 2.3 se muestra el incremento en la seccién
eficaz del sistema p + ?*Mg para energias F, entre 5 y 400 keV, suponiendo que S(F) fuera
constante. En realidad, en este rango de energfas la reaccién *Mg(p,v)?°Al procede sélo
a través de resonancias delgadas (ver 3.2 y 4.4) y el factor ¢ indica el incremento de la
intensidad de estas resonancias. Ademds, la energia F, en la cual se localiza la resonancia
serd distinta que en el caso de un niicleo desnudo E%:

E% = E, + E,. (2.54)
E, (keV) ¢
400 1,08
100 1,93
25 149
5 5 x 107

Tabla 2.3: Incremento en la seccién eficaz de la reaccién 2°Mg(p,y)2®Al para varias energias.
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A las temperaturas estelares a las que ocurren reacciones nucleares, los atomos estan
completamente ionizados. Sin embargo, los electrones libres tienden a agruparse alrededor
de los nticleos, provocando un efecto de apantallamiento similar al de los electrones ligados.
En el caso kT < V¢, los electrones se localizan a una distancia media del nicleo dada por
el radio de Debye-Hiickel [28]:

LT 1/2
Rp=|—F—— . 2.55
b <47r62pNA§> (2.55)
La cantidad & esta dada por
§= Z(ZZZ + Z;) Xi/A; (2.56)

)

donde la suma es sobre todos los iones positivos y X; es la fraccién en masa del niticleo i. El
incremento en la tasa de reaccion estelar puede expresarse como

<O_U>n1’1cle0 — f(o_v>n1’1cleo (257)

apantallado = desnudo

donde f es el factor de apantallamiento electrénico. En el caso de una energia del pico de
Gamow, Fy > F,, el factor f puede estimarse como

E.

f=exp <kT> : (2.58)
Para una tipica condicién en un ntcleo estelar, T = 100 MK y p = 100 gcm 3, se tiene
Rp ~ 5 x 107" m, lo cual es del mismo orden del radio atémico. En este caso, f ~ 1y
el efecto de apantallamiento es despreciable. En las capas centrales de una presupernova la
presién se incrementa en mayor proporcién que la temperatura [2]: p ~ 107 g/cm?, T ~ 4 GK
(ver 2.3.3) y, por consiguiente, el radio de Debye-Hiickel disminuye a valores del orden de
1072 m. La energia de retorno clésico, F, = Z,Z€?/Rp, serd hasta dos érdenes mayor que
el radio atémico y el efecto de apantallamiento serd entonces decisivo [29].

2.2. Combustion de hidrégeno

La energia nuclear de una estrella proviene casi en su totalidad de la combustién de
hidrégeno. Mediante este proceso, cuatro protones se fusionan en un nicleo de helio:

4p — "He +2e" + 20 + K (2.59)

Aqui, K = 4m, — mage — 4m,- = 24,66 MeV es la energfa cinética de las particulas emer-
gentes. Considerando ademds la aniquilacion de los positrones, la energia total liberada es
@ = 26,70 MeV. Este valor de energia es independiente de la cadena de procesos seguida.
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Sin embargo, en cada cadena es distinta la fraccion de esta energia que efectivamente se ab-
sorbe en la estrella y aquella que se pierde a través de los neutrinos. En estrellas de primera
generacion, formadas a partir de hidrégeno y helio primordiales, la combustion de hidrégeno
se produce sdlo a través de la cadenas protén-protén (p-p). Las cadenas p-p producen la
mayor parte de la energia en estrellas con masas M <M, (ver 2.2.1). Las estrellas de segun-
da generacién, formadas por los deshechos de combustion de estrellas anteriores, contienen
ademas elementos mas pesados como carbono, nitrégeno y oxigeno. En ellas, la combustién
de hidrégeno puede ocurrir también utilizando a estos tres elementos como catalizadores
(ciclos CNO, ver 2.2.2). La presencia de elementos aun més pesados como neén, sodio,
magnesio y aluminio da lugar al ciclo de neén-sodio (Ne-Na, ver 2.2.3) y a la cadena de
magnesio-aluminio (Mg-Al, ver 3.3).

2.2.1. Cadenas protén-proton

Las cadenas p-p comienzan con la fusién de dos protones en un deuterén: p +p —d + et + v.
Alternativamente, esta fusién puede ocurrir mediante la captura electrénica:p+p+e- —d + v.
Como estos procesos involucran la interaccion débil, son de muy baja probabilidad. Su tasa
de reaccion es extremadamente baja,

(ov)? P(T =15 MK) = 1,2 x 10 *¥cm?s !, (2.60)
y es la que regula la produccién de todas las cadenas. Los tres caminos posibles son [2]:
= p-p I (86%, Qcficaz = 26,20 MeV)
p(p,e*v)d(p,7)*He(*He,2p)*He
» p-p IT (14%, Qcficar = 25,66 MeV)
p(p,e*v)d(p,7)*He(e, 7) Be(e™, v)Li(p,a) *He

" p-p III (0702%7 Qeficaz = 19,17 Mev)
p(p.e*v)d(p,7)*He(a, 7)"Be(p,7)*B(e*v)"Be* () 'He.

2.2.2. Ciclos CNO

Estos ciclos tienen lugar en estrellas de segunda y tercera generacion, con una importancia
creciente con la masa y la temperatura estelares®. Los ciclos CNO, esquematizados en la
fig. 2.6, generan ademés elementos mds pesados como F y 2°Ne, los cuales actiian como
puente para la el ciclo Ne-Na.

3 A la temperatura solar, T' = 15 MK, por ejemplo, los ciclos CNO producen 106 MeV g~!s~!, mientras que

los p-p 108 MeV g~ 's~ 1. Sin embargo, la produccién de energia de las cadenas p-p crece con la temperatura
como €,—, < T? y la de los ciclos CNO como ecno o< T8,
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Figura 2.6: Esquema de los cuatro ciclos CNO. Son la principal fuente de energia en estrellas
de segunda generacién con temperaturas 7' > 20 MK.

2.2.3. Ciclo Ne-Na

En este ciclo, se fusionan protones con ntcleos de neén y sodio, produciendo igualmente
la conversién de hidrégeno a helio como resultado neto (ver fig. 2.7). A partir de la reaccién
(p,7) sobre el 2*Na, se forma el Mg que da origen al ciclo de Mg-Al (ver 3.3).

@ (py) @

€v @)

(Py) (py)
@ (py) @ (p.0) <3Nj (p.y) @

Figura 2.7: Esquema del ciclo Ne-Na.
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2.3. Combustion avanzada y explosiva

2.3.1. Combustion de helio

Cuando una estrella agota el hidrégeno en su centro, queda formado un nicleo de helio,
el cual se contrae, aumentando su presion y temperatura. Esta presién interior provoca una
expansion de las capas mas externas hasta radios 50 veces mayores que el original. Esta ex-
pansién hace que la superficie se enfrie y que, por tanto, emita radiacién electromagnética de
mayor longitud de onda, torndndose al color rojo. Las estrellas en esta fase son denominadas
super gigantes rojas. Si el nicleo de helio tiene suficiente presiéon y temperatura se enciende
la cadena de procesos conocida como combustion de helio:

a(a, 7)*Be(a, 7)*Cla, 7)"°O(a, 7)™ Ne(a, 7)** Mg. (2.61)

Dado que el ®Be es inestable (Tsge_y0q = 10716 s), las dos primeras reacciones de la cadena
deben ocurrir antes de que el ®Be decaiga. Esto es practicamente una reaccién simultédnea de 3
particulas . La produccion de energia de este proceso triple-a depende en forma muy critica
de la temperatura: €3, oc T%. El proceso triple-cr, sin embargo, es el tinico que permite que
la nucleosintesis supere las masas A =5y A = 8, para las cuales no hay elementos estables,
y se forme '2C en las estrellas de primera generacién.

En particular, las estrellas de masa intermedia (1<M/M4<9 [23]) en las que la com-
bustién de helio e hidrégeno se produce alrededor de un nicleo inerte de 2C y O son las
denominadas estrellas de la rama asintdtica de las gigantes (ver 3.4.2).

2.3.2. Combustién de iones pesados

Terminada la combustion de helio, la estrella sufre una nueva contraccién gravitatoria,
con el consiguiente calentamiento dado por la presion. Si la masa de la estrella no es sufi-
cientemente grande (M<9M, [2]), la presién de la degeneracién electrénica equilibrara el
colapso y la estrella terminara como una enana blanca compuesta de carbon y oxigeno, sin
méds procesos de nucleosintesis en su interior. Si la masa es M>9M,, se alcanzardn, en cam-
bio, una temperatura y una densidad suficientes (T ~ 0,5 GK, p ~ 3 x 10° gcm™3) para
encender la combustién de carbono:

PC+12C — Ne+a
— BNa+p (2.62)
— BMg+n

En esta etapa de combustion, la pérdida de energia por emisién de neutrinos supera a la
radiacion electromagnética y hace que la evolucion se acelere. Agotado el carbono, el ca-
lentamiento del nicleo (7" ~ 1 GK) hace que los fotones de mds alta energia provoquen la
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fotodesintegracién de neén: v +2° Ne —1¢ O + . Las particulas o, a su vez, reaccionan con
20Ne remanente: o +2° Ne —2* Mg + v. Luego de la combustién de neén, se produce la de
oxigeno (T ~ 2 GK): 1°0 +12 C y %0 +'¢ O. Esto da lugar a la formacién de 28Si y 32S.

A partir de alli, a una temperatura de T" ~ 3 GK, se producen las reacciones de la
combustion de silicio, las cuales se producen en equilibrio con sus respectivas reacciones
inversas de fotodesintegracion:

2Si(r, 7)*?S(a, 7)* Ar(ar, ) . . .>2 Fe(a, 7)™ Ni. (2.63)

2.3.3. Presupernova

Una estrella masiva, previo a su explosion, tiene una estructura de capas. En estas capas
se contintian cada una de las etapas de combustién ocurridas en el nicleo estelar (ver tabla
2.4).

Proceso Temperatura (GK) Densidad (g/cm?)
' —4He 0,02 102
“He —12 C,160 0,2 10*
12 420N 0,5 10°
20N 516 0,160 1 10
160 —28Gi 2 106
285 —%Ni 4 107

Tabla 2.4: Capas de una estrella masiva previo a la explosién supernova, listadas a partir de
la capa mds externa [2].

Dada la alta barrera coulombiana de los nicleos con A > 56, la formacion de nicleos
mas pesados procede por capturas neutronicas sucesivas. Si los tiempos de las capturas neu-
trénicas, 7™, son mucho mayores al de los correspondientes decaimientos 57, esta cadena de
reacciones, denominada proceso-s (lento), recorre los isétopos estables. En el caso contrario,
si 77 < 8~ la cadena se denomina proceso-r (rapido) y produce los isétopos inestables con
energia de ligadura de neutrén mayor o igual a cero.

2.3.4. Supernova

Los ntcleos de Fe y Ni, formados al final de la combustiéon de Si, son los de mayor
energia de cohesion y, por tanto, su posterior combustiéon en elementos mas pesados es
endotérmica y no aporta energia para sustentar la presiéon térmica necesaria. Se produce
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Capa  Temperatura (GK)

H, He, C 0,1
O, Ne 1
Si 6

Tabla 2.5: Temperaturas de la combustién explosiva de una estrella masiva durante su ex-
plosién como supernova [2].

entonces el colapso gravitatorio del nicleo de la estrella. Cuando la densidad de la materia
estelar alcanza la densidad nuclear (p ~ 10" g/cm?), se produce un rebote por el potencial
repulsivo nuclear. Asi, se genera una onda expansiva que, elevando la temperatura, produce
la combustién explosiva de las capas externas al nicleo de la estrella. Esta combustion se
produce a temperaturas méas altas que las de la combustién hidrostatica, en algunos casos,
cercanas a la barrera coulombiana de los nicleos que reaccionan (ver tabla 2.5). Las secciones
eficaces de las reacciones son, por tanto, mucho mayores que las involucradas en la combustién
hidrostatica. Adicionalmente, los neutrinos producidos por el nicleo de la estrella inducen
fisiones en los nicleos de las capas externas, aumentando el niimero de niucleos y, por tanto,
la presion. Las capas externas son asi expulsadas dando lugar a una explosién supernova
tipo II (ver 3.4.5).

En la explosion, las capas de Si, O y Ne producen mas elementos pesados como Fe y Ni,
mientras que las capas de H, He y C son expulsadas sin una combustién significativa’. Los
elementos entre Si y Fe provienen mayormente de la combustion explosiva de supernovas,
mientras que los elementos entre O y Mg tienen su origen en la combustién hidrostatica de
la etapa presupernova. Como se discute en 3.4, el Al, elemento fronterizo de ambos grupos,
puede tener un origen mixto.

4La abundancia de elementos observada en el Sistema Solar coincide notoriamente con la abundancia
calculada para la expulsién de una supernova de masa M = 25 My, [30].






Capitulo 3

Produccion y Observacion de
26A1 Cosmogénico

En diversos medios estelares, el radioisétopo 2°Al es producido a través de la reaccién
*Mg(p,v), proceso clave de la cadena de Mg-Al. Dada su vida media, el 2°Al tiene la posibi-
lidad de sobrevivir hasta ser expulsado al medio interestelar y ser alli identificado inequivoca-
mente a través de su radiacion gamma. En este capitulo se describe, entonces, la produccién
y eyeccién de 2°Al de cada posible tipo de fuente en la galaxia y su observacién a través de
su emision gamma £, = 1,809 MeV.

3.1. Propiedades nucleares del Al y del Mg

3.1.1. Radiois6topos del Al

El 27Al es el tinico isétopo estable del aluminio. El estado fundamental J™=>5% del 2°Al es
el unico radioisétopo largo periodo de semidesintegracion: Ty, = 0,716 + 0,020 Ma L El
26A] tiene, ademas, un estado metaestable J™=0% con una energia de excitacién de E, =
(228,305 £0,013) keV y un periodo de semidesintegracion: 71/, = 6,3452 s (ver fig. 3.1). El
resto de los isétopos del aluminio tienen vidas medias menores que 10 min. (ver tabla 3.1).

El %Al es un niicleo autoconjugado (N = Z = 13) que contiene estados de isospin 7' = 0
e T =1,y decae via BT y C.E. al 2Mg. Este nucleido es estable y contiene sélo estados con
T = 1. Los estados T = 1 del 2°Al se corresponden notablemente con los estados del 26Mg
hasta una energia de excitacién de £, = 8 MeV.

'Promedio ponderado de los valores reportados en las referencias [31], [32], [33] v [34].

31
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Figura 3.1: Esquema de niveles excitados del 2°Al hasta una energia de 4 MeV [35]. Se
indican el impulso angular y paridad, la energia y las transiciones vy entre los estados. El estado
metaestable a E, = 228 keV, 26A1™, decae 37 al estado fundamental del 26Mg con un periodo
de semidesintegracion T, = 6,35 s.
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Is6topo AM (keV) Decaimiento Ty /2 JT
2719 -55+4 BF, BTa 0,035 % 2,053 s 4t
25A1 -8915,7£0,7 Bt 7,18 s 5/2F
26AIM11982,0340,20 gt 6,355  OF
26019 .12210,34+0,20 B+ 82,1%, C.E17,9% 0,716 Ma  5*
2TA] -17196,83+0,13 estable - 5/2+
A1 -16850.55-0,14 8- 9295 min  3*
2901 -18215,541,2 8- 6,6 min  5/2°
30A1 _15872+14 8- 3.6 s 3+

Tabla 3.1: Is6topos del Al con periodo de semidesintegracién Ty > 1 sy sus modos de
decaimiento. Se indica también el exceso de masa AM , el spin J y la paridad = de los estados

fundamentales y metaestables [36, 37].

3.1.2. Isétopos del Mg

Existen tres isétopos estables del magnesio: 2*Mg, 2>Mg y 26Mg. Sus propiedades se listan
en la tabla 3.2.

Is6topo AM (keV) Abundancia  J~T
Mg -13933,3840,19 78,99 % 0t
Mg -13192,7340,19 10,00 % 5/2F
60\ -16214,4840,19  11,01%  0F

Tabla 3.2: Isétopos estables del Mg. Se indica la abundancia natural, el exceso de masa AM
y el spin J y la paridad 7 de los estados fundamentales. [36].

3.1.3. Decaimiento del 26A1

Dada la gran diferencia entre los impulsos angulares, el 2°A19 (J = 5) no decae direc-
tamente al estado fundamental del Mg (J = 0). Esta transicién serfa una cuarta pro-
hibida, con un periodo del orden de 10! a. El decaimiento del estado fundamental 5% del
26A] procede entonces, en un 97,3% de los casos, al primer estado excitado 2% del Mg,
E, = 1808,70 keV (81,77% St y 15,53 % C.E.). Esta transiciéon 57 — 2% es una segunda
prohibida tnica (log ft = 15,73). En el restante 2,7 % de los casos, el 2°A19 decae al segundo
estado 2% del Mg, E, = 2938,20 keV (log ft = 14,61) (ver fig. 3.2).
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Figura 3.2: Esquema de decaimientos del 26Al. En el 99,73% de los casos, el 26Al9decae al
primer estado excitado del Mg, el cual emite un fotén v con E, = 1808, 7 keV. El isémero
26A1™ en cambio, decae directamente al nivel fundamental del 26Mg. El decaimiento 31 del
26Gi alimenta exclusivamente al isémero 26A1™.

En el Mg, el estado E, = 2938,20 keV se desexcita por transicién v mayormente al
estado de E, = 1808,70 keV. Sé6lo en un 11 % de los casos, decae directamente al estado
fundamental del 2Mg. Por lo tanto, el decaimiento del 2°Al9 procede en un 99,73 % de los
casos a través del estado E, = 1808,7 keV del 2Mg. En la transicién de este estado al
fundamental se emite un fotén v, E, = 1808,7 keV. Este fotén es, entonces, la signatura
caracteristica del decaimiento del 26A19 que puede ser detectado proveniente del medio inter-
estelar (ver 3.6). El 2°Al, por su parte, es alimentado inicamente por el decaimiento 5+ del
?6Si. Dado que el nivel fundamental del ?°Si tiene J™ = 0T, el decaimiento al 2°A19 (J™ = 57)
es un cuarto prohibido. La transicién, entonces, procede rapidamente (77, = 2,2 s) al estado
metaestable? 2°A1™ a E, = 228 keV (J™ = 01).

2El decaimiento al 26A1™ es directo en un 75 % de los casos. El resto de los decaimientos ocurre a niveles
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El isémero 2°Al™, por su parte, decae 3 al estado fundamental del *Mg (proceso
0t — 07, superpermitido de Fermi con log ft = 15,73) y, por lo tanto, no tiene un fotén =y
asociado.

Dada su corta vida media y la imposibilidad de ser identificado a través una emisién +,
el estado metaestable 2°A1™ no tiene un interés astrofisico particular como el del isémero
estable.

3.2. La reaccién *Mg(p,7)*°Al

La reaccién *>Mg(p,y) es el principal mecanismo de produccién de 2°Al en medios este-
lares. El sistema p + Mg tiene una barrera coulombiana Vi = 2860 keV. El tinico canal
de salida exotérmico es el de captura radiativa (tabla 3.3), el cual libera una energia

Q = M(*Mg) + M(p) — M(*Al) = (6306, 58 4 0, 05) keV [37]. (3.1)

Ademéds de **Mg(p,y), el tunico proceso inducido por protén que puede producir 2°Al en
un is6topo del Mg es la reaccién *Mg(p,n)?°Al. Este proceso, sin embargo, es endotérmico
(Q = —4786,49 keV) y sélo ocurre para energias E“M > —@Q [38, 41].

Otros procesos posibles para la produccién de 2°Al se da en ambientes estelares con
combustién de carbono a través de reacciones del tipo 2C('°0,z)*Al. En [39] se mide la
produccién de 2°A] de estas reacciones y se muestra que su contribucién es despreciable.

Producto de reaccion Q (keV) Umbral (keV)

26A1 + 6306,58 0
Mg + p 0 0
2Na + « -3146,59 3273,51
Al + n -5059,38 5263,45
Mg + d -5106,14 5312,10

Tabla 3.3: Canales de salida abiertos para el sistema p + 2°Mg a energias de hasta 6 MeV.
La reaccién 2*Mg(p,y)?°Al es el tinico proceso exotérmico [36].

A las energias estelares, E“M <1 MeV, la reacciéon 2>Mg(p,v)?°Al procede exclusivamente
a través de resonancias delgadas (ver 2.1.3), las cuales corresponden a los estados excitados
del niicleo compuesto Al por encima del umbral del sistema p + **Mg (ver 4.4).

con JT=1":22% a E, = 1,058 MeV, 29% E, = 1,851 MeV y 0,3% a E, = 2,072 MeV. De todos modos,
estos estados 17 se desexcitan exclusivamente al estado metaestable 26A1™.
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La reaccién Mg(p,y) produce 2°Al tanto en su estado fundamental como en el metaestable.
La fraccién que decae al estado fundamental (branching ratio) se calcula en [43] a partir de
datos experimentales [45, 44]. Estos cocientes varian entre 60 y 95 % para el rango de energias
entre 0,2 y 2 MeV, con grandes incertidumbres para energias menores [2] (ver 4.4).

3.3. Cadena Mg-Al

En el ciclo Ne-Na (ver 2.2.3), la reaccién *Na(p,7)**Mg compite con *Na(p,a)?Ne.
Mientras que esta iltima cierra el ciclo Ne-Na, la reaccién (p,7y), de menor tasa de reaccién ,

constituye una fuga que da lugar al 2*Mg. A partir de alli comienza la secuencia de reacciones
Mg-Al (ver fig. 3.3).

Originalmente se suponia que, para temperaturas 7>25 MK, la cadena Mg-Al se cerraba a
través de la reaccion >’Al(p,a)**Mg. Esto seguirfa la regla observada para niicleos con A < 25,
segin la cual las reacciones (p,a) son mas rdapidas que las (p,y). En este caso, sin embargo,
mediciones experimentales de la reaccién 2’Al(p,v)?Si mostraron que es mas rapida que la
(p,) en todos los rangos de temperatura y que, por lo tanto, la secuencia Mg-Al no se cierra
como un ciclo [46]. En condiciones de combustién hidrostética de H (7" < 90 MK), la tasa
de reaccién del proceso **Mg(p,y) no es suficiente para crear una cantidad significativa de
25Al y s6lo puede generarse 2°Al a partir de Mg mediante el proceso (p,y). A temperaturas
T < 50 MK la destruccién del 2°Al se debe a su propio decaimiento radiactivo (ver 3.1.3). A
temperaturas T > 50 K, en cambio, se produce por medio de la reaccién 2°Al(p,v)?"Si [40].

En la combustién explosiva de H en novas, con escalas de tiempos del orden de 7 ~ 100 s,
la reaccion **Mg(p,y) es suficientemente rapida para establecer un flujo desde el **Mg, mds
abundante que el Mg, hacia el 2°Al a través de la cadena

2Mg(p,7)®Al(BT)*Mg(p,7)* AL

En este caso, la destruccién de Al se produce a través de la reaccién 2°Al(p,v)%"Si.

Por otro lado, si la reaccién 2> Al(p,7y) es més rapida que el decaimiento 2°Al(87), el flujo
de la cadena se desviard hacia el 26Si. El decaimiento del 2°Si saltea al 2°A19 pues alimenta sélo
al isdmero 2°A1™, el cual decae rapidamente al Mg (ver 3.1.3). En este caso disminuird la
eficiencia de la cadena Mg-Al para producir 2°Al.

En condiciones de combustién hidrostética de C (T~ 1 GK, 7 ~ 10 a) y de combustién
explosiva de Ne (T' ~ 2 — 3 GK, 7 ~ 1 s), la transferencia desde 2!Mg no tiene tiempo de
ocurrir y todo el 2°Al es producido a partir de 2Mg mediante la reaccién (p,7). En el caso de
combustiones rapidas (7 ~ 1 s) la destruccién del 2°Al es inducida por neutrones a través de
(n,p)?**Mg y (n,a)**Na [42]. Para las combustiones menos rapidas, (7>10% a) la destruccion es
por decaimiento 5. A estas altas temperaturas, el isomero metaestable (77 j5( 2°Al™)= 6, 35 )
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Figura 3.3: Reacciones de la cadena Mg-Al. A temperaturas 7<0,4 GK, 26A19 y 26AI™ no
estan en equilibrio y deben ser tratadas como especies nucleares distintas. Dado que la reacciéon
2TAl(p,a)>*Mg es més lenta que 27Al(p,y)?8Si, la cadena Mg-Al no es un ciclo cerrado.

se encuentra en equilibrio con el estado fundamental, lo que incrementa la tasa de decaimiento
efectiva del 26Al. El tiempo de vida media efectivo, 7¢/¢, puede estimarse como [43]

Tefect(ZGAl) ~ 102 62’651/T9. (32)

A menores temperaturas (7<0,4 GK), los dos isémeros no estan equilibrados y, a efectos de
los calculos de nucleosintesis, deben considerarse como dos especies nucleares distintas.
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3.4. Fuentes astrofisicas de °Al

La produccién cosmogénica de 2°Al tiene lugar en medios estelares con abundancia de
hidrégeno y magnesio. Dependiendo de las condiciones del medio, la combustién de estos
elementos se da en forma hidrostatica o explosiva. En la tabla 3.4 se resumen las condiciones

de combustién del %Al en sus distintas fuentes astrofisicas.

Objeto Combustion T (GK) p (g/em®) | 7 (s) | Destruccion | Expulsién
estrellas masivas | hidrostatica pr Presion de
(40SM/M<120) | de hidrégeno | 0,035 —0,07 | 1-10 | 10 (p,7) radiacién

en etapa W-R en el centro
estrellas masivas | hidrostatica Bt Presion de
en etapa W-R | de hidrégeno | 0,03 — 0,09 102 1013 (p,y) radiacién
estrellas AGB en capas (n,p)
estrellas AGB | de H en capas gt Presion de
(M>5My) convectivas | 0,05 — 0,09 1 10'2 (p,7) radiacién
a alta temp.f
explosiva gt
nova de hidrégeno 0,1 -0,4 104 102 (p,7) explosién
presupernovas hidrostatica (n,p)
poco masivas en capas de 1 10° 1010 (n,q) explosién
(10<M /M, <25) Cy Ne gt
explosiva (n,p)
supernova de nedn, 2-3 10° 1 (n,q) explosién
procesos de v

t Hot Botton Burning

Tabla 3.4: Condiciones de la combustién de 2°Al en distintas fuentes astrofisicas. Para cada
una se indica el rango de temperatura 7', la densidad p, la escala de tiempo 7, el mecanismo
de destruccién y el de expulsién al medio interestelar [48, 23].

Dado que la radiacién v es observable sélo si es producida en el medio interestelar (ver

3.6), es importante calcular no sélo la cantidad de 2°Al producida en el interior de una
estrella, sino la cantidad que es efectivamente expulsada previo a su decaimiento. En los
casos de novas y supernovas esta expulsion es en forma explosiva. Las estrellas masivas
también sufren grandes pérdidas de masa por presion de radiacién durante las etapas Wolf-
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Rayet y AGB. En las préximas secciones, entonces, se discute la contribucién de 2°Al al medio
interestelar de la galaxia de cada una estas fuentes.

3.4.1. Estrellas Wolf-Rayet

Las estrellas de mds de 40 M, y metalicidad® Z ~ Z, pierden masa ya desde la etapa
de combustién de hidrégeno (secuencia principal, ver 2.2). Esta pérdida se debe a la fuerte
presion de radiacion sobre el manto caliente de la estrella. Asi, en los estadios finales de
la estrella, el manto termina por ser expulsado, dejando al descubierto el nicleo convectivo
en el que se encuentran los productos de los ciclos CNO (2.2.2), Ne-Na (2.2.3) y Mg-Al
(3.3). De esta manera, en las primeras etapas de la fase W-R, la composicién de la superficie

estd dominada por He y N (estrella WN). Luego, esta capa es a su vez expulsada y aparecen
He y C en la superficie (estrella WC) e, incluso, C y O (estrella WO) [49].

Las estrellas Wolf-Rayet (W-R) son muy luminosas (L ~ 0,3-8 x 10°Lg,) y tienen altas
temperaturas en la superficie (7>35 kK). Se caracterizan por tener fuertes vientos estelares,
quimicamente ricos, que provocan una pérdida de masa M = 2-10 x 1075 M, [48].

Durante la secuencia principal de las estrellas masivas (M>25 M), la combustion
hidrostatica de H (T>40 MK) produce 2°Al en el niicleo convectivo, convirtiendo 16-30 %
del Mg en %Al [23]. La mayor parte de este 2°Al decae al *Mg. Pero si la masa de la
estrella es M>40 M, (para Z ~ Z) la estrella entrard en la fase W-R, exponiendo 2°Al en
la superficie y expulsandolo al medio interestelar. Durante la siguiente fase de combustién
de He, el 2°Al no se produce més en el ntcleo, sino que es destruido por reacciones (n,a) y
(n,p). Sin embargo, el 2°Al sigue siendo expulsado del manto de la estrella, y sélo desaparece
cuando, a su vez, aparecen alli los productos de la combustién de He.

La tasa de eyeccién de 2°Al de una estrella W-R. puede calcularse como

donde X3 es la fraccién en masa de 2°Al en la superficie. Por lo tanto, la cantidad total de
2A] que es expulsada al medio interestelar y que a un dado tiempo ¢ atin no ha decaido es

[23]:
mas(M, 1) = /t rinag (M, 1) expl=Aao(t — )]t (3.4)

Previa a la muerte de la estrella, la fase W-R tiene una duracion del orden de 0,5 Ma. Este
tiempo depende de la masa y la metalicidad. El tiempo de expulsiéon de materia de una
estrella W-R es algo menor que la vida media del 2°Al y, en primera aproximacion, el factor
exponencial puede obviarse en el cdlculo. La cantidad de 2°Al expulsada por una estrella

3La metalicidad Z indica la proporcién de elementos pesados en relacién al hidrégeno. Si la metalicidad
es, por ejemplo, Z ~ Z la masa necesaria para que la estrella entre a la fase W-R se reduce a 25 Mg,.
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W-R con masa 40< M /M <120 y metalicidad solar resulta, entonces, del orden de 10™* M,
[23]. Este resultado depende del modelo de conveccién, de la rotacion de la estrella [50], de
la masa y metalicidad? iniciales de la estrella y de la tasa de la reaccién 2°Mg(p,v)?°Al. Para
este resultado se utilizaron las tasas consignadas en [52], las cuales son menores que las tasas
utilizadas anteriormente [53]. Curiosamente, la cantidad total de 2°Al expulsada al medio
interestelar resulta mayor con las menores tasas de reaccién. Esto se debe a que, con menor
tasa, la produccién de 2°Al ocurre més tarde y tiene menos tiempo para decaer dentro de la
estrella [23].

3.4.2. Estrellas AGB

Las estrellas de la rama asintética de las gigantes® (AGB) son de masa intermedia
(1<M/M5<9 [23]) en estado avanzado de evolucién. En esta fase, la estrella ya ha ter-
minado la combustién de He en su centro, el cual queda compuesto por oxigeno y carbono
inertes y sostenido por la presién de la degeneracién electrénica. Alrededor de este centro
quedan una capa de helio, otra de hidrégeno y el resto del manto original, el cual esta re-
ducido por la eyeccion de masa. La combustién de las capas de He y H se produce en forma
ciclica:

1. Luego de que el He se agota en el centro, y mientras el H atin reacciona en una capa
externa, se enciende la capa de He adyacente al centro. Esta combustion expande la
capa externa de H hasta apagarla.

2. A medida que el He se va agotando, el frente de la combustion avanza hacia afuera,
alcanzando practicamente la interfase He-H en un lapso de alrededor de 200 anos.
Entonces se enciende nuevamente la capa de H y la de He se apaga.

3. El frente de combustion de H se expande, dejando atras los residuos de He. Estos
residuos pasan a engrosar la capa de He, la cual va incrementando su presion. Este
periodo dura 103-10* anos.

4. Cuando la presion y la temperatura de la capa de He son suficientes, se enciende
nuevamente en forma explosiva (10 anos aprox.). Esta erupcién presiona la capa de H
hacia afuera, apagandola y el ciclo se reinicia.

4La produccién de 2%Al en condiciones de combustién hidrostatica de H depende de la cantidad de 2°Mg,
la cual estd relacionada con la metalicidad Z. Por otro lado, la destruccién de 2%Al a través del proceso
26A1(p,y) no depende de Z. Como la tasa de pérdida de masa es también proporcional a Z, la cantidad total
de 2°A1 eyectada por una estrella Wolf-Rayet es, aproximadamente, mag o< Z2? [51]. En una regién con
alta metalicidad, ademads, es menor la minima masa inicial necesaria para que una estrella entre a la fase
Wolf-Rayet, produciéndose asi un mayor nimero de estrellas W-R.

El nombre de rama asintética hace alusién a que, en el diagrama de Hertzprung-Russell [2] (Temperatura
en superficie vs. luminosidad), las estrellas de menor masa de esta clase se aproximan a las de la primera
rama de las gigantes Tojas.
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La produccién de 2°Al tiene lugar, entonces, en las capas de estrellas AGB en las que se
procesa H, donde hay temperaturas T ~ 70 GK. En este caso, el tiempo de expulsion es
mayor que la vida media del 2°Al. Esto es, la mayor parte del 2°Al alli producido decae dentro
de la estrella, de modo que su radiacién v no puede ser observada.

En estrellas AGB con masas M>5M, la temperatura es suficiente (7>50 GK) para
producir 2°A] también en la base del manto convectivo de H, desde donde el transporte a la
superficie de la estrella es inmediato.

Una estrella de masa M = 3 My, por ejemplo, expulsa mog = 3x 1078 M de 2°Al durante
los 7 Ma de su fase AGB. La produccion de una estrella AGB de masa M = 6 M, es, en
cambio, més incierta: mos = 10=7 —10~* M, pues depende en gran medida de la conveccién
del manto de H [23].

3.4.3. Novas

Una explosién nova se produce en los sistemas binarios en los que una enana blanca
absorbe material rico en hidréogeno de la otra estrella. Cuando la enana blanca absorbe
suficiente material® para alcanzar una temperatura 7' ~ 10® K en su manto, se dispara la
combustién de H (ver 2.2) en forma explosiva, alcanzandose entonces una temperatura pico
de 0,15 — 0,4 GK. Esta explosion es regulada por el ciclo CNO (2.2.2), pues los tiempos de
decaimiento 8* del O y del O son del orden de 10% s. Se distinguen entonces entre las
novas lentas (7>10% s), de composicién solar, y las novas rdpidas (<10 s), enriquecidas en
elementos CNO. En el primer caso, el Al puede ser producido no sélo a partir de Mg, sino
a también a partir de **Mg (mds abundante), pues el *>Al (T, = 7 s) alcanza a decaer en
Mg (ver 3.3).

La produccién de 2°Al de una nova se calcula en mgg ~ 107 — 1072 M, dependiendo de
si es enriquecida en elementos CNO o no. Sin embargo, la tercera parte de las novas (aquellas
que resultan de una estrella con masa inicial M ~ 8 — 11 M) presentan enriquecimiento en
O, Ne y Mg. En estos casos la produccién de 2°Al puede elevarse a 10~7 M.

3.4.4. Presupernovas

Las estrellas con una masa inicial M ~ 40 — 85 M, tienen una gran pérdida de masa
durante su fase W-R. En su fase final dejan una presupernova con un nitcleo de C y O de
s6lo 5 M, tal como el nicleo de una estrella de 25 M. Este ntcleo finalmente explota como
una supernova, pero nunca desarrolla una importante capa de H donde pueda sintetizarse
26A1. La produccién del niicleo de este tipo de estrellas es del orden de 1075 M.

6Una enana blanca de M = 0,2 Mg necesita absorber 1072 Mg, para dispararse, mientras que una de
M = 1,4 Mg necesita sélo 1077 M,
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Las estrellas menos masivas (10< M /M <25) y de baja metalicidad (Z<Z) sufren menos
pérdida de masa. La produccién de 2°Al tiene lugar en las capas convectivas de C y Ne (ver
2.3.3), donde estos elementos combustionan hidrostdticamente a temperaturas de 1 GK.
Cuando colapsa el nicleo de la estrella, la onda de choque calienta la capa de C a tem-
peraturas de T' ~ 1,8 — 2,5 GK, lo que enciende la combustion explosiva. Sin embargo, la
mayor parte del material es expulsado sin sufrir esta combustion posterior. Por lo tanto, el
26A] producido en la capa de C proviene de la combustién hidrostatica y no de la explosiva.
Estas estrellas si tienen una capa de H que combustiona a T ~ 0,7 — 0,9 GK. Alli se pro-
duce 2°Al que es posteriormente expulsado al medio interestelar por la explosién final de la
supernova. Sin embargo, esta contribucién es baja (<15 %) respecto del total producido por
estas estrellas.

La produccién de 2°Al de una estrella en la etapa de presupernova depende en forma
compleja de su masa M. Segiin las simulaciones, esta produccién toma valores entre mog(M =
15 Mg) ~ 1075 My y mag(M = 30 My) ~ 10~* M. Sin embargo, estos resultados dependen
de los modelos de conveccién utilizados (ver [23]).

3.4.5. Supernovas

Durante las explosiones de supernovas (ver 2.3.4), el 2°Al se produce por combustién
explosiva de Ne, y en menor medida de C, a temperaturas entre 2 y 3 GK [54]. Otro meca-
nismo de produccién de 2°Al, y de radionucleidos en general, es la nucleosintesis inducida por
neutrinos. Al colapsar el nicleo, se emiten alrededor de 10°® neutrinos, algunos de los cuales
interactia con los nicleos de Si, O, Ne, C, He o H de las capas superiores. De estas reacciones
surgen protones y neutrones que, en una estrella de 20 M, por ejemplo, incrementan la
produccién de 2°Al en un 50 %. La produccién durante la explosién supernova se estima,
dependiendo de los modelos, en valores entre mog ~ 1075 My y mog ~ 10™* M, para masas
iniciales M = 13 M, y M = 40 M, respectivamente. Contrariamente a lo que ocurre
durante la fase W-R, la produccién de 2°Al durante la explosién supernova es inversamente
proporcional a la metalicidad inicial de la estrella.

3.4.6. Produccién de ?°Al por rayos césmicos

Esta posibilidad fue considerada a partir del descubrimiento de radiacién gamma carac-
teristica de la desexcitacién de 2C y 60O, proveniente del complejo Orion [56]. El origen de
las correspondientes excitaciones se atribuye a que estos nicleos interaccionan con atomos
de H, tras haber sido eyectados con energias de 10 a 30 MeV /nucleén por la explosién de
estrellas masivas.

En este caso, ntcleos de Mg, Al o Si expulsados en estas condiciones pueden producir
%A1 a través de reacciones como 2°Mg(p,n)?°Al o ?8Si(p,ppn)?°Al. A partir de las corres-
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pondientes secciones eficaces y estimando el espectro de los iones pesados, se obtiene una
produccién de 2°Al para el complejo Orion (ma6)orion ~ 10™* My, /Ma. Para la galaxia, donde
existen alrededor de 500 nubes moleculares gigantes como la del complejo Orion, se obtiene
una tasa de produccion (miss)Gataxia ~ 0,05 My /Ma [55]. Esta contribucién es despreciable
frente a las discutidas con anterioridad.

3.5. Estimacién de la cantidad de 2°Al en la galaxia

Las observaciones experimentales de la radiacion v de 1,809 MeV indican la presencia de
2-3 M, de ?°Al en el medio interestelar (ver 3.6). Para contrastar este valor con la prediccién
de los modelos aqui descritos, es necesario calcular la cantidad total de 2°Al producida por
la suma de todas las fuentes en los tltimos 7(?6Al)~ 10° a. Este calculo se realiza en forma
estadistica, a partir de la frecuencia de aparicién de cada una de las fuentes de 2°Al en
la galaxia. Para una cédlculo mas detallado, es necesario considerar también la distribucién
espacial de estas fuentes, pues la produccién de 2°Al, como se explicé en 3.4, depende de la
metalicidad, la cual es una funcién de la posicién en la galaxia. La tasa de eyeccién de 2°Al en
la galaxia se estima como

Mg = (mas) s fr (3.5)
donde (mag) ; es la eyeccién media de cada fuente (medidaen M)y fr (Ma ™) es la frecuencia
de aparicién de la fuente en la galaxia durante el ultimo millén de anos. En el caso particular

de las estrellas AGB de baja masa, las cuales expulsan 2°Al a lo largo de periodos mayores
que 7(26Al), la tasa de eyeccién debe, en cambio, calcularse como

MG, = (mag); f; 7(*5Al). (3.6)

En algunos casos, la frecuencia de aparicién puede determinarse por observacion. En otros
casos, como el de las estrellas AGB, a partir de la tasa de formacidn estelar, Aj. ~ 3 Mg /a,
v la funcién de masa inicial ®(M) 7

Mo
fr= /Ml Ase®(M) dM (3.7)

Para toda funcién de masa inicial aceptable, la frecuencia de aparicién resulta f; ~ 5 es-
trellas/afio. En particular en [23] y en [48] se adopta ®(M) oc M~("+1 donde T' = 1,7 para
M>1 Mg.

En la tabla 3.5 se resumen los resultados de estas estimaciones para las principales fuentes
en la galaxia que pueden ser el origen del 2°Al interestelar, observado través de su signatura
v E, =1,809 MeV.

"En [23] la funcién de masa inicial est4 normalizada como fﬂj\fmv” O(M)MdM =1, con Mp,q, ~ 100 Mg
Y Mpin ~ 0,1 Mg. En [48] el tratamiento es algo distinto.
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Objeto (mag)r (M) | fr Ma™t) | M$G (My/Ma) | fraccién
AGB 1 -4 M, 108 5% 10° 5x 1073 ~ 0,16 %
AGB 4 -9 M, 3x 1075 3 x 10* 1 ~ 30%
Wolf-Rayet 2 x 10~ 2 x 10° 0,4 ~ 13%
Novas O-Ne-Mg | 3 x 1077 107 3 ~ 100 %
Supernovas 8 x 107° 2 x 10* 1,6 ~ 50 %

Tabla 3.5: Estimacién de la posible contribucién de 2°Al al medio interestelar de los distintos
tipos de fuente en la galaxia. De cada una se indica la cantidad promedio de 2°Al eyectado
por cada una de las fuentes, (mqg)¢, la frecuencia de esta fuente en la galaxia, fr, y el flujo

eyectado, MS;. Se estima, ademés, la fraccién que cada fuente puede aportar a la produccién
total de 26Al (2-3 M /Ma) que se deduce de la observacién de la radiacién v de 1,809 MeV.
Otros argumentos, sin embargo, descartan a algunas de ellas (ver esta seccién y 3.6.3).

Ademas de la cantidad producida por cada tipo de fuente, se deben considerar otros fac-
tores para poder determinar la fuente dominante del 2°Al gal4ctico. La produccién de 2°Al en
estrellas Wolf-Rayet, por ejemplo, aumenta con la metalicidad Z (3.4.1), y la metalicidad es
mayor en el centro de la galaxia (longitud < 2°). Un total de ~ 10 estrellas W-R podrian
entonces dominar la produccién de 2%Al en el centro de la galaxia. La supernovas, en cambio,
tienen una produccién inversamente proporcional a la metalicidad, por lo que su produccion,
de ser dominante, deberia estar acentuada en los brazos de la galaxia (longitud > 20°).

3.6. Observacién de °Al galdctico

A partir de la estimaciéon de la produccién de cada tipo de fuente, sélo podrian descar-
tarse las estrellas AGB de baja masa como fuente dominante del 2°Al galdctico. El escenario
mas plausible seria, entonces, que cada tipo de fuente contribuya con 1 M /Ma. Para poder
discernir entre estos modelos, se deben contrastar con la observacion de la radiacién v prove-
niente del decaimiento del 26Al. De esta forma, puede extraerse informacién acerca de la
distribucién espacial e incluso acerca de la distribucién de velocidades del 2°Al en el medio
interestelar.

3.6.1. Astronomia gamma

La deteccion de radiacion electromagnética proveniente de transiciones electronicas indica
la presencia de un elemento quimico, ya sea por que este genera, o bien por que este absorbe,
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determinadas longitudes de onda que le son caracteristicas. Sin embargo, los isétopos de
un elemento, distintos desde el punto de vista nuclear, tienen espectros electrénicos indis-
tinguibles. La deteccién de la radiacién v de origen nuclear (A<1 nm), en cambio, permite
identificar univocamente un isé6topo en forma individual. La determinacion de la abundancia
del is6topo es, ademas, independiente de las condiciones del medio. La emisién de fotones
de origen electrénico, en cambio, depende de la temperatura, la densidad, el estado i6nico y
quimico, lo que requiere un modelo para su calculo.

La principal dificultad en la observacion de rayos v de origen césmico es la opacidad de
la atmésfera terrestre para esas longitudes de onda®. La deteccién debe, entonces, realizarse
desde globos aerostaticos o desde satélites. Como también la atmoésfera de la estrella en
donde se genera un radioisétopo es opaca, debe existir un mecanismo de expulsiéon al medio
interestelar, el cual si es transparente y permite observar rayos 7y provenientes de toda la
galaxia. La doble condicion de sobrevivir hasta su expulsién y de tener una tasa de de-
caimiento apreciable limita la lista de nicleos observables a unos pocos radiois6topos (ver
tabla 3.6). Otras dificultades son la imposibilidad de enfocar los rayos « para formar una
imagen, debiéndose detectarlos en forma individual, y la presencia de un importante fondo
de rayos v en la orbita terrestre producido por particulas de alta energia.

En el caso de las vidas medias més largas (*°Al, ®°Fe), el material expulsado de la estrella
se distribuye y termaliza en el medio interestelar, midiéndose lineas gamma con un ancho
AE,<3 keV, correspondiente a la velocidad de rotacién de la Galaxia, v,<250 kms™" (ver
3.6.3). La imagen recogida es sin embargo espacialmente difusa y es una medida de la cantidad
de material producida por numerosas estrellas (> 10?) integrada a lo largo de la vida media
del radioisétopo. En cambio, los isétopos de menor vida media (*Ti) tienen emisiones de
mayor ancho en energia (~ 30 keV), pero sus fuentes pueden ser individualizadas.

3.6.2. Deteccion de la radiaciéon vy de 1,809 MeV

Luego del descubrimiento de la radiacién de 1,809 MeV (fig. 3.4) por parte del HEAQO en
1982 [19], la medicién fue confirmada por diversos experimentos (ver tabla 3.7).

Si bien la radiacién v con E, = 1,809 MeV puede generarse a través de otro proceso,
este fondo puede ser descartado. La interaccién de neutrones sobre 2’Al da lugar al proceso
2"Al(n,np)?*Mg*(7)**Mg, en el cual se emite también un fotén de 1,809 MeV. Sin embargo,
el proceso 2"Al(n,y)?A1(57)*8Si*(7)?®Si, es de probabilidad comparable y emite un fotén de
similar energia, £, = 1,779 MeV. Por lo tanto, el fondo de 1,809 MeV puede ser calculado
a partir de la linea de 1,779 MeV y restado. La correcta sustracciéon de este fondo puede
corroborarse con la ausencia de la linea de 1,779 MeV en el espectro de la figura 3.4 [15].

8El flujo de rayos v césmicos se reduce a la mitad al llegar a 25 km de altura sobre la superficie terrestre,
lo que equivale a sélo el 1% de la atmdésfera [2]
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Is6topo iy Decaimiento E, [keV] Observacién
e 44,5 d MFe —29Co* 1099, 1292 -
"Be 53,4 Be —'Li* 478 -
R\ 5.9d %Ni —56Co* (158, 812, ...)
%Co 77,3 %6Co — 0Fe* (+87) 847, 1238 SN1987A, SN1991T?
5Nj 1,48 d 5TNi —5"Co* (1378, ...) -
5Co 271,8 5Co —5Fe* (+47) 122 SN1987A?
2Na 2,6 a 22Na —2?Ne* (+87) 1275 -
0Co 5,3 a 0Co —50Nj* 1173, 1333 -
MTi | (55+19) a M) —HSc 68, 78 -
S 3,93 h MSe »HCa* (+67) 1157 Cas A
26A] 0,716 Ma BA] S26A] 1809 Galdctica
60Fe 1,52 Ma 0Fe —%0Co* 59 -
0Co 5,3 a 0Co —0ONj* 1173, 1333 Galdctica?
Tabla 3.6: Lineas gamma césmicas de radioisétopos observadas o potencialmente observables,
ordenadas segiin la vida media de los isétopos. Los emisores de radiacién 3% producen, ademas,
una linea gamma de 511 keV proveniente de la aniquilacién et-e~ [48].
3.6.3. Distribucién de %Al en la Via Lactea

La observacion de la radiacién v de 1,809 MeV permite trazar mapas de la distribucion
de 2°Al en la Via Léctea (ver fig. 3.5).

La distribucion espacial de la radiacion de 1,809 MeV aporta informacion sobre la ubi-
cacién de las fuentes de 2°Al. La validez de esta correlacién se basa, en realidad, en la
suposicién de que el 2°Al no se aleja demasiado de la estrella que lo origina durante los ~10°
anos previos a su decaimiento. Esta condiciéon se cumple holgadamente en el caso de las
novas y las estrellas AGB. Estas estrellas eyectan poca cantidad de materia a bajas veloci-
dades, la cual se frena rdapidamente en el medio interestelar. En cambio, las supernovas y
estrellas Wolf-Rayet eyectan varias M, a velocidades v ~ 10% m/s, las cuales se desplazan
algunos cientos de pc antes de detenerse. Esta distancia es de todas formas bastante menor
que el radio de la galaxia Rg ~ 15 kpc, y no alcanza a desdibujar completamente el mapa
como funcién de la longitud. Si, en cambio, impide obtener una distribucion en latitud. En
todo caso, salvo algunas excepciones, la imagen no refleja la produccion instantdnea de una
estrella individual sino la de una zona, integrada a lo largo de la vida media 756 ~ 1 Ma, en
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Figura 3.4: Espectro de energias de rayos y provenientes del centro galdctico (£30°), registra-
do por el telescopio v del satélite HEAO 3 [21]. El espectro es el resultado de haber restando
el fondo.

la cual eventualmente prevalecerd algin tipo de estrella [64].

Una de las primeras conclusiones que se extraen de inspeccionar la figura 3.5 es que la
distribucién irregular de la emisién de 1,809 MeV descarta que las estrellas AGB de baja
masa y novas sean las principales generadores de 2°Al. La baja produccién individual de estas
fuentes requiere un gran nimero de ellas, que darian una distribucién uniforme.

Por otro lado, la distribucién de 26Al estd correlacionada con la distribucién de nubes
moleculares de Hy, las cuales indican la formacién de estrellas jovenes: W-R, supernova y
AGB masivas. La distribucién de estrellas viejas (novas y AGB de menos de 2 M), rastreada
por emisién infrarroja, muestra mayor concentracién en el centro de la galaxia [23].

Adicionalmente, una medicién del telescopio GRIS [65] mostrd que la linea de 1,809 MeV
proveniente del centro de la galaxia tiene un ancho intrinseco de 5,4ﬂj§ keV [67], tres ve-
ces superior al correspondiente por efecto Doppler debido a la rotacién de la galaxia. Esto
favorece las fuentes con altas velocidades de eyeccién: Wolf-Rayet y supernovas.

Mas recientemente, se encontré una correlacién entre la distribucién de 1,809 MeV y la
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Experimento | anos | AE (keV) | ¢S™9%(10 %em 25 trad ) | S (o) | Referencias
HEAO-C®) | 82-84 3,3 4,840,8 4,7 [21]
MPE® 82-87 200 4,942.3 2 [60]
SMM() 81-90 95 4,040,4 61]
Bell/Sandial?) | 77-87 3,977, 2 [62]
GRIS® 88-91 2.8 4,141,9 2,5 [65]
HEXAGONE® | 89-93 3,1 4,742,7 2 [66]
GRISW® 92-96 3,4 4,840,7 6,8 [67]

COMPTEL® | 92-03 144 341 6 | [68, 69, 70]
HIREGS® 94-95 3,0 (objetos puntuales) - [71]
INTEGRAL®) | 02-03 3,4 (objetos puntuales) - [72]

Tabla 3.7: Experimentos que midieron la radiacién v de 1,809 MeV. Se indica con (s) o (g)
si se trata de un satélite o un globo aerostatico. Se indica ademds los anos en los que estuvo
en operacién, la resolucién en energia, AE, el flujo de eventos v de 1,809 MeV medido, ¢, la
separacion sobre el fondo S y referencias.

de microondas de 53 GHz [24]. Estas microondas provienen del medio interestelar, el cual fue
ionizado por el flujo de rayos ultravioleta de estrellas WO (ver 3.4.1). Esto es, la radiacién
de microondas es un rastreador de estrellas masivas como las Wolf-Rayet. Esta medicion es,
entonces, un fuerte argumento a favor de que estas estrellas sean la fuente principal de 2°Al.

Por su parte, la produccién de 2%Al por supernovas podria evidenciarse si se estableciera
una correlacién entre las lineas v de **Ti o °Fe (ver tabla 3.6) con la de 1,809 MeV. Estos

radiois6topos son producidos exclusivamente por supernovas y no por estrellas Wolf-Rayet
[54].

Un argumento en contra de la posibilidad de que las supernovas sean la principal fuente
de 6Al1 galdctico es la excesiva cantidad de Al que producen: (2°A1/2"Al)gy ~ 5 x 1073.
Aun suponiendo que las supernovas produjeron la totalidad del 2’Al del medio interestelar
(My; ~ 5x10° M) durante los 7¢ ~ 10 Ga de vida de la galaxia, la cantidad de °Al presente
en la actualidad seria diez veces inferior:

Mg ~ (Al Al gy (a6 /T) Moz ~ 0,3 Mg, (3.8)

Esto es, las supernovas sobreproducen >’Al en un factor 10 [57, 58].

Las estrellas masivas en la fase Wolf-Rayet son, entonces, importantes candidatas a dom-
inar la produccién galdctica de 2°Al M ~ 3 My /Ma [59]. Sin embargo, la estimacién de
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Figura 3.5: Mapa de la Via Lactea segtin la deteccién del fotén v de 1,809 MeV, signatura
del decaimiento de 26Al, registrado por el telescopio COMPTEL [63]. Se muestra también el
perfil longitudinal para latitudes —10° < b < 10°. La distribucién espacial del 26Al observada
permite restringir los modelos de nucleosintesis.

los modelos de nucleosintesis para esta produccion es casi un orden de magnitud menor:
MS} ~ 0,4 Mg /Ma, con un factor 3 de incertidumbre.

Fundamentalmente, el resultado de esta estimaciéon dependen criticamente de las tasas
de reaccién de los procesos de produccién y destruccién de 2°Al, Mg (p,y) v (p,7)?"Si, en el
rango de energias mds bajo, caracteristico de la combustiéon hidrostatica de H. Un cambio
sustancial en estas tasas de reaccién puede cambiar totalmente la situacion [23].






Capitulo 4

Previas Determinaciones de la
Reaccién “Mg(p,7y)?’Al

El proceso 2>Mg(p,7)?®Al, a energias por debajo de su barrera coulombiana, Vo = 2,86 MeV,
es una reaccion resonante. En particular, las resonancias situadas en el rango de energias de
interés para la produccién estelar de 2°Al son en extremo débiles e implican grandes dificul-
tades para los métodos convencionales de medicién. En este capitulo se detallan los aspectos
experimentales de la medicién de una reaccién resonante en laboratorio (4.1) y se describe
el método usual de deteccion en linea de los rayos v de desexcitacion del nicleo compuesto
(4.2). Se describe, ademds, el procedimiento para estimar la intensidad de las resonancias
de la reaccién *Mg(p,7)?°Al a partir de las de *Mg(*He,d)?°Al (4.3). Finalmente, en 4.4 se
resume toda la informacién sobre las resonancias de la reacciéon 2Mg(p,v)%°Al.

4.1. Medicion experimental de una resonancia

Experimentalmente, la seccion eficaz de una reaccién se determina a partir de la cantidad
de reacciones producidas cuando un haz de particulas incide en un blanco.

En el caso en que el espesor del blanco, Az, sea suficientemente delgado para aproximar
a la seccién eficaz como una constante, o(F) ~ oy, la probabilidad P de reaccién por
particula incidente es

P = oynAz, (4.1)

donde n es la densidad de ntcleos blanco activos. Esta expresion puede reescribirse en térmi-
nos del poder de frenado e:
dE 1dE

= = ) 4.2
‘ dp ndx (42)

ol
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Se obtiene asi

p=oE (4.3)

€

donde AFE es la pérdida de energia de los proyectiles en el blanco o, equivalentemente, el
espesor del blanco en unidades de energia. Si el blanco utilizado es un compuesto quimico que
contiene N, niicleos activos por unidad de drea (N, = n,Ax) y N; inactivos, la probabilidad
de reaccion puede expresarse como

AF,
P=oc—"¢ (4.4)
€ef
donde el espesor y el poder de frenado eficaces AE, ¢ y €.; se determinan como
Aef = Naﬁa + Z NZ’EZ’, (45)
1 Acy
ef = €a T 77 Nie; = . 4.
€ef = €+ N, zl: € N, (4.6)

Si, por el contrario, el espesor del blanco no permite despreciar la dependencia de la
seccion eficaz con la energia, la probabilidad de reaccion deberd obtenerse integrando en el
espesor del blanco':

P(By) = /OMU(E)nd:c = /E?)AE Z((g)) dE, (4.7)

donde Ej es la energia del haz incidente.
En el caso de una resonancia delgada (I' < E,), la seccién eficaz es descrita por la

expresion de Breit-Wigner (ec. [2.30]):

r.r,
(E—E,)+ (I'/2)*

O'Bw(E) = 7T>(2u) (48)

!Este célculo no tiene en cuenta la dispersién en energia del haz, dy, ni el efecto Doppler causado por el
movimiento térmico del los dtomos del blanco, §p. Tampoco considera la dispersién en energia (straggling)
que sufre el haz al frenarse a través del blanco. Para esto la expresién (4.7) debe reemplazarse por

P(E) = Ep [ g(E") (El Ey) F(E B E”) dE" dE' dE
0) — Jol g » 40 ) ) )
Eo—AEJo Jo €(E")

donde g(E', Fy) es la distribucién gaussiana de ancho § = (67 + 63)'/? y F(E,E', E") es la probabilidad
de que un proyectil de energia E’ tenga una energia entre E" y E"” + dE" en la profundidad del blanco
correspondiente a una energia E [2]. En el presente trabajo, en cambio, el espesor de los blancos fue calculado
de modo de que estos efectos no afecten la probabilidad de reaccién (ver 6.5), pudiéndose utilizar la expresién
(4.11) para el célculo de la probabilidad de reaccién.
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Si AE <« T, la probabilidad es proporcional al valor de la seccion eficaz de Breit-Wigner
para la energia del haz, ogw (Ep).

Si, en cambio, AEST, y se desprecian las variaciones de X*, I',, I',, AE y € en el pequefio
intervalo de energia de la resonancia, se obtiene que la probabilidad es

A2 my +m, w E, - E, E,— E, — AFE
P(Ey) = py AmiA g larctan (%ﬁ) — arctan < 0 /2 >] . (4.9)

Aqui, el cociente de masas toma en cuenta el hecho de que € esta expresado en el sistema de
laboratorio. En el caso de un blanco de espesor finito, AE ~ ') para la energia 6ptima del
haz Ey = E, + AFE/2, la probabilidad tiene su méximo valor:

A2 a AFE
Prow(AE) = — MA ¥ Mo WY arctan (—) . (4.10)
T ma € r
Para el caso limite de blanco ancho, AE > I', se obtiene
A2 a
Pras(00) = > A M WY (4.11)

2 ma €

Notese que una caracteristica fundamental en la determinacién experimental de una
reaccion resonante es que, para un blanco suficientemente ancho, la probabilidad de reaccion
no depende del espesor del blanco. Mientras que para medir una reaccién no resonante de
baja seccion eficaz basta con incrementar el espesor del blanco (resignando la determinacién
en energia), la cantidad de productos de una reaccién resonante depende exclusivamente del
nimero de particulas incidentes.

4.2. Deteccion en linea de los rayos ~

Previamente al presente trabajo, la medicién de la intensidad de las resonancias de la
reacciéon 2>Mg(p,y)?°Al, y las de reacciones de captura radiativas A(x,v) en general, se habia
realizado detectando los rayos 7 emitidos. Estos rayos v provienen de la cascada de des-
excitacién electromagnética del niicleo compuesto (*°Al* en este caso). Dado que la vidas
medias de los estados excitados son por lo general del orden de 107> — 1072 s, los rayos
de desexcitacion son detectados en forma simultanea con la incidencia del haz de proyectiles.
Los rayos v son identificados por su energia E,, la cual estd determinada por la energia del
proyectil de Ell,ab, la diferencia de masas @ y la energfa del estado excitado final E7:

_ ma lab
E,=Q+ mEp — Ef — AFE,es — AEngpp.- (4.12)
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En esta expresion, el cociente de masas (m4: masa del blanco, m,: masa del proyectil)
convierte el valor de Ell,ab al centro de masa. El término AF,.; es una correccion por la
energia de retroceso del nicleo residual B:

2
E’Y

AFE,. = .
2M302

(4.13)

El término AEpgp, representa el corrimiento por efecto Doppler de la energia del fotén
observado, cuando este es emitido en un angulo € por nicleo con velocidad v:

AEpopp, = %E7 cos 6. (4.14)

En el caso en que el proceso de captura sea una reacciéon resonante, la energia del canal de

ma . , . e e . i .,
entrada @ + . E, es igual a la energia de un estado excitado inicial E., y la expresion

(4.12) puede reescribirse como

E,=E! — El — AE,es — AEpopp. (4.15)

En el caso particular de la reaccién p + 2°Mg, el niicleo compuesto se forma en estados
excitados con energias F, por encima del umbral del proton: E, > @) = 6307 keV. Dado que
hay 67 niveles entre este umbral y el estado fundamental, se produce una compleja cascada
de desexcitacién [44]. La identificacién de decaimientos al estado fundamental pueden identi-
ficarse a través de la linea v de 416,9 keV (ver fig. 3.1), pues todos los decaimientos al estados
fundamental pasan por el estado de £, = 416,9 keV. Por su parte, todos los decaimientos al
estado metaestable en 228,2 keV pasan por el estado en 1057,8 keV, pudiéndoselos identificar
a través de la linea v de 829,6 keV.

De esta forma fue determinada experimentalmente las intensidades de las resonancias de
la reaccion *Mg(p,7)?°Al con energias E** > 197,0 keV [45, 44, T4, 75, 76, 78, 52] (ver
tabla 4.1).

A menores energias, la intensidad de las resonancias es demasiado baja para poder iden-
tificar las lineas de desexcitacion sobre el fondo . Este fondo se origina por rayos césmicos,
por actividad natural del ambiente. Asimismo, el haz de protones puede producir reacciones
(p,7) en elementos contaminantes del blanco si estos elementos tienen secciones eficaces
mucho mayores que aquella a medir.

4.3. El “caballo de Troya” *Mg(*He,d)*Al

Dada la imposibilidad de determinar experimentalmente la intensidad de las resonan-
cias con energias Ell,ab < 197,0 keV, estas pueden estimarse a partir de los anchos parciales
de captura de protén, T',, (ver 2.1.3) de la reaccién de transferencia *>Mg(*He,d)?°Al. Para
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obtener el ancho parcial T', de un nivel, la reaccién **Mg(*He,d) debe producirse de modo
que la energia del sistema de entrada, EfHAg+Q, se corresponda con la energia F, de dicho
nivel. Como el valor @) de esta reacciéon, () = 813,1 keV, es mucho més bajo que el de
la reaccién (p,y), la energia correspondiente es mucho mds alta: ES} > 5493 keV para
niveles por encima del umbral de captura de protén. Esta energia es, en particular, mayor
que la barrera coulombiana del sistema 3He —2°Mg, Vi = 5140 keV, por lo que la reaccién
tiene resonancias muy fuertes, facilmente medibles. Este método se denomina “caballo de
Troya” en alusién a que en la reaccién > Mg(3He,d)?°Al el protén penetra el nicleo de *>Mg
“escondido” dentro del deuteron.

La distribucién angular de los deuterones de la reaccién 2>Mg(*He,d)?°Al fue medida por
[79], [80] y [81]. La extrapolacién de estas mediciones para obtener el ancho parcial de captura
de protén se realiza a través de la aproximacién de Born con ondas distorsionadas (DWBA),
la cual estd bien establecida para sistemas ligados. Sin embargo, los niveles de interés son
aquellos ubicados por encima del umbral de la captura de protén y que, por tanto, no son
ligados. En estos casos los factores de forma oscilan y hacen que la convergencia numeérica del
método DWBA sea dificultosa y poco confiable [82, 83]. En particular, las tasas de reaccién
del proceso >*Mg(p,y)?°Al calculadas por [80] y [81] difieren hasta en un factor 3. Estos datos
fueron reanalizados en [84], determinando los valores actualmente aceptados (ver tabla 4.2).

4.4. Resonancias de la reaccién *Mg(p,7)*°Al

En medios estelares la reaccién 2>Mg(p,y)?°Al procede exclusivamente a través de reso-
nancias delgadas (ver 2.1.3). Las energias E;f‘b de estas resonancias estan determinadas por

la relacién
M25Mg —+ Mp

Elab — Ex _
P ( Q) Mp )

(4.16)
donde E, son las energias de los niveles excitados del niicleo 2°Al por encima del umbral de
captura de protén (ver fig. 4.1).

Las resonancias con energias Ell,ab > 389 keV tienen anchos parciales de captura de
protéon mayores que los del decaimiento gamma: I', > I'y. Por lo tanto, la intensidad de
estas resonancias esta determinado por I'y: wy ~ wl',. Las resonancias con energias E;)ab <
316 keV, en cambio, tienen I', < I'y y por lo tanto su intensidad puede aproximarse como
wy ~ wl'p.

Como se muestra en [47], la contribucién por captura directa (ver 2.1.2) es despreciable
para energias F<1 MeV. Es asimismo despreciable la contribucién de la resonancia subum-
bral en F, = 6280,9 MeV, correspondiente a una energia cinética F, = —25,7 keV (ver
2.1.5).

En la tabla 4.1 se listan las distintas mediciones experimentales de la intensidad de las re-
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sonancias wvy de mayor interés astrofisico. Para resonancias de energia Ell,ab < 135,1 keV (ver
tabla 4.2) s6lo se dispone de estimaciones hechas a partir de la reacciéon Mg (*He,d)*Al (ver
4.3). Se indica ademads, para los trabajos en que haya sido determinado, la fraccién fy que
decae al estado fundamental 2°A19 (branching ratio). Dada la corta vida del isémero 2°A1™,
la cantidad relevante para astrofisica (ver 1.2 y 3.6) es wy?9 = fown.

Ref. wy (V) v fo
E@P(keV)| 197,0+£0,1 254,04+0,1 303,5+0,2 316,1+0,1 389,0+0,1 434,5+0,1
J7 5t (4%) 4% (57) 5t 3~ 2+ 3~
[73] (5,60,8)x10~2
[45] (2,940,9)x10~2 |(4,4+1,3)x102| (9,942,9) x 102
[44] |(6,7+3,3)x1077|(6,743,3)x1076|(3,3+1,2) x 1073 (2,440,6) x 102
fo=66 % fo=76% fo=84% fo=88%
[74] (3,140,3)x1072 |(5,641,7) x10~2| (9,840,8) x 102
[75] (2,7+1,1)x1072 |(5,641,7) x1072| (2,1£0,2)x 10~!
[76] {(6,5£3,2)x1077|(1,6+0,8)x1075|(2,4+0,8) x10~°| (2,0£1,0)x 102 | (5,7£1,9) x 102
[78] (3,440,4)x 1072 |(7,10,6)x1072| (1,340,2)x10~!
fo=69 %
[47] fo=T4% fo=80% fo=T1% fo=87% fo=67% f0=96%
[52] |(7,1£1,0)x1077|(4,940,6) x 1076/ (4,9+0,6) x 1073 (2,940,4) x 102
NACRE |(7,140,9) x1077|(4,940,6) x1075|(4,74£0,5) x 10~5| (3,1£0,2) x 1072 | (6,2+0,4) x 102 |(11,640,6) x 102
181, 80] fo=T0% fo=T78% fo=T8% fo=87% fo=67% f0=96%
| [85] | | | | | (9,4 +0,7)x10 2]

Tabla 4.1: Fuerzas de resonancias, wy (eV), y fraccién de decaimiento al estado fundamental
(branching ratio), fo, determinadas experimentalmente. Se adoptan aqui los valores recomenda-
dos por la colaboracién NACRE (Nuclear Astrophysics Compilation of Reaction Rates, [86, 87]).
Estos valores recomendados son el promedio ponderado de las mediciones aqui tabuladas. El
valor de la referencia [85], obtenido mds recientemente, no estd incluido en la compilacién de
NACRE. Los valores de las energias de las resonancias estdn calculados aquf segin la ecuacién
(4.16) tomando la energia de los niveles excitados, E,, de [88] y el valor de @ de [37]. Los datos
de fo aqui adoptados son los recopilados de trabajos previos por [81] y [80].
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Ref. wy (eV) v fo
B (keV) 38,4+0,1 59,7+0,1 95,8+0,3 112,240,2 | 135,1+0,2
JT 4= (41) 3t 2~ 0t 5t
[44] <4x10~8 <4x10~8 <4x10~8
[76] 5,7x10716 <1,0x10711
fo=57% fo=80%
[77] (1,640,6)x10~"3
fo=75% fo=61%
[47] 1,9x10~1'8 1,2x10~12 4,3x10~10 <1,9x10710 1,7x10~7
fo=79% fo=81% fo=85% fo=71% fo=73%
[81] <2,1x10~20 2,6x10713 8,5x10~ 11 <2,0x10712 <1,3x107?
[80] (3,10,8)x 10720 | (2,640,3)x107 | (2,2+0,5)x1070 | (6,3+5,0)x10~2 | <5,0x10~?
[84], NACRE | <24x10"° 1 | (28%05)x1071 | (1,167050)x 10710 | (2,1700)x1071 | <1,4x107°
[81, 80] Fo=T9% fo=78% fo=85% Fo=T1% fo=T3%

T En [84] se calcula wy = 4,5x10722 para el caso en que el nivel tenga J™ = 4~. Este tltimo valor se usa

para calcular la cota inferior de la tasa de reaccién.

Tabla 4.2: Fuerzas de resonancias, wy (eV), y fraccién de decaimiento al estado fundamental,
fo, estimadas en distintos trabajos a partir de la reaccién 2°Mg(®He,d)?6Al. Los valores de wy
recomendados por la colaboracién NACRE son los que se se reportan en [84], obtenidos a partir
de un nuevo analisis de los datos de [81] y [80]. Los valores de f son los adoptados por [81] y

[80].
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Figura 4.1: Esquema de niveles excitados del 2Al sobre el umbral del sistema p + 2°Mg
(E, = 6,307 MeV). Cuando la energia en el C.M. del sistema de entrada, E,, sumada al
exceso de masas (@, coincide con la energia de un estado excitado del 2%Al se produce una
resonancia de la reaccién. Se indican las correspondientes energias de laboratorio, y la locacién
de los picos de Gamow para las temperaturas estelares de los distintos escenarios en los que se
produce 26Al.



Capitulo 5

Medicion de la Reaccion
>Mg(p,7)?°Al mediante AMS

Para evitar los problemas que ocasiona el fondo de radiacién v en las mediciones en linea
de las resonancias débiles, en el presente trabajo se implementé un método de medicion
integrada!.

En este caso, se irradian primero blancos de MgO con ~10" protones. Se producen
asf ~10°% 4tomos de 2°Al, los cuales se frenan dentro del blanco. De los nicleos de 26Al*
formados, permanecen sélo aquellos que se desexcitan al nivel fundamental, 26A19, mientras
que aquellos que se desexcitan al isémero 2°A1™ decaen rdpidamente al 2°Mg.

A continuacién, estos blancos son tratados quimicamente de modo de homogeneizar
primero una cantidad bien determinada de 2"Al (tipicamente 500 ug) y de eliminar luego el
Mg que conforma el blanco a niveles de pocas partes por millén (ppm).

Con este material se prepara una muestra de la cual, a su vez, pueda extraerse un haz de
26/2TA] en la fuente de iones de un acelerador tdindem. Mediante la técnica de espectrometria
de masas con aceleradores (AMS) puede determinarse la concentracién 2°A1/27Al de la mues-
tra (~107'2), de la cual se deduce el valor de la intensidad de la resonancia [89, 90, 91].

Cabe recalcar que, dada la corta vida media del estado metaestable °A1™, este isémero
decae mucho antes de que la medicién de la concentracién 26A1/%7Al se lleve a cabo. Con
este método de medicién, entonces, se determina exclusivamente la formacién de 2°Al en el
estado fundamental. Esto es, una medicién directa de wy? = fyw~y. Esta tltima, y no w~, es
la magnitud de interés astrofisico (ver 1.2 y 3.6).

En la proxima seccién se introducen los principios de la técnica AMS y en 5.2 las par-
ticularidades de la deteccién del isétopo 2°Al. En el apéndice A se describe otro método
alternativo que fue ensayado en el marco de este trabajo, en el cual se produce la reaccién

"Este método fue sugerido en 1988 como una técnica de aplicacién futura [2].

29
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en cinemdtica inversa H(**Mg,v)?°Al en el acelerador tdndem.

5.1. La técnica AMS

AMS es la técnica de mayor sensibilidad para la deteccién e identificacion de radionu-
cleidos?. Esta sensibilidad permite detectar una especie nuclear en concentraciones tan bajas
como 107!° respecto de su is6topo estable. Si bien en 1939 pudo medirse la abundancia
natural de *He (~107%) con un ciclotrén [92], no se disponia entonces de energias suficien-
temente altas ni de sistemas de identificacion de particulas para extender la técnica a iones
mas pesados. La técnica fue desarrollada recién a fines de la década del 70, a partir de la
deteccién de *C (T7/, = 5730 a) en un acelerador tdndem, mientras se intentaba acelerar
iones de "N~ [93].

En la actualidad, la técnica AMS fue aplicada a mds de 27 radionucleidos, desde 3He
(T1/2 = 12,3 a) hasta ***Pu (T2 = 8 x 107 a) [94, 95, 96, 97, 98, 99]. En la tabla 5.1 listan
los ejemplos méas usuales.

nicleo | T/, (a) Aplicaciones Ref.
"Be | 1,5 x 10° Datacién geoldgica [101]
“e 5,73 x10° Datacién arqueolégica [102]
A1 | 7,16 x 10° Trazador biol6gico [103]
C1 | 3,01 x 10° Trazador hidroldgico [104]
HCa | 1,04 x 10° Dosimetria de neutrones [105]
1297 1 1,7 x 107 | Deteccién de deshechos nucleares | [106]

Tabla 5.1: Aplicaciones més usuales de la técnica AMS.

5.1.1. Métodos de detecciéon de is6topos previos a AMS
Deteccién de radiactividad

Tradicionalmente la identificacién de radioisétopos se realizaba a través de la deteccion
de la radiacién emitida en su decaimiento, lo cual era muy limitante en el caso de vidas

2S6lo radioisétopos con vidas medias inferiores a 10 — 100 dfas pueden ser identificados més eficientemente
por deteccién 7.
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medias largas. Para una tipica muestra de 1 g de carbono actual (*C/"2C= 1,2 x 107'?)
eran necesarios 4 dfas de exposicion® para obtener una incertidumbre estadistica de 1 % [100].
Mediante la técnica AMS, esta misma estadistica puede obtenerse en 4 minutos a partir de
s6lo 1 mg de muestra [107].

En el caso de un radioisétopo de larga vida media como el 2°Al la diferencia es aun més
dréstica: en el presente trabajo se detectaron alrededor de 50 eventos en una hora, a partir de
una muestra conteniendo ~10° dtomos de %Al (ver 8.3). En cambio, detectar 50 decaimientos
a través de la medicién del decaimiento de este radionucleido demandaria 103 afios.

Espectrometria de masas (MS)

En principio, un espectrometro de masas convencional permite separar los distintos
isétopos de un elemento. Para esto, los 4tomos deben ser ionizados (positiva o negativa-
mente), acelerados en un potencial electrostatico V', y analizados por un campo magnético
B. El radio de giro p estara, entonces, determinado por la ecuacién de la rigidez magnética’:

2MFE + E?/c?
Bp="L= Y / , (5.1)
q q

donde la energia estd dada por E =eV.

Este sistema, sin embargo, esta limitado a la deteccion de isétopos con abundancias ma-
yores a 1073-107° (segiin el elemento) debido a la presencia de iones isobdricos, ya sean
atomos o moléculas de igual nimero masico. En estos casos, la pequena diferencia en masa
entre los isébaros requeriria la utilizacion de rendijas muy delgadas en el espectrometro de
masas, lo cual limitaria drasticamente su eficiencia.

Por ejemplo, al medirse *C utilizando una fuente de iones negativos (ver 8.1.1) aparecen
iones moleculares de "*CH™ y 'H, con intensidades de 3x 107 respecto del haz de '>C [107].
Al medirse 2°Al, aparece un fondo de moléculas de 2CoH~ y 2>MgH™ con una intensidad de
aproximadamente 102 respecto del haz de 2"Al~ [108]. Este fondo puede reducirse parcial-
mente si se utilizan materiales quimicamente libres de los elementos interferentes en la fuente

de iones, pero no sera posible suprimirlo al nivel de abundancia usual de los radiois6topos
(10712-10715) [94].

5.1.2. Principios de AMS

Para eliminar la interferencia isobarica, sin perder eficiencia, se puede realizar una se-
gunda discriminacién con un acelerador de iones. Esta idea fue llevada a cabo primeramente

3Suponiendo una eficiencia de deteccién de 1072,
4El término E? /¢? es una correccion relativista, relevante sélo para imanes ubicados después del acelerador
principal.
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en un ciclotrén [109]. Luego dos grupos [111, 110], trabajando en forma independiente, uti-
lizaron aceleradores tipo tandem. En la actualidad, las mediciones de AMS se realizan casi
con exclusividad en aceleradores tandem [107].

En un acelerador tdndem como el de la figura 5.1, la fuente produce iones negativos
(moleculares o atémicos) con energia Fy = e V. Estos iones son analizados en masa por un
iman inyector, tal como en un espectrémetro convencional. En el caso de AMS, sin embargo,
todo el sistema de inyeccién estd un potencial Vy ~ —0,1 MV, de modo que los iones
se aceleran hacia la entrada del tandem, que se encuentra a nivel de tierra. En el primer
tramo del tadndem, los iones negativos son acelerados hacia el terminal de alta tension,
Vi ~ +10 MV. Alli atraviesan el stripper (lamina delgada de carbono o, eventualmente,
una regién con gas) donde son despojados de varios de sus electrones, disociando asi por
completo las moléculas®. Los iones atémicos, de masa m,, ya con carga positiva ¢, se aceleran
adicionalmente hacia el potencial de tierra, logrando una energia cinética final
Mg

E = (Vf + Vo + VT) +qVp — AEStMpp, (52)

m
donde m,, es la masa de la molécula inyectada en el acelerador y AE*"P es la pérdida de
energia en el stripper. La especie atomica de interés es entonces seleccionada con el iman
analizador, el cual define la rigidez magnética de las particulas.

El conteo de la especie nuclear a medir, por lo general un radionucleido ™%X, debe nor-
malizarse con respecto al de un isétopo, preferiblemente de abundancia macroscopica. Para
esto se elige, de ser posible, un isétopo estable ®*X. Dado que la produccién de la fuente de
iones depende casi exclusivamente de las caracteristicas quimicas del elemento (ver 8.1.1),
todos los is6topos son ionizados con la misma eficiencia. Por lo tanto, la magnitud que se
determina en una medicién de AMS es siempre la concentracién isotépica 24X /*tX de una
muestra.

Cuando se desea determinar la cantidad absoluta de una especie nuclear presente en una
muestra (?°Al en este caso), se debe agregar a la misma una cantidad bien determinada
del isétopo abundante (*"Al). Este material agregado, denominado portador, permite que la
muestra tenga un tamano macroscépico, de al menos 1 mg, de modo de ser manejable.

Para determinar la concentracion de una muestra, se sintoniza un haz del is6topo estable,
cuya intensidad puede ser medida como una corriente eléctrica (0,1-10 pA) en las copas de
Faraday dispuestas a lo largo del acelerador. A partir de los parametros de la sintonizacién,
By, Vi y Bgy, se calculan los valores de dichos elementos para el correspondiente ra-
diois6topo (ver apéndice B).

Los eventos del radioisétopo, en cambio, deben ser discriminados de las interferencias y
ser detectados en forma individual, con frecuencias tan bajas como 1 evento por hora [118].

5Con anterioridad se consideraba necesario un estado de ionizacién 3+ para lograr la completa disociacién
molecular. Sin embargo, mas recientemente se mostré que era posible lograr una separacién eficiente con
estado 2+ e, incluso, 1+ [112, 113, 114].
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Alternando secuencialmente mediciones de ambos isétopos® se determina la concentracién
de la muestra. Asumiendo que no hay fraccionamiento isotépico en la fuente de iones’, la
concentracion se calcula como

radX _ quteNdet
st [T

donde Ny es el numero de eventos del radioisétopo que fueron identificados en el detector,
I y ¢*' son la corriente y el estado de carga del isétopo estable, ¢ el tiempo de medicién
del radioisétopo y T la transmisién. Si ¢** # ¢"*¢ la expresién debe corregirse, ademds, por
la probabilidad de produccion en el stripper de cada uno. La transmision 7' se determina
utilizando una muestra de calibracién con concentracién conocida (ver 8.2.3).

(5.3)

5.1.3. Interferencias en AMS

Otros iones con distinta masa y carga, como ser los restos moleculares, pueden tener la
rigidez magnética para ser aceptados por el iman analizador. Asimismo, iones con masas
similares, en particular los is6topos estables del radionucleido a medir que sean marginal-
mente aceptados por el iméan inyector®, pueden eventualmente sufrir un intercambio de carga
en la zona de alta energia del acelerador y adquirir la rigidez magnética necesaria para ser
sintonizados [91]. Para eliminar su interferencia se utiliza entonces un selector de velocidad
(filtro de Wien), consistente en un campo magnético B y uno eléctrico £ combinados de
modo de que tengan un efecto nulo sobre el ion de interés. Esto selecciona las particulas con
velocidades v = £/B, lo que ademds de la rigidez magnética, fija el cociente E/m de las
particulas (ver apéndice B). Un discriminacién adicional puede lograrse a través de la medi-
cién del tiempo de vuelo (TOF), lo que para particulas con una misma rigidez magnética,
equivale a una discriminacién en masa [116, 117].

Los isébaros atomicos, en cambio, se sintonizan en el acelerador sin ninguna supresion
posible por parte de los deflectores magnéticos o electrostaticos. Las diferencias de masas
entre is6baros nucleares (Am/m ~ 1,7 x 10~* para el par ?°A1-?Mg ) son insuficientes para
lograr una separacién eficiente con el iman analizador. La supresion de is6baros en el haz
sintonizado depende sélo de la pureza quimica de la muestra y, en algunos casos, de una
distinta produccion en la fuente de iones.

Los radioisétopos C, 26Al, 36Cl y 2°I, por ejemplo, tienen isébaros (N, Mg, 36Ar
e 29Xe) que no forman iones negativos estables y que, por lo tanto, no se producen en la

6 Algunos inyectores pueden enfocar los dos is6topos en el acelerador. En el iman analizador se separan y
se miden en forma simultdnea [119, 120].

"En los casos en que se utiliza una muestra de calibracién con una concentracién conocida, esta hipétesis
no es necesaria.

8Una caida transitoria de la tensién de la fuente, Vy (ver 8.1.1), puede provocar la sintonizacién de una
masa mayor que la deseada. Esto es relevante si el is6topo estable tiene una unidad de masa mas que el
radioisétopo a medir, como es el caso del Al.
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Figura 5.1: Esquema del Acelerador tdndem y el sistema de deteccién de AMS de la Univer-
sidad Técnica de Munich, en el cual se realizaron las mediciones de este trabajo.
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fuente de iones®. Esto facilita en gran medida la medicién de estos radioisétopos. En caso
contrario, deben implementarse sistemas de deteccién con discriminacién isobdrica (ver 8.1).

5.2. Deteccién de 2°A]l mediante la técnica AMS

5.2.1. Aplicaciones usuales

El radioisétopo 2Al se utiliza en diversas areas. En la datacién de sedimentos marinos,
en conjuncién con una medicién de '°Be, puede determinarse la edad con independencia de
las fluctuaciones en la produccién y en la deposicién'® [121, 101]. Asimismo, a partir de la
presencia de 2Al en meteoritos se corrobora su origen extraterrestre, pudiéndose determinar,
ademds, el tiempo de permanencia en el espacio y en la Tierra [6, 122]. El Al también tiene
aplicaciones en medicina como trazador de Al en sangre, elemento al cual se asocian diversas
enfermedades [123, 124, 103].

Mas especificamente en el estudio de reacciones nucleares, la técnica AMS fue utilizada
en trabajos anteriores para determinar la seccién eficaz de la reacciéon 2Mg(p,n)?°AlY en el
rango de energias E;)ab =5,2—6,9 MeV [125]. Esta reaccién tiene interés astrofisico por ser
la reaccién inversa de 2°Al(n,p)*Mg, uno de los mecanismos de destruccién de 2°Al en medios
estelares (ver 3.3). En este caso, se midieron secciones eficaces o entre 7 y 65 mb con blancos
de 3,7 mg de espesor, lo que equivale a una probabilidad de reaccién por particula incidente
(ver 4.1) P = 6 — 60 x 10~ 7. Las muestras, complementadas con ~20 mg de 2"Al como
portador, contenfan 10'° — 10" 4tomos de Al (26A1/27A1 ~ 10~ 11— 10719),

Maés recientemente se estudié la reaccién 2"Al(n,2n)?°Al para energias cercanas al umbral
E = 13,5 MeV) (0 ~ 10" mb), con el objetivo de desarrollar un método de monitoreo de
temperatura en plasmas de D-T [108, 126, 127].

En uno de estos trabajos ([126]) se midieron muestras de alta concentracién (*°Al/27Al=
1,5x107%) mediante AMS y por deteccién 7. El buen acuerdo logrado corrobora la hip6tesis

Los iones negativos son producidos en la fuente mediante sputtering inducido por un haz de Cs* (ver
8.1.1). La relacién entre iones negativos X ~ y particulas neutras X° que son emitidas puede estimarse a
través de la ecuacion de Langmuir-Saha [128]:

LS exp (Ae _ ¢> . (5.4)
X0 g° kT,
Los fatores g~ y ¢g° son la posibles combinaciones de espin de las particulas negativas y neutras, ¢ es el
trabajo de extraccién de electrones de la superficie del material y T, es la temperatura electrénica. Dado que
los iones son emitidos con energias entre 10 y 20 eV, kT, es del orden de 10 meV. El pardmetro critico es
la afinidad electrénica A., que es la energia liberada al agregarse un electrén a un atomo o molécula neutra.

Los dtomos de 4N, 26Mg, 36Ar e 129Xe tienen afinidad electrénica nula.
10F] cociente 2°A1/1%Be tiene una vida media efectiva de 1,42 Ma.
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de que no hay fraccionamiento isotépico en la fuente de iones.

Como en el presente trabajo se determiné la transmision (ver 5.1.2) utilizando muestras
de calibracién previamente medidas en [126], los resultados de las mediciones presentadas en
8.3 no dependen de un eventual fraccionamiento isotopico en la fuente.

5.2.2. Supresién de Mg en la fuente de iones negativos

Salvo en [121] y [131], en todos las mediciones mencionadas, los haces de 2°Al y 27Al
eran formados a partir del ion atomico negativo, Al™, que se produce en la fuente de iones
[33]. Esto tiene la ventaja de que el isdbaro potencialmente interferente Mg no forma iones
negativos estables [129] y, por lo tanto, no son producidos en la fuente de iones!!.

Sin embargo, dada su baja afinidad electrénica (A, ~ 0,44 eV), el Al es renuente a formar
iones negativos y su produccién en la fuente de iones es mucho menor que otros elementos. Si

bien se han reportado corrientes de 2 uA de Al™ a partir de muestras de 6xido de aluminio
(Al,O3) [130], lo usual es 0,2 pA.

La mayor parte de los atomos de Al son, en cambio, ionizados y eyectados de la muestra
en la forma molecular, en particular como AlO™, los cuales se pierden al seleccionarse Al™.
En el presente trabajo se midieron corrientes de ~20 nA para Al™ y de ~500 nA para
AlO~ 2. Esto es, aprovechar los iones moleculares 2A10~ permite incrementar la eficiencia
de extraccion en un factor ~25. En casos como el de este trabajo, en los que el nimero
absoluto de dtomos a medir es limitado (~10°) la eficiencia de extraccién (ver 7.4.1) es un
factor critico del cual depende la sensibilidad de todo el método.

La desventaja de seleccionar el ion molecular °A10~ es que el ion 2MgO~, estable y de
formacion abundante en la fuente de iones, se inyecta y sintoniza en el acelerador tandem
sin ninguna supresién por parte del mismo.

5.2.3. Supresién de Mg por ionizacién total

Una alternativa posible para poder suprimir el Mg es la ionizacién total (full stripping).
Esta técnica permite eliminar isébaros de menor numero atémico Z. Fue aplicada en la
medicién AMS de %Al realizada en un ciclotrén [121], cuya fuente de iones positivos inyectaba
tanto 2°A1** como 26Mg®*. Ambos iones se convertian al estado de carga ¢ = 9+ atravesando

"En estos casos, la interferencia proviene del 2°Mg, el cual pasa la seleccién en masa del iman inyector
como ZMgH™ [127].

12Medicién hecha a partir de una misma muestra de Al,O3 y Ag (proporcién 1:2), producida a partir
de 160 pg de Al (ver 7) en una fuente tipo Middleton [134, 133] (ver 3.4). En [131] se reportan corrientes
de AIO™ (masa 43) de 5 puA con una fuente tipo Alton [132] y 0,6 uA con una tipo Middleton a partir de
muestras de 50 mg.
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una folia stripper y eran acelerados por el ciclotrén a 200 MeV. A esa energia los iones
atravesaban un segundo stripper, del cual se analizaba el estado de ¢ = 134. La alta ener-
gia es necesaria para que la fraccion de iones que emergen del stripper totalmente ionizados
sea alta. Esto, sin embargo, implica el uso de un mayor acelerador cuya transmision es
necesariamente mdas baja. En este caso, la sensibilidad del sistema permitia medir ~10°
atomos.

La supresion por ionizacion total fue aplicada también en un acelerador tandem de 20 MV
[131]. En este caso, se selecciond el ion 2°A10~ de la fuente y se sintonizé el estado de carga
q = 8+, con Vo = 17 MV, lo que implica una energia final £ = 147 MeV (ver ec. [5.2]). En
este caso la fraccién que emergia totalmente ionizada del segundo stripper era ~35% y la
sensibilidad alcanzada ~10° 4tomos.

5.3. Meétodos de supresiéon de Mg utilizados en este
trabajo

5.3.1. Supresién de Mg mediante un imdn con gas (GFM)

En el presente trabajo, se extrajo el ion molecular 2A10~, con la consiguiente ganancia
en la eficiencia de la fuente. La supresiéon del isébaro 26Mg, en cambio, se realizé mediante
la técnica de iman con gas (GFM) [135, 136, 137]. Esta técnica permite suprimir isébaros
tanto de menor como de mayor nimero atémico, requiriendo menores energias que las nece-
sarias para la ionizacion total. No se produce, ademas, la pérdida de eficiencia asociada al
fraccionamiento del haz en diversos estados de carga que tiene lugar en el segundo stripper.

La técnica GFM consiste en un analizador magnético (posterior al iman analizador del
tandem) en el que se encuentra una tenue atmosfera de gas (normalmente Ny, P ~ 5 —
10 mbar). En las multiples interacciones de los iones incidentes con los dtomos de este gas
se producen intercambios de carga [115]. Si el trayecto en el gas es suficiente, los proyectiles
alcanzan un estado de carga de equilibrio (¢) que depende de su nimero atémico Z,. La
trayectoria de los proyectiles no es exactamente circular, pues el estado de carga oscila
alrededor del valor medio (g), pero dos isébaros tendran en promedio distinto radio de giro,
permitiendo su separacién (ver fig. 5.2).

La carga media de un proyectil puede calcularse segin la férmula semiempirica de Sayer
[141] para blancos gaseosos

c

0,996
@z = Z, {1 1,08 exp l—so, 17,0306 (3> ] } . (5.5)
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Figura 5.2: Principio de funcionamiento de la técnica de imén con gas (GFM) empleada en el
presente trabajo para la supresién del isébaro 26Mg. (a) En vacio, los distintos estados de carga
que se producen al atravesar una folia tienen trayectorias definidas en un campo magnético,
pero son las mismas para ambos isébaros. (b) En interaccién con una tenue atmdésfera de gas,
los iones tienen un estado de carga promedio (g) que depende del nimero atémico Z. Las
fluctuaciones alrededor del radio medio producen puntos de impacto més difusos, pero que
igualmente permite la separacién de los isébaros.

Por lo tanto, el radio de giro medio de cada is6baro sera

\/2mpE (5.6)
. 5.6

B <‘J>(Zp)

La ventana de entrada del detector se ubica, entonces, de modo que sélo el isébaro de interés
ingrese por ella.

<P>(Zp) =

La presion del gas se ajusta de modo de minimizar el ancho o, del haz de cada uno de
los isébaros. Este ancho estd dominado por dos contribuciones:

7r =/ (05)? + (0392, (5.7)
donde

» 0% es la fluctuacion estadistica alrededor de la carga media, la cual disminuye con la
presién P como %' o< 1//P.

» 03 es la dispersién angular debida a las colisiones, la cual es 03 oc a; P + ap P2

Otro factor a tener en cuenta en la optimizacion de la presion es provocar la menor pérdida
de energia a los iones, de modo de que estos puedan ser detectados e identificados.
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Asimismo, el angulo de giro del imdn debe ser tal de optimizar esta separacién. Por
un lado, para dos radios de giro distintos, la méxima separacion ocurre para un giro de
180°. Sin embargo, el dltimo segmento (~150°-180°) contribuye poco a la separacién de las
trayectorias pero incrementa de todas formas la dispersién 0. El 4ngulo de giro éptimo del
iman estard entonces en el rango 110°-150° [138, 139].

La supresién isobdrica de un sistema de GFM no es perfecta, sino del orden de 10°, y
una fraccion del is6baro logra ingresar al detector. Estos iones interferentes pueden provenir
de la cola de la distribucion espacial del is6baro o bien ser el producto de alguna colision
de dispersion con las paredes del iman. Estos dos tipos de interferencia son claramente
distinguibles entre si pues, mientras que los iones provenientes de la cola tienen la misma
energia que el haz del radiois6topo sintonizado, los que sufrieron una dispersién tienen un
continuo de energias menores a la del haz (ver 8.3).

5.3.2. Discriminacién de Mg por medicién de pérdidas parciales
de energia

Como en mediciones de AMS la abundancia del is6baro interferente es tipicamente 9 6 10
ordenes mayor que la del radioisétopo, el detector debe tener la capacidad de discriminar los
iones interferentes que ingresan, para que no enmascaren los eventos a medir.

Esta identificacion se logra mediante una cdmara de ionizacién [142]. Esta cAmara tiene el
anodo segmentado de modo que permite medir en forma independiente las sucesivas pérdidas
parciales de energia en cada sector. A partir de estas senales es posible también determinar
la posicién y dngulo de incidencia de los iones (ver 8.1.4). La informacién combinada de las
senales de la camara, funcionando en conjuncién con el sistema de GFM, permite suprimir
adicionalmente al isébaro Mg en un factor 10*-105.

La distincién de los dos isébaros se basa en que estos tienen distinto poder de frenado.
Este poder de frenado puede determinarse midiendo las pérdidas parciales de energia. A
energias de varios MeV/u, la pérdida parcial de energia que sufre un ion en interaccién
con los electrones'® de un medio material se determina a partir de la ecuacién de Bethe-
Bloch [143, 144]. En su forma no relativista esta ecuacién es'*

dE Z2et 2m,v2
(@) = —ar 2%y ln( mj””) , (5.8)

mev,

13A las energfas de interés (~4 MeV/u) la pérdida de energfa debida a la dispersién de Rutherford con los
nucleos del blanco es despreciable frente a la que se produce por interacciéon con los electrones. La pérdida
de energfa por interacciones nucleares es menor al 1% del total para energias E > 0,2 MeV /u.

14 A bajas energias, el acercamiento de los iones es menor y debe considerarse el apantallamiento electrénico
[146]. En el rango intermedio, la pérdida de energia por unidad de longitud es méxima y esta zona es la
denominada pico de Bragg. En nicleos méds pesados (A>30) la ionizacién dentro del gas no es total, y Z,
debe ser reemplazado por el estado de carga medio (q) dado por la ecuacién (5.5).
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donde n es la densidad electrénica en el blanco e I el potencial efectivo de ionizacién'®.

Despreciando la variacién del factor logaritmico, esta ecuacién puede reescribirse como

_AE

dx > E

de modo de notar que dos isébaros de igual energia E pueden ser distinguidos a partir de sus

pérdidas de energia. En una camara de ionizacion, el isobaro de mayor niimero atémico Z

depositara més energia en los primeros segmentos del &nodo y menos en los ultimos. Por otro

lado, el isébaro de menor Z, 2Mg, tendra mayor rango y la presién del gas puede ajustarse
de modo que sélo este alcance la ultima seccion.

2
Zy, (5.9)

La camara de ionizacién también permite distinguir restos moleculares que tengan la mis-
ma velocidad y rigidez magnética que el ion de sintonizado!®. La energia de estas particulas,
de masa m y carga ¢, estd determinada por la relacion

2
m
E=pL (5.10)
m q>
donde el subindice s indica los parametros del haz sintonizado. Por lo tanto, la pérdida
parcial de energia de estas particulas puede expresarse en términos de la del ion sintonizado
como

dE  7?m?¢? dE
L R el Y (5.11)
de  Z%?m,q? dx
Como las interferencias mas probables son aquellas con estados de carga ¢ ~ Z/2, basta
considerar el caso B ) B
m
—~ — — )s. 5.12
de m? g (dx ) ’ (5.12)

Dado que los fragmentos de moléculas isobdricas tienen necesariamente masas menores, sus
senales se diferencian claramente de las del radioisétopo sintonizado:

dE dE
— — |s. 1
dz < (d:v)s (5.13)

El isétopo ?"Al debe en principio ser suprimido por los imanes inyector y analizador y
asimismo por el filtro de Wien. Sin embargo alguna fraccién!” puede incidir en el detector.
Si bien la diferencia de masas es de sélo una unidad atémica, el detector puede resolverlo
por tener una mayor pérdida parcial de energia (ec. [5.12]) y una menor energia total.

15En general I ~ 13eV-Z, salvo en 4tomos muy livianos donde es algo mayor. Los valores calculados para
los potenciales de ionizacién para dtomos con 3 < Z < 50 se tabulan en [145].

16En caso de sintonizarse 26A18+, por ejemplo, si un ion '*C** tiene la velocidad para ser aceptado por el
filtro de Wien, tendra también la rigidez magnética para ser sintonizado por el iman.

17En las mediciones del presente trabajo la incidencia de 27Al en el detector resulté mucho menor que la
del isébaro 2Mg. En los experimentos en los que se extrae A1~ de la fuente de iones, el 2’Al representa la
principal interferencia a discriminar [127].



5.3. METODOS DE SUPRESION DE 26 Mg UTILIZADOS EN ESTE TRABAJO 71

5.3.3. Separaciéon quimica de Mg

Las muestras medidas en el presente trabajo contienen alrededor de un millén de atomos
de %Al formados en el interior de un blanco con aproximadamente 500 ug de MgO. Atin en
el caso de utilizarse Mg enriquecido (93 % Mg, 2% 2°Mg), los ~10°% dtomos de Al se
encuentran en una matriz de ~10'® 4tomos de su isébaro interferente, 2°Mg.

La supresién combinada del sistema de GFM y el detector es del orden de 10°. Por lo
tanto, para lograr una medicién significativa de 2°Al sobre la interferencia isobarica es nece-
sario que el proceso quimico reduzca en 4 6 5 6rdenes el Mg. Es decir, luego del tratamiento
se obtendrd una muestra conteniendo sélo ~10'* dtomos de Mg, equivalentes a una masa de
~107% g. Una dificultad adicional es el tamafio extremadamente pequeno de las muestras,
que consisten en 100-500 ug de 2"Al agregados como portador.

Para esto, en el marco de este trabajo se desarroll6 el procedimiento quimico necesario
para lograr esta separacién (ver el capitulo 7).






Capitulo 6

Construccion de los Blancos y su
Irradiacion

En la medicién integrada de una reaccidn resonante, la irradiacién de las muestras debe
realizarse considerando dos requisitos fundamentales:

» Los blancos deben soportar la incidencia de ~10' protones sin calentarse excesiva-
mente y sin sufrir una considerable pérdida de material. De lo contrario, se perderian
también los atomos de ?°Al previamente producidos.

» La energia del haz debe ser calculada para que, al frenarse a través del blanco, todos los
protones pasen por la energia de la resonancia a medir, pero no lleguen a la energia de
la resonancia siguiente.

En este capitulo se describe, entonces, el trabajo realizado en el desarrollo de estos blancos
y su irradiacion.

6.1. Blancos de MgO

El material elegido para la construccién de los blancos fue 6xido de magnesio (MgO).
Este compuesto es quimicamente mas estable que el magnesio atémico. Este tltimo se oxida
rapidamente en contacto con el aire. Aunque puede mantenerse asilado del aire lo mas posible,
la capa de 6xido que se forma en la superficie haria incierta la composicion del blanco al
momento de irradiarlo. Por otro lado, el Mg atéomico tiene temperaturas de fusion y vapori-
zacién mucho més bajas que el 6xido® lo que lo hace més inestable frente al calentamiento y
el proceso de sputtering (ver 6.4) que produce la incidencia del haz.

IEl Mg atémico tiene T = 651°C y TV = 1107 °C, mientras que el éxido tiene T = 2800°C y
TveP = 3600°C
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Como contrapartida, el poder de frenado eficaz del MgO (ec. [4.6]) es mayor que el
del Mg atémico. A 100 keV, por ejemplo, €.r(MgO)= 2,1 x 10" eV /(mol/cm?) y €.;(Mg)=
1,2 x 101 eV/(mol/cm?). Por lo tanto, segin la ecuacién (4.11) la produccién de la reacciéon
25Mg(p,7y) en el é6xido es menor en un factor 1,7.

Otro factor del cual depende la produccién de la reaccion es la concentracion isotépica
de *Mg. Las mediciones definitivas que se presentan en este trabajo se realizaron en blancos
de 6xido de magnesio natural (10 % de 2°Mg), pero se hicieron mediciones previas en blancos
de 2?MgO enriquecidos al 93,3 % y 98,8 %.

6.2. Construccion

Los blancos fueron fabricados en laboratorios de la Universidad Ludwig-Maximilians
Miinchen en Garching, Alemania?. E1 MgO fue depositado por evaporacién sobre soportes
de carbono cristalizado de 2 mm de espesor. Este material tiene buena conduccién eléctrica
y térmica, lo que asegura que no se cargue electrostdticamente durante la irradiacion con
protones y que disipe el calor generado por el frenado del haz. Es ademas muy puro y estable
quimicamente. En particular no es soluble en el dcido utilizado para disolver el material en
el proceso quimico (ver capitulo 7). Alternativamente, se utilizaron ldminas de tantalio de
1 mm como soporte.

En blancos a ser irradiados con altas dosis, se evapora adicionalmente una capa protectora
de 5 pug/cm? de carbono sobre la capa de MgO. La eleccién de carbono se debe a que este
elemento tiene una baja tasa de sputtering: se desprenden 80 atomos por cada 10° protones
incidentes ([153], ver 6.4) y a su vez, introduce poca dispersién en la distribucién de ener-
gia del haz (ver 6.5).

6.3. Irradiacion de los blancos

La irradiacion de los blancos se realizé en implantadores de iones del Centro de Investi-
gacién Rossendorf en Dresden, Alemania®. Alli se dispone en un implantador de alta corriente
I ~ 1 mA, E™* = 200 keV (Danfysik 1090 [148]) y uno de alta energia: 1™ ~ 10 pA,
EmeT =500 keV [147].

En ambos implantadores la dispersion relativa en energia del haz y la oscilacién alrededor
del valor fijado son AE/E < 1073. Sin embargo, la energfa no es un pardmetro critico en

2La evaporacién del material sobre los blancos fue realizada por Dagmar Frischke.
3La irradiacién de los blancos era llevada a cabo por el grupo de implantacién de iones dirigido por Edgar
Richter.
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las aplicaciones usuales de estos implantadores* y la incertidumbre en el valor absoluto de
la energia del haz es de aproximadamente 3 keV.

Para evitar una erosion puntual por sputtering, el haz era barrido sobre la superficie del
blanco de modo de lograr una irradiacion uniforme. Por otro lado, el frenado de los protones
en el blanco genera calor que debe ser disipado (tipicamente 10 pA x 300 keV = 3 W). Para
esto, los blancos son refrigerados mediante un flujo de agua.

6.4. Proceso de sputtering

El principal inconveniente en las irradiaciones prolongadas es el desgaste del blanco por
sputtering. Este proceso es producido por las colisiones sucesivas que provoca la incidencia de
iones, lo que conlleva la expulsién de dtomos del blanco [152]. Este efecto debe ser considerado
en el diseno de los blancos.

Para ponderar la magnitud de este proceso en el caso de portones en MgO, puede utilizarse
un programa de simulacién o bien determinarse experimentalmente. La tasa de sputtering
en elementos puros se puede obtener de tablas de trabajos experimentales previos [152].

6.4.1. Simulacion

Se utilizé un programa de simulacién de interacciones atémicas (SRIM, versién 2000,
[153, 154, 155, 156]) para estimar la tasa de sputtering a diversas energias y dngulos de
incidencia. La tasa resulta ser creciente con el dangulo de incidencia (medido desde la normal
a la superficie) y decreciente con la energia. Las tasas de sputtering para condiciones tipicas
se muestran en la tabla 6.1.

6.4.2. Determinacién experimental

Los resultados de las simulaciones del proceso de sputtering de "*MgO fueron corrobo-
rados mediantes dos irradiaciones con protones de energia Ell,ab = 100 keV en el implantador
de alta corriente del Centro de Investigacién Rossendorf.

En la primera oportunidad, se utilizé un blanco con un espesor de 2,5 pug/cm? y un édrea
de 4x4 cm?. El mismo fue irradiado con una corriente de protones de 1 mA durante 2 horas.

4La energia se determina midiendo una tensién parcial en la cascada de resistencias. Los aceleradores
de uso especifico en reacciones nucleares, en cambio, son calibrados midiendo en linea los rayos gamma de
una reaccién resonante de alta produccién (?26Mg(p,y) por ej.) [149, 150], o a través de la deteccién de
particulas de retroceso [151].
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Ell,ab Espesor  sputtering Mg sputtering O
(keV) (ug/cm?) (&t./10° prot.) (&t./10° prot.)

100 2,5 900 880
100 6 640 460
300 6 360 30

Tabla 6.1: Tasas de sputtering de MgO por incidencia normal de protones calculadas con
el programa SRIM. La primera de las condiciones puede compararse con la determinacién
experimental.

La pérdida por sputtering se determiné midiendo la densidad superficial de atomos antes y
después de la irradiacién.

Para la segunda medicién, se construyé un blanco especial a tal efecto, consistente en
cuatro zonas de 1x1 ¢m? evaporadas sobre un mismo soporte con 20 ug/cm?. Dos de estas
zonas fueron irradiadas durante 1 y 2 horas (/ = 1 mA) mientras que las otras dos fueron
dejadas sin irradiar.

La medicion de la densidad superficial de atomos se realizé mediante la técnica de de-
teccion de la dispersion eldstica de retroceso ([FElastic Recoil Detection, ERD [157]). En esta
técnica, la superficie a estudiar se bombardea con iones pesados® a dngulos rasantes (5-20°
respecto de la superficie). Los 4tomos del blanco son dispersados con suficiente energia como
para ser expulsados del material y ser detectados por una cdmara de ionizacién de dnodo seg-
mentado®. A partir de las mediciones de la pérdida parcial de energfa y de la energfa residual,
se identifica el elemento y la profundidad a la cual este estaba localizado [158, 159].

Estas mediciones se realizaron en el espectréometro magnético (Q3D) [159] asociado al
acelerador tdndem de la Universidad Técnica de Munich, Alemania’. Los resultados de den-
sidad superficial se resumen en la tabla 6.2.

A partir de la primer medicién puede estimarse una tasa de sputtering de Mg de ~4x 103
atomos/ion. No es posible, sin embargo, establecer la tasa de sputtering de O, pues se de-
posité una gran cantidad de O e H sobre la superficie, presumiblemente en la forma de
agua. En la segunda medicion, a pesar de utilizar mayores dosis por unidad de area, no se
midi6 una variacién significativa de la densidad. Ante esta discrepancia, en el disefio de los
blancos y la planificacion de las irradiaciones se consideré la tasa de sputtering calculada por
el programa SRIM ([153], ver 6.4.1).

En estas mediciones se utilizé *"Au a 120 MeV e 27T a 170 MeV.
6Se trata de otra cAmara que la utilizada en las mediciones de AMS, aunque tiene similares caracteristicas.
"Se agradece a Andreas Bergmaier y Peter Neumaier la conduccién de estas mediciones.
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Medicién | Dosis irradiada | Densidad superficial (ug/cm?)
(10'® prot./cm?) Mg | O | H
1 0 2.0£0,2 | 1,5+0.2 | 0,0220,002
14 1,5+0,2 | 11,5+1 0,5£0,05
0 18,6+0,6 | 12,8404 710,2
2 92,5 19,4406 | 12,640,4 | 3,640,1
45,0 19,740,6 | 13,540,4 | 5,240,

Tabla 6.2: Resultados de las mediciones via ERD de la densidad superficial de blancos de

MgO antes y después de la irradiacion con protones de 100 keV.

6.5. Calculo de la energia del haz
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Para que la mayor parte de los protones irradiados alcance la energia de la resonancia
dentro de la capa de MgO, la energia del haz y el espesor de los blancos deben ser calculados

teniendo en cuenta diversos efectos:

» la variacién del espesor del blanco por sputtering,

el retroceso de los ntcleos de 2°Al al formarse,

la incertidumbre del espesor del blanco,

la dispersién en energia que sufre el haz straggling,

la incertidumbre del valor absoluto de la energia del haz,

la incertidumbre de la energia de la resonancia a medir.

Para esto, se considera que la energia del haz incidente, F;, tiene un error sistematico ¢;
y una distribucién con una desviacion estandar o;. La energia de la resonancia, F,, tiene

ademds una incertidumbre de origen estadistico o, (ver tabla 4.1).

Ei:E?jZGi:l:O'i,

E, = E,?jza,«.

(6.1)

La pérdida de energia de los protones a través del blanco de espesor d se calculé mediante
el programa SRIM [153]. Se obtuvo asf la distribucién de energia de los protones salientes,
la cual se aproxima por una distribucién gaussiana, centrada en E°(d) y de ancho og(d).
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Este ancho representa el straggling en energia, de modo que la energia de salida E(d) puede
escribirse como

E(d) = E°(d) + og(d). (6.2)

La pérdida de energia puede aproximarse como una funcién lineal del espesor x. La dispersién
en energia, por ser un proceso estadistico, se interpola en cambio como la raiz del espesor®:

AE(2) ~ (%) o,

v 6.3
op(r) ~ op\/z/d. (63)
Aqui (42) es el frenado medio, definido como
dE. B, — E(d)
—_—) = — . 6.4
(@5 - B (6.4

Por lo tanto, la incertidumbre en la energia de un protén a una profundidad = del blanco,
¢™ () puede estimarse como

€M (z) =€ +n \/02-2 +02+0%@) =¢+n \/02 + o%(d)x/d, (6.5)
donde 0% = 02 + o2. El pardmetro n indica la cantidad de desviaciones estdndar o consi-
deradas alrededor del valor medio. Al calcular la energia de irradiacion se tomé n = 2, de

modo de asegurar que al menos el 95,4 % de los proyectiles tiene una energia en el intervalo
(E — 6(2), E + 6(2)).

Para una dosis dada, puede estimarse el espesor del blanco s que serd erosionado por
efecto del sputtering (ver figura 6.1). Para que los dtomos formados en la reaccién no sean a
su vez erosionados, la reaccion debe tener lugar a profundidades mayores que s:

dE

Emin = FO — M(5) > E, —).
= B = () 2 By s (o)

(6.6)
Por otro lado, al final de la irradiacion el haz incide directamente a esa profundidad. Debe
pedirse entonces que la reaccién no se produzca mas alld del espesor residual (dpy;, — s) del

blanco:

dE
Erax = 9 L (] — 5) < B, + (dmin — 5) <E>' (6.7)

Aqui, dpi, es el minimo espesor dado por la incertidumbre en el espesor del blanco (10 %).

Adicionalmente, debe quedar una capa de material en la que se detenga el retroceso de los
nucleos formados en el blanco. El espesor r de esta zona se determina como el rango maximo
de estos nicleos’. Esta zona no tiene que estar compuesta necesariamente por blancos activos.
En el caso de utilizar blancos de material enriquecido, el cual es muy costoso, puede utilizarse
otro elemento para esta zona de frenado (catcher). Este otro elemento sélo debe ser soluble
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Zonade
Reaccion

E-S(E)

E
E-S(E)

E-(d-s)E

Fin

Figura 6.1: Formacién de la reaccién resonante dentro del espesor del blanco. Para calcular la
energia de irradiacién debe tenerse en cuenta que una capa de espesor s serd erosionada. Por lo
tanto, en el inicio de la irradiacion, la reaccién debe tener lugar a mas profundidad. Asimismo,
como los nicleos formados tienen un retroceso de rango medio r, la reacciéon debe producirse
antes de esa zona.

junto al MgO para que los dtomos de %Al puedan ser extraidos quimicamente. El espesor
del blanco d serd suficiente para realizar la medicién si se cumplen tanto la condicién (6.6)
como la (6.7). Restando ambas inecuaciones, puede escribirse como una tnica condicién:

£(5) = (din — 2s)<‘fl—f> — M (s) — M (d—5) >0 (6.8)

La energia 6ptima de irradiacion se obtiene sumando las condiciones (6.6) y (6.7), haciendo
valer la igualdad:

Arin , dE €™ (5) — ™ (d — s)

B = E+ = 6.9
’ + 2 <dx>+ 2 (6.9)

AZ?min \/O—2 + O—%(d) x/d - \/02 + U%'(d) (1 — x/d)

- E, . 6.10
+— 5 (6.10)

8En este rango de energias, el frenado aumenta levemente al disminuir la energia. La dispersién, por su
parte, aumenta mds rapido que og(z) x +/x debido a la dispersién angular que sufren las particulas.

9Para la maxima energia con que se irradié en este trabajo, EII,ab = 435 keV, el 2°Al se forma con una
energia de 16,7 keV y tiene un rango méximo (20) de 12 ug/cm?.
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Por otro lado, para poder excluir la produccion de la reacciéon a través de una resonancia de
menor energia, E/, se debe cumplir

dE

Ermin — g0 _ (n) d) > FE' Amax (——)-
i i € ()— r <dl‘>

(6.11)

En la tabla 6.3 se detallan las energias del haz con las que se irradiaron las muestras de
este trabajo. Los blancos utilizados tenian una superficie de 1 x 1 cm? de MgO natural y
la incertidumbre en su espesor se estim6 como 10 %. El espesor de estos blancos era mayor
que el minimo necesario para asegurar que el 95% de los protones (20) pase por la ener-
gia de resonancia (condicién [6.8]). Dado que el parametro mas incierto es la energfa del
haz provisto por el implantador, la energia éptima (ec. [6.9]) se calcula sobreestimando su
incertidumbre como €; = 20 keV (la incertidumbre nominal es de 3 keV).

energia de espesor protones | pérdida por rango pérdida | energia
la resonancia | del blanco | incidentes | sputtering del A1 | de energfa | del haz
E, +o, d+r N, s r (%)iaE E;
(keV) (pg/em?) | (x10%%) | (pg/em?) | (pg/em?) | (keV) | (keV)
434,5+0,1 182 4,5 0,11 12 55+3 457
389,0+0,1 198 1,0 0,02 11 6443 415
316,140,1 142 5,4 0,13 9 50+3 336

Tabla 6.3: Pardmetros relevantes en el cdlculo de la energia del haz para la irradacién de las muestras.



Capitulo 7

Procesamiento Quimico de las
Muestras

La medicién de la concentracién 2°A1/27Al por medio de las técnicas de AMS utilizadas
en este trabajo requiere una separacién quimica previa del Mg a niveles de pocas ppm. Esta
separacion debe realizarse en muestras de sélo 100-500 pug de Al, minimizando a su vez las
pérdidas de material en el proceso.

Aqui se supone que los isétopos 2°Al y 27Al son quimicamente idénticos y que por lo tanto
no se produce un fraccionamiento isotopico entre ellos durante ninguna etapa del proceso
quimico’.

7.1. Principios de la separaciéon de Al y Mg

La extraccion de Al de una muestra natural se realiza usualmente por medio de una
columna de intercambio iénico. Sin embargo, las resinas de intercambio tienen curvas de
absorcién (en funcién de la molaridad del dcido solvente) muy similares para Al y Mg (ver
por ej. [160]).

La separacion se realizé entonces por medio de la precipitacion de Al [161, 162]. Para esto,
el material de MgO conteniendo los 4tomos formados de 2°Al se disuelve en 4cido clorhidrico
(HCI) juntamente con el portador 27Al, forméndose dicloruro de magnesio y tricloruro de

1Una corroboracién de esta hipétesis estd dada por la medicién de una muestra estandar provista en la
forma de Al metdlico por Anton Wallner, de la Universidad de Viena. La concentracién de esta muestra
(%6A1/27Al ~ 3,5 x 10712) fue medida extrayendo Al~. En [126] se muestra que las mediciones realizadas
por AMS en Viena a partir de muestras metdlicas y en la forma de 6xido (Al;O3) coinciden con las de
decaimiento ~. En el presente trabajo se corroboré la concentracién de esta muestra aplicandole el proceso
quimico de separacién de Mg y midiéndola a partir de la extraccién de A10~.

81
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aluminio:

26A1 + 3HCI — 2A1CI; + 3H

La precipitacién se provoca agregando amoniaco (NHj) a la solucién hasta que sea neu-
tralizada (pH ~ 7). Ante la disponibilidad de cationes H* se forma cloruro de amonio
(NH4Cl) en la solucién y el Al forma un hidréxido:

26.27 A1Cly — 2627A1(OH),

El hidréxido de aluminio precipita mediante centrifugacion, mientras que el MgCl, per-
manece disuelto. A su vez, el cloruro de amonio formado se elimina con agua. El material
asi obtenido se calcina a alta temperatura para su oxidacion:

26’27AI(OH)3 N 26,27A1203

La forma de 6xido es la apropiada para poder extraer un haz de 2627A10~ en una fuente
de iones negativos por sputtering (ver 8.1.1). Por tratarse de un aislante térmico y eléctrico
el Al,O3 debe ser mezclado con un polvo conductor. Para esto puede utilizarse Cu, Ag o Nb.

7.2. Anadlisis de la contaminacion de Mg

La medicién de las primeras muestras procesadas mostré un nivel de contaminacion de
26\[g excesivamente alto, que impedia la identificacién de 2°Al. Esto motivé que estudiara el
origen de esta contaminacién y un método quimico de supresion.

Esta interferencia se asocia a Mg (presumiblemente dispersado) y no a 2"Al. El grupo de
eventos que tienen sefales similares a las de 26Al, y por lo tanto interfieren, mostré claramente
estar correlacionado con los eventos de Mg que inciden sin dispersién en el detector (ver
5.3.1 y 8.1.3). En cambio, no estaba correlacionado con la cantidad de 2’Al (corriente X
tiempo) medida en las copas de Faraday.

Estas primeras muestras estaban compuestas por 80 pg de MgO (natural o enriquecido
al 93%) y 160 pug de Al como portador. La concentracién de una de estas muestras era,
por ejemplo 2°A1/27A1 ~ 3 x 107! (107 4tomos de °Al) y en su medicién se obtuvieron 100
eventos identificados preliminarmente como 2°Al (ver 8.2), lo que se corresponderia con una
concentracion 2°A1/27Al ~ 4 x 1072, Sin embargo, la medicién de una muestra testigo, libre
de 26Al pero abundante en Mg, mostré que el 60 % de estos eventos correspondian a 25Mg.
Esto implicaria un nivel de contaminacién en la muestra del orden de las 500-1000 ppm
(~10' dtomos).

El pardmetro a minimizar es el nimero absoluto de dtomos de Mg en la muestra,
. El sistema de AMS tiene una supresién de Mg respecto de 2°Al de Sy ~ 1077
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y una eficiencia e4yrs ~ 107°. Por lo tanto, el nimero de Mg en la muestra determina

la cantidad de eventos interferentes Nigido (Mg falsamente identificados como 2°Al) en su
medicion:
f 14
N3 = Sanrs €ams Nyt ™ ~ 1071 NBEREe. (7.1)

El nimero de eventos interferentes provenientes del 2Mg es en definitiva el que limita la
sensibilidad del método de medicion.

Esta contaminacién de Mg (medida en ppm relativas a Al) mostrd ser inversamente
proporcional al tamano de las muestras, lo que indicaria un valor absoluto constante. Esto
es, es mas dificil lograr muestras limpias cuanto mas pequenas son. De hecho, muestras de
ensayo producidas a partir de aluminio puro, sin el agregado de Mg, mostraron un nivel de
contaminacién similar a las muestras que si contuvieron Mg y fueron procesadas. Esto indica
que el Mg contaminante no provenia del material del blanco, sino era incorporado en alguna
etapa del proceso.

Para verificar esto, se midié la relacién isotépica **Mg:>*Mg:2Mg de dos muestras pro-
ducidas a partir blancos de 2°MgO enriquecido al 93,3% y 98,8 % y se comparé con una
muestra de MgO natural. En esta medicién se sintonizaron alternativamente las masas 24,
25, 26 en el acelerador tdndem. A su vez, el campo del imén con gas (GFM, ver 5.3.1) fue
ajustado para enfocar Mg en el detector (con atenuadores 33x10?). La transmisién fue de-
terminada sintonizando el acelerador y el GFM para incidir con ?"Al en el detector (con
atenuacién 33x10°) y los eventos de 2%2>26Mg eran normalizados respecto a la corriente de
27A]1 medida en las copas de Faraday. Los resultados de la tabla 7.1 muestran que, en efec-
to, el material original del blanco es mayormente eliminado en el proceso quimico y que la
muestra se contamina con Mg externo con relacién isotopica natural.

Mg  |Muestra 93,3 %|Muestra 98,8 %
natural |original medicién |original medicién
Mgl 79.0% |44% 669% [1,0% 81%
Mgl 10,0% [93,3% 20,3% (98,8% 11%
Mgl 11,0% |2,3% 12,7% | 02% 8%
Mg original remanente 12,4 % 1,1%
contaminacion Mg/All 1600 ppm 47000 ppm

Tabla 7.1: Contaminacién de Mg presente en muestras producidas a partir de 2°MgO en-
riquecido al 93,3 % y 98,8 %. La medicién de la relacién isotopica 24 Mg:2°Mg:26Mg muestra que
el Mg contaminante no es el propio del blanco, sino que se incorpora con posterioridad. Este
efecto es justamente mds notorio en la muestra mas contaminada.

Se ensayaron entonces sistematicamente distintos métodos quimicos de separacion, va-
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riando la cantidad de material portador (*"Al), el tipo de reactivos y formas de introducir la
muestra resultante en el cdtodo de la fuente de iones. El contenido de Mg estas muestras era
medido incidiendo con Mg directamente en el detector.

Se pudo determinar asi que la mayor parte del Mg contaminante provenia del agua
destilada y del acido clorhidrico. Se utilizaban hasta 10 ml para introducir la muestra en el
catodo, los cuales eran posteriormente reducidos por evaporacion. El acido clorhidrico mas
puro comercialmente disponible tiene 1 ppb de Mg [163]. Por su parte, el agua destilada en
un laboratorio convencional tiene una conductividad de ~0,1 pS/cm, lo que equivale a un
total de 64 ppb de sélidos disueltos y, aproximadamente, ~10 ppb de Mg. Por lo tanto, 10 ml
de este agua representan 2,5x10' dtomos de Mg, o sea, 250 ppm en una muestra de 500 ug
de Al. Este nivel de contaminacién produce ~25 eventos interferentes en una medicion.

7.2.1. Catodo portamuestra

Otra fuente de contaminacion resulté ser el material del cdtodo portamuestras que se
coloca en la fuente de iones. Para evaluar distintos materiales, se midié la cantidad de
eventos de 26Mg provenientes de los cdtodos vacios. Como se muestra en la tabla 7.2, el
material menos contaminante resulté ser el grafito?.

Material Conteo de

del cono 26Mg (kHz)
Cu 35
Ag 99,9% 30
Ag 99,99 % 4
grafito 0,3

muestra de Al
con 5 ppm de 2Mg ~ 20

Tabla 7.2: Conteo de Mg (enfocado directamente en el detector) para cdtodos vacios de
distintos materiales. Sélo el cdtodo de grafito tiene un conteo despreciable frente al de una
muestra limpia de Al (~5 ppm de 2Mg).

7.2.2. Portador %Al

La cantidad de eventos interferentes de Mg no depende de la cantidad de 27Al utilizada
como portador. Sin embargo, la cantidad de ?’Al debe ser elegida de modo de lograrse una

2Material adquirido de Alfa Aesar (stock 14738), Ultra ‘F’ purity, 99,9995 %
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concentracion significativa para la medicién (*°A1/27A1> 10'*), esto es, superior que cualquier
nivel natural de Mg preexistente en el aluminio utilizado. Nétese que el fondo natural de
26A1 no depende en modo alguno de la pureza quimica del material utilizado sino de su origen
geol6gico. El aluminio en la superficie, expuesto a la incidencia rayos cdsmicos [166], tiene
un fondo natural de 2°A1/27Al~10~14. El material que se obtiene de minas subterrdneas tiene
en cambio 2°A1/27Al< 5 x 107'.

Por ejemplo, para medir una muestra conteniendo 2x10° 4dtomos de 2°Al y lograr una
concentracién 26A1/27A1 = 3x 10713, la cantidad de portador fue limitada a 300 ug.

Por otro lado, la cantidad de portador debe ser suficiente para lograr una corriente estable
y duradera en la fuente de iones, que pueda ser medida mediante una copa de Faraday sin
excesiva interferencia de moléculas. Si bien en este trabajo se midieron corrientes estables
((I) ~ 5 nA) a partir de muestras de 5 ug de Al, es conveniente utilizar mas de 20 pg.

7.3. Procedimiento de separaciéon y preparado de las
muestras

La precipitacion y posterior manipulacion de muestras menores a 1 mg de Al es en extremo
dificil. E1 AI(OH); es préacticamente incoloro y al precipitar es apenas visible, debiéndose
medir el pH de la solucién para corroborar su precipitacién. Otra dificultad es extraerlo seco
del tubo de ensayo: se queda mucho material adherido a las paredes del tubo y la pequena
cantidad de polvo extraida es inmanejable.

Por lo tanto, en el proceso quimico se utilizan ~2 mg de Fe como vehiculo del Al
El Fe, también de valencia III, se comporta muy similarmente al Al: se disuelve en HCI
formando FeCl; y precipita para el mismo nivel de pH que el aluminio, formando un hidréxido
(Fe(OH)3). La solucién de Fe es de color amarillo intenso y al precipitar forma grumos
marrones claramente visibles en la solucién incolora. Esto permite una buena separacion de
la fase liquida donde queda el MgCls,.

Los blancos fueron disueltos en 7 ml de HCI (30 %), el cual contiene el 2"Al portador y
el Fe ya disueltos. De esta manera se logra la homogeneizacion isotépica del aluminio. Se
realizan luego 3 procesos de precipitacion. Cada precipitacion se realiza agregando ~5 ml
de solucién de amoniaco (25%, <1 ppb Mg [164]) hasta que sean visibles los grumos de
Fe(OH); (pH>7). Alli se deja reposar 5-10 minutos para que se complete la transicién y
se centrifuga. Cada proceso de precipitacion es seguido de 3 lavados con agua destilada
convencional (0,05 puS/cm), neutralizada con NHz (pH>7) y nueva centrifugacién. En cada
caso la fase liquida es extraida con una micropipeta.

En los tltimos lavados, mas criticos, se utiliza agua destilada de extrema pureza (<0,05 ppb
de Mg [165]). En el tltimo paso, la muestra se traspasa a un recipiente cénico de teflon de
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1,5 ml, en cuyo fondo se deposité previamente 5 mg de polvo de plata (pureza 99,999 %).
Se evita asi perder material de la muestra adherido al fondo del recipiente. En el recipiente
cénico la muestra se vuelve a centrifugar, se extrae el agua y se seca a 60-80 °C en vacio
durante varias horas. Luego la muestra es traspasada a un recipiente de cuarzo y calcina-
da a 900 °C durante 2 horas. El material resultante, Al,O3, Fe;O3 y Ag, tiene un tamano
suficiente como para ser manipulada y presionada en el orificio del catodo de grafito. La pre-
sencia de Fe;O5 en la muestra no dificulta la extraccion de AlO~ en la fuente de iones. Por
el contrario, regula la eyeccién de material de la muestra, lograndose una corriente menor,
pero mas duradera y estable.

En este proceso es particularmente critico utilizar elementos de laboratorio libres de toda
contaminacién de 26Al. Luego de la dltima precipitacién es asimismo importante mantener la
muestra asilada de cualquier fuente de Mg, como ser el polvo ambiental o elementos utilizados
al principio de la separacion.

7.4. Resultados del proceso quimico

7.4.1. Eficiencia del proceso quimico y de extraccion de iones

Dado el limitado nimero de dtomos de 2°Al en las muestras, debe evitarse toda pérdida
de material durante el proceso quimico que redunde en una disminucién de la eficiencia de
deteccion. Es importante entonces evaluar si se pierde una fraccion significativa de la muestra
en las sucesivas precipitaciones.

Se prepararon entonces muestras de prueba con 160 ug de Al cada una, realizando con
las mismas 1, 2 y 3 precipitaciones. Dado el pequeno tamano de las muestras, y que la
componente de mayor masa es la plata, pesar el material obtenido en una balanza no da
una medida significativa de la fraccién de Al que se pierde. Las mismas fueron probadas en
cambio en la fuente de iones. Se midieron corrientes medias de 100-150nA de 2’Al0~ en la
copa de Faraday del inyector (FCj,y) sin observarse diferencias relevantes entre si. Esto que
sugiere que no hay una significativa pérdida de material en cada precipitacién.

Asimismo para determinar cuantitativamente la eficiencia, se midieron muestras con 50,
15 v 5 pg de portador 27Al hasta agotar el material de la muestra. La relacién entre la
cantidad total de iones de ?"Al0~ registrados en la copa de Faraday FCi,, y la cantidad de
atomos de 2Al agregados en la muestra determinan la eficiencia del proceso quimico 4™
y la de la fuente de iones €*. El producto de estas eficiencias resulté

euim . efte 9 % 1073, (7.2)
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7.4.2. Nivel de supresién de Mg alcanzado

Con el agregado de Al como material portador, las muestras a tratar contienen Al y
Mg en abundancias similares. Mediante el tratamiento quimico descrito se logré reducir el
contenido de Mg en 5 érdenes de magnitud, produciéndose muestras con 500 ug de 27Al y
un nivel de Mg reducido a 2Mg/?"Al ~ 5 ppm. Esto equivale a un contenido menor a 10
atomos de Mg en la muestra. Considerando la supresién y eficiencia del sistema de AMS
(ec. [7.1]) este nivel de contaminacién produce alrededor de 1 evento de Mg falsamente
identificado como 2°Al al medirse la muestra hasta su agotamiento.






Capitulo 8

Medicion de la Concentracion
26A1/27A1 mediante AMS

La concentracion de las muestras de este trabajo fue medida en las instalaciones de AMS
del acelerador tandem de la Universidad Técnica de Munich. En este capitulo se describen
las principales caracteristicas de este sistema y el procedimiento de medicion.

8.1. Dispositivos experimentales utilizados

8.1.1. La fuente de iones

En este trabajo se utiliz6 una fuente de iones negativos tipo Middleton [134, 133], que
funciona por sputtering con cesio (ver 8.1).

En esta fuente, el Cs! es calentado en un recipiente y sus vapores son conducidos al
filamento ionizador. Este es un filamento coaxial recubierto en Ta que opera a temperaturas
de ~1000 °C. El cesio se ioniza alli como Cs* y es acelerado hacia el cdtodo portamuestra
que se encuentra a —6 kV respecto del ionizador. El filamento ionizador esta enrollado en
forma semiesférica de modo de enfocar el haz de C* en el cdtodo [167].

Los iones de Cs* desprenden 4tomos de la muestra por sputtering. Los iones desprendidos
con carga negativa, AIO~ entre ellos, son acelerados por la misma diferencia de potencial
entre el catodo y el ionizador. A partir de alli, son nuevamente acelerados por un electrodo
de extraccion a 28 kV respecto del ionizador.

Los iones desprendidos con carga positiva quedan nuevamente adheridos a la superficie
de la muestra. Sin embargo, las particulas neutras que se desprenden no se aceleran en

L Adquirido de Alfa Aesar (stock 10146) pureza 99,98 %.
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Figura 8.1: Esquema de la fuente de iones negativos tipo Middleton utilizada en este trabajo.

el potencial y se desperdician. Para evitar esto, la muestra estd contenida en un orificio
(2 mm de didmetro y 2 mm de profundidad) dentro del cidtodo, de modo de impedir lo més
posible la salida de particulas neutras. Estas se adhieren en las paredes del orificio, teniendo
nuevamente la posibilidad de ser eyectadas como iones negativos [168, 169].

8.1.2. Sistema de inyeccion y acelerador tandem

Los iones de AIO™ producidos en la fuente de iones con energia E; = 34 keV son selec-
cionados en masa por el imdn inyector (p = 45 cm). Se utilizan para ello campos magnéticos
de valor Bi,y (*Al07)= 3870 G y Bi,y(*°A107)= 3825 G. A continuacién hay un deflector
electrostatico de 18° y una columna de preaceleracién de 150 kV.

Asi, los iones moleculares son inyectados en el acelerador tdndem? de 14 MV. Para lograr
mayor estabilidad, se utilizé6 una tension de terminal maxima de Vy = 12,500 MV. La
distribucién de estados de carga de los iones de 2°Al emergentes del stripper de carbono
(4 pg/cm?) se muestra en la tabla 8.1.

De los estados de carga con probabilidad apreciable, ¢ = 9 tiene la mayor energia y esto
permitiria una mejor separacién del isébaro interferente mediante el GFM (ver 8.1.3). Sin

2 Acelerador fabricado por High Voltage Engineering Corporation.
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Estado  Fracciéon Energia final
de carga producida (MeV)

5 3.8% 70,35
6 18% 82,85
7 36 % 95,35
8 30% 107,85
9 11% 120,35
10 1,6% 132,85

Tabla 8.1: Distribucién de estados de carga producida en el stripper de 4 ug/cm? para una
tensién de terminal Vp = 12,500 MV. Se muestra también las correspondientes energias finales
de los iones de 25Al (ver ec. [5.2]). Esta distribucién depende de la energia de los iones incidentes
en el stripper, desplazdndose a estados de carga mas altos para mayores energias.

embargo, para maximizar la eficiencia de deteccién se eligi6 utilizar el estado de carga g = 7.
Una solucion de compromiso podria ser utilizar ¢ = 8, que tiene una probabilidad no muy
inferior a la de ¢ = 7. En ese caso, sin embargo, los iones de *C** con idéntica rigidez
magnética que el 26Mg68t incidirfan masivamente en el detector, sin supresién alguna®. Si
bien el detector podria discriminarlos con facilidad (ver 5.3.2), su conteo saturaria el detector.

Los iones de °A1™ son luego sintonizados por el iman analizador (p = 1,667 m) con un
campo magnético Byna (2°A17H)= 6143 G. Para sintonizar el haz piloto de 2Al™*, se utiliza el
mismo valor de campo magnético y se varia la tensién de terminal (ec. [B.3]) a Vi (*Al™+)=
12,027 MV.

Previo al iman analizador se encuentra ademas el filtro de Wien que elimina iones inter-
ferentes (ver 5.1.3 y el apéndice B)

8.1.3. El iman con gas

La seleccion del imén analizador y el filtro de Wien elimina todas las interferencias salvo
la de Mg (ver 5.2). La separacion de los is6baros Al y 2 Mg se realiza en el sistema de
GFM [138, 139, 140, 170] (ver fig. 5.1). Este sistema consta de un imén de 135° con un radio
medio de giro p = 90 cm. En este imén se utiliza Ny como gas, el cual es separado del alto
vacio de la linea mediante una ldmina de mylar* de 30 ug/cm?.

El campo magnético maximo, By = 1,25 T, permite analizar particulas con rigidez

3Los iones de *C** tendrian también dentro del GFM una rigidez magnética muy similar (ABp/Bp~
3%) a la del 2°Al (ver ec. [5.5]).
4Pelicula de poliéster (polietilen tereftalato).
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magnética Bp = 1,12 T-m. Esto corresponde a iones con nimero masico de hasta A=145
acelerados a energias del orden de 300 MeV. La separacion en posicién de dos particulas con
distinta rigidez magnética es dv = 1,55 cm/ %(Bp).

Para determinar la presion 6ptima de gas del GFM debe tenerse en cuenta también al
detector gaseoso. La separacién isobarica en la cdmara de ionizacién es mejor a mayor ener-
gia. En particular, esta energia debe ser superior a la del pico de Bragg, de modo que la
pérdida de energfa atin sea proporcional a Z? (ver ec. [5.9]). Sin embargo, parte de la ener-
gia de los iones se pierde en el gas del iman. Por lo tanto, la presién de gas en el imén se
optimiza como un compromiso entre la resolucion espacial en el iman y la resolucion en el
detector.

En este caso, la mejor separacién total de 26A1 y 2Mg se logré con una presién de Popy =
7 mbar de Nj. Esto es aproximadamente 2/3 de la presién que daria la mejor resolucién
espacial.

Para utilizar un sistema de GFM es necesario contar con un acelerador tandem de alta
tensién, V;>8 MV, que permita dotar a los iones de energias de varios MeV /nucleén. Con
una presién Pgry = 7 mbar, los iones de 2°Al (95 MeV) pierden unos 21 MeV dentro del
iman y 0,8 MeV en las ldminas separadoras [153]. Restan asi alrededor de 73 MeV para la
identificacién con el detector.

Para la energia de los iones incidentes, ' ~ 90 MeV, los estado de carga promedio ()
(ec. [5.5]) resultan:

() (A1) =11,016,
(g) (M) = 10,312.

Por lo tanto, para que el haz de 2°Al incida en el detector, el campo magnético se ajusté en
B = 0,77 T. La diferencia relativa de rigidez magnética entre los isdbaros es

A(Bp)
(Bp)

= 6,38%. (8.1)

Esto permite que a la salida del GFM haya una separacion espacial
Az =9,9 cm. (8.2)
En la figura 8.2 se muestra como esta separaciéon mejora a mayor energia de los iones inci-

dentes. Sin embargo, a partir de £ ~ 90 MeV no hay una mejora demasiado significativa.

Al enfocar %Al en el detector, el isébaro Mg tiene un radio de giro mayor y puede
ser detenido por una placa (ver 8.3). Sin embargo, la cola mds externa de la distribucién
de Mg puede incidir en la pared exterior de la cdmara. Los iones incidentes que resulten
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Figura 8.2: a) Rigidez magnética media (Bp) en funcién de la energfa para el par isobarico
26A1-26Mg. b) Diferencia de rigidez magnética y la correspondiente separacién espacial. Las
lineas segmentadas indican las condiciones en las que se realizé el experimento (Easy) = Eeepng =
95 MeV).
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dispersados en direccion al detector pueden ser distinguidos por tener un continuo de ener-
gias decrecientes. Como la pérdida de energia en la dispersién aumenta con el angulo ¢ de la
misma, la posicién de incidencia® de los iones dispersados es mayor a menor energia. Estos
eventos se agrupan entonces en la parte inferior del espectro bidimensional energia—posicion
de la figura 8.6.

s camaradel
- iman con gas

Figura 8.3: Esquema del sistema de GFM utilizado. El 2Mg tiene un radio medio de giro
mayor que el del 26Al y puede ser detenido por una placa. Sin embargo, dada la dispersién
del haz, la fraccién de los iones de 2Mg con con menor rigidez magnética puede incidir en el
detector. Por otro lado, algunos iones de 2Mg pueden colisionar con la pared externa y ser
dispersados hacia el detector.

8.1.4. La camara de ionizacion

El detector utilizado en este trabajo es una camara de ionizacion de anodo segmentado
[137]. En esta cdmara se utiliza gas isobutano (C4H;o) pues tiene una baja energia de ioni-
zacion (23 eV /par). Para la medicién de 2°Al, con energia residual de 73 MeV, la presién
6ptima del gas resulta ser Por = 45 mbar. Esta presion se elige de modo de poder frenar los
iones de 2°Al y Mg en el interior de la cdmara.

El catodo de la camara se polariza a —700 V y el anodo a potencial de tierra. En medio de
ellos, se encuentra una grilla de Frisch® polarizada a —280 V (ver 8.4). De la grilla de Frisch
se extrae ademds una senal (F;) proporcional a la energia total depositada por el proyectil.

5La posicién se mide desde el exterior hacia el interior de la curva del iman.

6Los proyectiles inciden en el espacio entre el cdtodo y la grilla. La sefial que produce la deriva de los
electrones en ese espacio es apantallada por la grilla. El &nodo registra entonces sélo la deriva de los electrones
entre la grilla y el 4nodo. Esto independiza la sefial de la distancia entre el 4&nodo y el punto de incidencia
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Figura 8.4: Circuito eléctrico de la cdmara de ionizacién de dnodo segmentado. Las sefiales
de cada segmento y la de la grilla de Frisch son registradas individualmente.

La placa del dnodo (185x195 mm?) estd segmentada como se muestra en la figura 8.5.
Las multiples senales de pérdida parcial de energia, £y = Eiq + Ey;, ..., E4 y E5 permiten
distinguir isébaros por su distinto poder de frenado (ver 5.3.2). Las sefiales de los segmentos
triangulares permiten determinar ademas la posicion de incidencia xj,. de los proyectiles:

l E ; E
1 1z 1d
T == — 8.3

donde [ = 145 mm es el ancho del tridngulo. En combinacién con la posicién obtenida a
partir del tercer par de triangulos, z3 ., puede calcularse también el éngulo de incidencia en
el plano horizontal, ¢,. Esta informacion permite descartar eventos interferentes provenientes
de una colisiéon. El angulo de incidencia en la direccion vertical puede calcularse a partir de
la diferencia de tiempo entre las sefiales” de Fy v Ey .

La resolucién en posicién de la cdmara es Azi,e < 2,5 mm (FWHM). La resolucién para
el angulo horizontal es A¢, < 3° y para el vertical A¢, < 2,2° [140].

La senal rapida de los preamplificadores es usada para eliminar eventos superpuestos
(pile-up): se rechazan las senales detectadas con una diferencia de tiempo At entre 0,1 y

del proyectil [142, 171].
"Las secciones més separadas, E; y Es, no se utilizan pues E; estd segmentada y a Fs no llegan todos
los iones.
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Figura 8.5: Vista del énodo segmentado (el haz incide desde arriba). A partir de las las
senales de los segmentos triangulares puede determinarse la posicién y dngulo de incidencia.
Normalmente, se conectan los segmentos Fs,. y Fo; en cortocircuito.

10 ps. Si At < 0,1 ps los eventos no pueden distinguirse, y se registra la suma de ambas
senales. Esto no forma un fondo continuo, sino eventos con senales mucho mayores que son
facilmente rechazadas.

8.2. Procedimiento de una medicion

La medicién de la concentracién 2°A1/27Al de una muestra supone sintonizar primero el
haz piloto de 27Al, caracterizar las sefiales de 2°Al y determinar la transmisién y el nivel de
interferencia. Para esto, ademas de la muestra a medir, se utilizan muestras estandar -de
concentracién conocida- y muestras testigo (blank), que no contienen 2°Al.

8.2.1. Sintonizacién del haz piloto de ?"Al

Para optimizar los elementos de sintonizacion y enfoque del acelerador se utiliza un haz
piloto de 27Al. Este haz se forma a partir de un cdtodo con gran cantidad de Al,Os. Para
sintonizar el haz, se optimizan en forma secuencial las corrientes medidas en las distintas
copas de Faraday (FC) a lo largo del acelerador (ver fig. 5.1):

1. Se ajusta el campo magnético del iman inyector, maximizando la corriente de 27A10~
en la copa de Faraday del inyector, FCjyy.
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Figura 8.6: Espectro bidimensional (sin restricciones electrénicas) de una muestra testigo
(blank) de 27Al . El eje vertical indica la pérdida de energfa parcial FEj y el eje horizontal la
posicién de incidencia zine (en unidades arbitrarias). El grupo de eventos en la parte superior
corresponde a la cola de la distribucién espacial de 2Mg. Los eventos de la parte inferior
son 26Mg dispersados en la pared externa del GFM. El contorno indica la zona en donde se
ubicarian los eventos de 26Al.
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2. Se ajustan los elementos electrostaticos de enfoque, en particular el deflector de 18°,
optimizando la corriente de 2’A1A10~ en la copa ubicada a la entrada del acelerador
principal (FCy).

3. Se fija el campo magnético del iman analizador y se ajusta la tension del terminal Vi
maximizando la corriente en una copa de Faraday ubicada detrds del iman analizador
(FCs). La tensién del terminal se estabiliza mediante las senales de los limitadores del
haz (modo slit). Estos limitadores miden la corriente eléctrica que produce la incidencia
del haz. De esta forma se calibra la medida de la tensién del terminal, determinandose
el corrimiento (offset). Al sintonizarse °Al la corriente generada por estos iones y los de
26Mg es insuficiente para generar una sefial en los limitadores del haz. La estabilizacién
se logra entonces mediante un voltimetro generador. Este sistema logra una estabilidad
de 1 kV para tensiones de 13 MV [172].

4. Se fija el campo magnético del filtro de Wien y se optimiza el valor de su campo
eléctrico maximizando la corriente en la copas de Faraday ubicadas después del iman
analizador (FCj;) y antes del GEFM (FCgpum).

5. Se ajusta el GFM para incidir con 2’Al en el detector® y se determina el ancho o' de
cada una de la sefiales de la cdmara de ionizacién. El estado de carga medio del 27Al
en el gas es muy similar al del 2Al. Como el ?°Al es sintonizado manteniendo fijo el
campo del imén analizador ambos is6topos tendran la misma trayectoria dentro del
GFM.

Con el haz de Al se determina la transmisién entre los extremos del acelerador, T2,
es decir, desde la salida del iman inyector a la entrada del sitema de deteccion. Esta trans-
mision se define como el cociente entre las corrientes medidas en las copas FCiny v FCarum.
Una sintonizacién satisfactoria del haz piloto de 2’Al permite lograr una transmisién del

acelerador
I(FCgrm)

Tacel —
I(FCipy)

~ 3%. (8.4)

8.2.2. Caracterizaciéon de las senales de 26Al

Se utiliza una muestra estandar® con una concentracién 2°A1/27A1=10"'0 y se ajustan
los valores del iméan inyector para seleccionar 2A10~. Asimismo, se ajustan la tensién de
terminal y el filtro de Wien para sintonizar 2A1"" en el sector de alta energia del acelerador
(ver el apéndice B).

8Dada la alta intensidad del haz piloto deben utilizarse atenuadores (33x106).
9El uso de una muestra estdndar con una concentracién mucho mayor puede contaminar la fuente de
iones, impidiendo la posterior medicién de muestras testigo.
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La primera identificacién se realiza a partir del espectro bidimensional FEy vs. Zj,. (ver
fig. 8.6). Comparando con el espectro de la muestra sin 2°Al, se determina el contorno de la
zona donde se ubican las senales de ?°Al. Posteriormente, se reproducen los espectros uni-
dimensionales de las demés senales bajo la condicién del contorno en Fy vs. xj,.. Con los
eventos asi obtenidos se determinan ventanas de seleccion en cada una de estas senales. Se
calcula también el centroide de la distribucién (z;) (ver fig. 8.7). Reproduciendo nuevamente
el espectro Ey vs. Tj,, bajo la condicion de las ventanas de seleccién, puede corregirse el
contorno. Para que un evento sea identificado como ?°Al debe pasar la condicién de las ven-
tanas unidimensionales y estar dentro del contorno bidimensional (ver 8.8). Adicionalmente,
para cada evento se define un parametro

2

x; — (r;
= | () (8.5)
i=1 Oi
donde z; es la senal 7 del evento. La suma es sobre las nueve senales que caracterizan al
evento: Ey,...,Fs, E;, Tine, ¢ ¥y ¢y. Con este pardmetro puede formarse un espectro en
donde los eventos de 26Al se diferencian claramente del resto. A este espectro puede, a su

vez, aplicarsele una condicién, tipicamente y? < 12.

También es posible caracterizar las sefiales del isébaro interferente Mg y definir un
pardmetro xZ,. En ese caso, para que un evento sea aceptado como 2°Al debe cumplir la
condicién x4, > X3n-

Las ventanas de seleccién, los contornos bidimensionales y el valor de corte de y? se
eligen como un compromiso entre la transmisiéon y nivel de interferencia. Esta eleccién es
relativamente arbitraria siempre que la muestra a medir, la muestra testigo y la estandar
sean medidas en las mismas condiciones. En el caso en que las muestras tengan un alto nivel
de contaminacion, puede reducirse la interferencia imponiendo condiciones mas estrictas.
Esto, sin embargo, reduce la transmision y, por ende, la eficiencia de deteccién.
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Figura 8.7: Espectros unidimensionales de ocho sefiales obtenidos en una medicién individual
de la muestra irradiada a 316,1 keV. En azul se muestran los espectros completos, que con-
tienen 11300 eventos, la mayoria de los cuales corresponde a 2Mg. En rojo se muestran (en
otra escala) los 29 eventos aceptados por las ventanas de seleccién definidas en los espectros
unidimensionales. De estos 29 eventos, 26 se ubican dentro del contorno definido en el espec-
tro bidimensional E; — iy (ver fig. 8.6) y son identificados como 26Mg. Dada la cantidad de
eventos registrados, se calcula un nivel de fondo equivalente a 0,1 evento (ver 8.2.4). Como se
ve en los espectros, las senales que mejor discriminacién ofrecen son E3, E5 y E;.
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Figura 8.8: Espectros bidimensionales correspondientes a la misma medicién de la figura 8.7:
E, y Es5 vs. la posicién de incidencia zj,.. En este caso, la mejor visualizacién de los eventos

de 26Mg se logra en el espectro By — Tinc.
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8.2.3. Determinacion de la eficiencia de aceptacion del detector

Para determinar qué fraccién de los iones que llegan a la F'Cgpy son aceptados por el
detector se utilizaron muestras estdndar de Al,O3 con una concentracion 2°A1/*"Al= (0,97 +
0,01) x 107!, Este valor fue obtenido por una medicién en la Universidad de Viena!? [108,
126].

Con esta muestra estdndar se determiné la eficiencia de aceptacién del detector, €', la

cual se calcula como
det — quZGAl ﬁm (86)

<I> t C’std
Aqui,

» ¢ es el estado de carga del haz de ?"Al (7% en este caso),

s Nasy es el niimero de eventos aceptados como 2°Al en el detector,

t es el tiempo de la medicion,

fim es el factor de correccion por el tiempo muerto de la adquisicién, calculado como
el cociente entre el nimero de eventos registrado y el nimero de disparos,

Cyia es la concentracion 26A1/27Al conocida de la muestra esténdar e

(I) es la corriente promedio de ?"Al, medida en FCqpy antes y después de la medicién
de 26A].

En las mediciones realizadas, la transmision era determinada antes y después de medir
cada muestra. En cada oportunidad, se toman entre 200 y 500 eventos de 2°Al alternando
con 3 mediciones de la corriente de 27Al en FCqpy. La eficiencia de aceptacién del detector

resulta ser
e ~ 70 %. (8.7)

8.2.4. Determinacion del nivel del fondo
En principio, el fondo en estas mediciones puede tener dos origenes:

» Mg, o eventualmente 27Al, que interfiere y es falsamente identificado como 2°Al.

» 2°A] de origen natural, presente ya en el aluminio utilizado como material portador
(ver 7.2.2).

10Las mediciones de Viena estdn calibradas con muestras de alta concentracién medidas por AMS y por
decaimiento vy (ver 5.2.1).
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En estas mediciones, el iinico fondo apreciable resulté ser el producido por la interferencia de
26Mg. Sin embargo, cualquiera sea el origen del fondo, este se determina midiendo muestras
testigo idénticas a los blancos irradiados. Estas muestras se producen a partir de los mismos
materiales y cantidades que los blancos (200 ug de MgO y 500 ug de Al). Se les aplica ademés
el mismo proceso quimico de separacién. La concentracién (sin correcciones) medida en estas
muestras testigo resulté de 2°A1/27Al ~ 1074

Para constatar el origen de este fondo se utilizaron muestras con alta contaminacion
de Mg (1000 ppm de ?Mg)!t. Con estas muestras testigo se determina qué fraccién de los
eventos de Mg que inciden en el detector (NVigyj,) son identificados como *°Al. Esta fraccién

resultd faer = 8,9 x 1075,

Asi, al detectarse NS, eventos de 2°Al de una muestra, la cantidad de eventos genuinos
de 2°Al, Nzcyj, se calcula descontando la contribucién de 2°Mg, Niud° Este fondo se calcula
a partir del niimero total de eventos'? detectados en la muestra, Néieel\t/[g:

o det fondo __ det det
Noear = Nasyp — Nacpp = Navyy — fdetN%Mg- (8.8)

De esta forma, practicamente la totalidad de los eventos de las muestras testigo de Mg son
descontados y la concentracién corregida por la ecuacién (8.8) resulta 2°A1/27Al< 5 x 10715,
Esto es, toda la interferencia de las muestras testigo se explica como proveniente de 2Mg.

Por otro lado, para evaluar el fondo natural de 2°Al en el aluminio utilizado se midieron
muestras con grandes cantidades de Al,O3 (~10 mg) en las que pueden alcanzarse con
facilidad bajos niveles de Mg (<1 ppm). De estas muestras se detectaron en total N%Ztl =
9 eventos. Esto serfa compatible con una concentracién (*Al/?7Al), = 3,2% 5. Sin embargo,
a partir de la cantidad de eventos registrados en el detector, N%el\t/lg, se sigue que 7,6 de estos

9 eventos corresponden al fondo. La concentracién corregida por la ecuacién (8.8) resulta
entonces 4 x 10717 <?0A1/27A1< 2 x 10715,

8.2.5. Medicién de la concentracién 2°A1/>7Al en las muestras

La concentracién de una muestra se determina como

- _ AL qe X Niogfim
muestra 27A] <Tdet> E;"b:1<[l> t’

(8.9)

' Estas muestras se utilizan sélo al final del experimento, para no contaminar la fuente con Mg antes de
medir las muestras relevantes.

12Los iones de 27Al pueden constituir una fraccién importante de los eventos que registrados en el detector.
Sin embargo sus sefiales son claramente distinguibles y no producen interferencia. En estos casos, la fraccién
puede definirse respecto del nimero de eventos de 26Mg dispersados, y no del nimero total. Los eventos de
26Mg  dispersados resultaron ser los que producen mayor interferencia.
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donde Ni,, es el niimero de eventos de 2°Al (corregido segin la ec. [8.8]) de la medicién
individual 7 y (T9) es la transmisién promedio, determinada antes y después de la medicién
de la muestra. Las sumatorias son sobre las mediciones individuales. Si bien los haces de
2A1™+ y 27A1™* se producen con distinta probabilidad en el stripper, el factor de correccién
queda absorbido en el calculo de la transmisién que tampoco toma en cuenta este efecto.

Tipicamente se realizan entre 5 y 10 mediciones de 2°Al, entre las cuales se mide la
corriente de 2Al en FCqgpy. En cada una de estas mediciones, de aproximadamente 10
minutos, se registran 10 — 20 eventos. Esto busca optimizar el error como compromiso entre
el error estadistico de la cantidad de eventos y el del valor integrado de la corriente de 27Al
durante la medicién de 26Al.

8.2.6. Calculo de errores

Las concentraciones medidas se indican con un nivel de confianza del 68 %. Las prin-
cipales fuentes de incertidumbre son el error estadistico asociado al nimero de eventos, la
incertidumbre en la corriente de 2’Al y la incertidumbre en la concentracién de la muestra
estandar.

El error asociado a la corriente de 2’Al medida en FCgpy es debido a que esta co-
rriente varia durante la medicién de 26Al. Esta variacién esta dada principalmente por el
agotamiento e inhomogeneidades de la muestra y caidas de las tensiones de la fuente. Por lo
tanto, la interpolacién lineal dada por el valor promedio (I) no describe perfectamente estas
variaciones.

Las mediciones tienen ademas un error estadistico, que se suma cuadraticamente con
los anteriores. Para el caso de una medicién con méas de 20 eventos, se calcula el intervalo
gaussiano (N =+ \/ﬁ) En este caso, el niimero de eventos Nzea estd dado por la expresién (8.8)
y debe sumarse la incertidumbre asociada al fondo. Esta incertidumbre estd determinada por
el nimero de eventos identificados como °Al en la muestra testigo Nigyt y normalizada segiin
el cociente entre el niimero de eventos de Mg en la muestra a medir y en la muestra testigo,
N3N v N33y, respectivamente.

Para el caso de una medicién con 20 o menos eventos, el intervalo de confianza se calcula
segin el procedimiento de Feldman-Cousins [173], en donde se consideran las mediciones con
pocos eventos y un fondo de interferencia.

Los errores considerados son, entonces,
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Se presenta aqui la medicién de la concentracién 26A1/2"Al de tres muestras irradiadas
para determinar la intensidad de las resonancias w?y? (ver tabla 8.2). En la figura 8.9 se
muestran los resultados de las mediciones individuales y la concentracion resultante.

energia de la resonancia F, 316,1 keV 389,0 keV 434,5 keV
protones incidentes N, x10'® 5,4x10'® 1,0x10% 4,5x10'®
portador agregado 27Al 500 g 300 pug 500 pg
atomos de 2°Al en la muestra’ Masys 9,4 x 10° 2,4 x 10° 1,7 x 107
eventos de 2°Al detectados NS, 109 53 120
eventos de fondo faet - Nisyy, 0,8 2,5 0,4
concentracién 2°A1/2"Al de fondo 0,6x10~14 1,7x10~ 1 0,5x10~ 1

concentraciéon 2°A1/27Al medida

(8,4£0,8)x10 13

(3,620,5)x 1013

(1,53£0,14)x 10 12

1 Calculado a partir de la cantidad de portador y la concentracién medida.

Tabla 8.2: Medicién de la concentracién 26A1/27Al en muestras de MgO natural irradiadas con
protones. A partir de la concentracién 26A1/27Al se determina la la intensidad de las resonancias.

8.4.

Eficiencia de deteccion y sensibilidad del método

Dada la baja intensidad de las resonancias que se miden en este trabajo, las muestras
contienen un nimero limitado de dtomos de 2°Al. Por lo tanto, el pardmetro que debe opti-
mizarse en este método de medicién es la eficiencia de deteccion €. Esta se define como la
fraccién de los 4tomos de 2°Al del blanco que es finalmente identificada en el detector. Esta
eficiencia se puede calcular a partir de las eficiencias del proceso quimico y de la fuente, e24™
y €' (ec. [7.2]), la transmisién del acelerador, T2 (ec. [8.4]) y la eficiencia de aceptacién
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Figura 8.9: Medicién de la concentracién 25A1/27Al en muestras irradiadas. Se muestran la con-
centracién obtenida en cada medicién individual (circulos vacios) y el valor resultante (cuadra-
dos llenos). Se indica ademés el nimero de eventos de 26Al registrado en cada medicién. Los
intervalos indicados tienen un nivel de confianza de 68 %. Las lineas horizontales indican la con-
centracién (con su correspondiente intervalo de confianza) estimada a partir de la intensidad
de las resonancias aceptadas por NACRE [86, 87] (ver tabla 4.1).
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del detector, €4 (ec. [8.7]):

E = uim gfte . qacel .ii ~ 4x107°, (8.10)

~2x10~3 ~0,03  ~0,7

Esto significa que puede identificarse un evento en el detector por cada ~24.000 dtomos
de %Al formados en el blanco.

La sensibilidad del método esta determinada por esta eficiencia de deteccion y por la
supresién del fondo producido por el isébaro 2Mg. Las muestras tratadas con el proceso
quimico desarrollado en este trabajo (cap. 7) y medidas por el sistema de AMS aqui descrito

producen un fondo de N£24° ~ 1 evento al ser medidas hasta su agotamiento.

Por lo tanto, el método tiene una sensibilidad suficiente para medir una concentracion
no nula (con un nivel de confianza de 95% [173]) en una muestra conteniendo alrededor de
105 4tomos de 26Al.

Esta sensibilidad equipara la que fue posible alcanzar con un acelerador operando a
Vr = 17 MV [131], en el cual se extrajo AlO~ de la fuente de iones y se eliminé el isébaro
26Mg por ionizacién total (ver 5.2.3).

Por otro lado, la sensibilidad alcanzada es algo mayor que la de los sistemas de AMS
que miden ?°Al extrayendo Al~ de la fuente de iones (ver 5.2.2). En estos casos, el isébaro
Mg se suprime en la fuente de iones y no es necesario utilizar para ello un sistema de
GFM. La identificacién de 2°Al no requiere entonces energfas tan altas, sino que es suficiente
con aproximadamente 10 MeV. Para esto pueden utilizarse aceleradores de menor tamano
(Vpr <3 MV 13) los cuales tienen una mejor transmisién, tipicamente 7% ~ 10%. La
extraccién de iones de la fuente es, sin embargo, més ineficiente: €' ~ x10~*. Esto resulta
en una eficiencia de deteccién € ~ 1 x 107°.

13 A estas energias se utiliza por lo general un stripper gaseoso, en el cual el estado de carga de mayor
produccién es ¢ = 3+ (ver por ej. [126]).






Capitulo 9

Resultados y su implicancia astrofisica

En este capitulo se presentan los resultados obtenidos para la intensidad de las resonan-
cias y se los compara con los valores aceptados. Se discute asimismo la relevancia de estas
resonancias para la produccién estelar de Mg y se calcula la tasas de reaccién del proceso
Mg(p,v)?°AlY para el rango de temperaturas de interés.

9.1. Intensidad de las resonancias medidas

A partir de los resultados experimentales (tabla 8.2) y de la ecuacién (4.11) se calculan
las intensidades wv? de las resonancias como

_2 ma €1M6A19
TN ma+ma o f N,

wy? (9.1)
Aqui, € es el poder de frenado (ec. [4.2]), ¢ es el factor de apantallamiento electrénico
(ver 2.1.7) y f es la fraccién isotépica de Mg (f = 0,1 en Mg natural). El factor de
apantallamiento ¢ estd dado por la ecuacién (2.53) mientras que el poder de frenado € se
calcula mediante el programa SRIM [153]:

Energia de la resonancia E, (keV) 316,1 389,0 434,5
factor de apantallamiento ¢ 1.146 1.105 1.088
poder de frenado € (eVug™'cm?) 376 342 324

En la figura 9.1 se comparan la intensidad de las resonancias medidas en este trabajo
con las aceptadas en la compilacién de la colaboracion NACRE [87]. Se muestra también
un valor recientemente medido para la resonancia de 434,5 keV [85] no incluido en dicha
compilacién. Los valores obtenidos para las resonancias de 316,1 y 389,0 keV se condicen
con los recomendados por NACRE. La intensidad medida para la resonancia de 434,5 keV es

109
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algo menor (2,6 o) que el valor dado por NACRE, coincidiendo en cambio con la medicién
de Powell et al. [85].

9.2. Calculo de la tasa reaccion estelar

En medios estelares, la reaccién 2Mg(p,7)?°Al? se produce a través de resonancias del-
gadas con energias 38,4 keV < E,<1 MeV (ver 2.1.3). La tasa de reaccién estelar (ov)
depende de la intensidad de estas resonancias y de la distribucién de energia de las particu-
las interactuantes (ver fig. 2.3). Esta distribucién es del tipo Maxwell-Boltzmann (ec. [2.3])
y esta determinada por la temperatura del medio estelar T'. En la figura 9.2 se muestra la
distribucién de Maxwell-Boltzmann para temperaturas estelares tipicas y la locacién de las
resonancias. La tasa de reaccion estelar en funcién de la temperatura 1" se calcula a través de
la ecuacién (2.37). Para evaluar esta ecuacion se utilizé el programa RateErrors [174, 175],
el cual calcula la contribuciéon de cada resonancia y la incertidumbre en la tasa de reaccion
que genera el error de cada una. La incertidumbre puede provenir tanto del error con que
estd determinada la intensidad de la resonancia como de la energia en la que se localiza
la resonancial. En los casos aqui considerados la incertidumbre provino mayormente de los
errores de las intensidades. En la figura 9.3 se muestra la contribucién individual de las
principales resonancias a la tasa de reaccion para tres valores de temperatura estelar. En
la figura 9.4 se muestra la tasa de reaccion total, teniendo en cuenta la contribucién de 49
resonancias con energias de hasta 1,15 MeV.

'El factor exponencial de la distribucién de Maxwell-Boltzmann, fyp(E,T) = exp(—E/kT), es muy

sensible a cambios en la energia F y la propagacién de errores a primer orden, U%}[)B = |0fmB/OE|oR, no es
suficientemente precisa [174]. El valor medio del factor fyrp(E,T) se calcula en cambio como la convolucién
del mismo con una distribucién gaussiana G(E’, E) que representa la incertidumbre og de la energia de
resonancia;:

(fup(E,T)) = [ " G(E',B) fup(E',T)dE' = exp {[E — 0% /(2kT)] /KT . (9.2)

Esto es, la energia efectiva en el factor de Maxwell-Boltzmann es menor que la energia mds probable (E).
La varianza del factor fy;p se calcula como

OB = [ G(E',E) [fup(E'\T) = (fup(E, 1) dE' = (fus(E,T/2)) — (fus(E,T))?, (9.3)
resultando una variacion estandar

oup = e B/KT (05 /kT)? /2 [o(op/kT)® _ 1. (9.4)
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Figura 9.1: Comparacién entre la intensidad de las resonancias con decaimiento al nivel
fundamental, wy9 = fowy, medidas en el presente trabajo y los valores recomendados por
NACRE [87] y el medido por Powell et al. [85]. Se indica entre paréntesis la significancia de la
diferencia con los valores de este trabajo. Estos datos ya incluyen la fracciéon de decaimiento al
nivel fundamental, fy. Los valores de fy son los adoptados por [81] y [80] (ver tabla 4.1). Los
intervalos de incertidumbre indicados tienen un nivel de confianza de 68 % (1 o).
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Figura 9.2: Distribuciones de Maxwell-Boltzmann para temperaturas a las que tiene lugar
la produccién estelar de °Al. Las ubicacién de las resonancias de la reaccién >>Mg(p,y) estén
representadas por las lineas verticales y su intensidad w~y se muestra sobre el eje derecho. A
una determinada temperatura, la contribucién de cada resonancia estd dada por el producto
entre el valor de la distribucién y su intensidad.

9.3. Tasa de reaccién a partir de las resonancias medidas

Como se observa en la figura 9.4, las resonancias medidas en este trabajo dominan la
produccién de 2°Al a temperaturas entre 0,1 y 1,5 GK. Se utilizé entonces el programa
RateFErrors para calcular la contribucion de estas tres resonancias a la tasa de reaccién para
este rango de temperaturas (ver fig. 9.5.a). En la figura 9.5.b se compara esta tasa de reaccién
con la que se obtiene a partir de la intensidad de las resonancias aceptadas por NACRE. Si
bien es marginalmente mayor (1,1 o) a T' = 0,15 GK, la tasa de reaccién obtenida en este
trabajo coincide con los valores aceptados.
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Figura 9.3: Contribucién individual de las resonancias a la tasa de reaccién para tres tem-
peraturas estelares. Las resonancias medidas, E;fb = 316, 389 y 435 keV, dominan claramente
la, produccién estelar de 26Al a una temperatura de 0,5 GK.
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Figura 9.4: (a) Tasa de reaccién del proceso 2>Mg(p,y) en funcién de la temperatura. En
la parte superior se indican los rangos de temperatura que son caracteristicos en los distintos
escenarios astrofisicos en los que se produce 2°Al. Debajo se indica el intervalo en que cada
resonancia tiene una contribucién importante para la tasa de reaccién total (>10%). (b) Para
poder apreciar la incertidumbre en la tasa de reaccién se grafican los limites del intervalo de
confianza (68 %) en forma relativa al valor més probable.
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Figura 9.5: (a) Tasa de reaccién estelar del proceso 2>Mg(p,y)?°Al¢ a través de las resonancias
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a partir de los valores aceptados por NACRE (normalizada a la unidad). En ambos casos se
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Conclusiones

En esta tesis se desarroll6 un método alternativo para la medicién de las resonancias de
baja intensidad de la reaccién 2>Mg(p,7)?°Al. En este caso, se utilizé la técnica de espec-
trometria de masas con aceleradores para detectar los 4tomos de 26Al formados en blancos
de MgO. Este método evita los inconvenientes que presenta el fondo de rayos gamma para
la técnica usual de la deteccién en linea de la desexcitacién del nicleo compuesto 26Al.

Para esto, se mejoro la sensibilidad que presenta esta técnica espectrométrica para la de-
teccién de un limitado nimero de 4tomos de 2°Al. La eficiencia de deteccién fue incrementada
mediante la extraccion del haz molecular AIO~ de la fuente de iones, lo que requirié una
efectiva supresién del isébaro 2Mg. Para lograr esta reduccién se desarrollé un procedimien-
to quimico que permité la separacién de Mg a niveles de pocas partes por millén en muestras
de 100 a 500 ug de Al. Asimismo, la identificacién inequivoca de 2°Al requirié la utilizacién
de un iman con gas en conjuncién con una camara de ionizacién de multiples senales.

La aplicacién de estas técnicas permite suprimir el isébaro Mg en 18 érdenes de mag-
nitud y detectar 2°Al en muestras conteniendo 10% 4tomos. Con esta sensibilidad es posible
medir la intensidad de una resonancia de 107® eV con una activacién del blanco de un dia
de duracién y una intensidad de haz de 1 mA.

En este trabajo se obtuvieron mediciones de la intensidad de tres resonancias que dominan
la produccién estelar de 2°Al en el rango de temperaturas entre 0,1 y 1,5 GK. El método de
medicién empleado determina directamente la produccién de 2°Al en su estado fundamental,
el cual es la fuente de la radiacién de £, = 1,809 MeV de origen galdctico. Los datos preexis-
tentes, obtenidos todos por detecciéon gamma, son asi corroborados en forma independiente,
lo que contribuye a determinar el origen del radioisétopo 2°Al en la Via Lactea.
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Apéndice A

Método de Deteccion de Particula de
Retroceso

En el marco de este trabajo se ensayé otro método' para la medicién de la intensidad
de las resonancias de la reaccién Mg(p,y)?°Al. En este caso se produce la reaccién en
cinemética inversa H(**Mg,v)?°Al en el stripper del acelerador téndem (fig. 5.1) y se detecta
en linea el 2°Al producido mediante las mismas técnicas de discriminacién de iones descritas
en 5.2 y 5.3.

Para esto se utiliza una muestra de MgO en la fuente de iones y se extrae un haz mole-
cular?. El haz incide en un stripper gaseoso de metano (CHy), el cual provee los blancos de
hidrégeno para la reaccion H(**Mg,v)?°Al. Las tensiones del inyector V; y del terminal V7 se
ajustan para que los iones de 2?Mg incidan en el stripper con la energia de la resonancia en

el sistema inverso de laboratorio E%%R/[g:

mzs AEStMpp
Elab — Mg V. V: Vo) —m —
m, ? My (Vs + Vo + V) 2

mas
lab __ Mg
E25 1\/[g —

, (A1)

Aqui m,, es la masa de la molécula inyectada en el acelerador y E;)ab es la energia de
resonancia en el sistema de laboratorio en que el protén es el proyectil. Para cada resonancia,
la molécula se elige de modo de poder utilizar la mayor tensiéon de terminal posible para su
aceleracién (ver tabla A.1). A mayor energia se optimiza tanto la transmisién del acelerador
como la separacion isobdrica en el GFM y en la cdmara de ionizacién (ver 8.1.3). Los nicleos

'Este método habia sido aplicado con anterioridad para la medicién de la reaccién 2C(12C,y)** Mg
utilizando el stripper usual de carbono [176].

2El Mg atémico no forma iones negativos estables (ver 5.1.3). La corriente de 2°Mg que se extrae de la
fuente puede incrementarse utilizando una muestra de 2>MgO enriquecido.
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i o , d
de %Al producidos en la reaccién tienen una energia de retroceso Ef\; dada por?

n n
Eprod o m26A1m25Mg
260 —

ER® A2
(m’r}stg +m,)? "Mg (4.2)

(m™ indica las masas nucleares). El estado de carga ¢ adquiere una energia final
EgenAail = Egei)ld + qVT- (AS)

Para optimizar la eficiencia de deteccién se elige el estado de carga mas probable de la
distribucion.

Para poder sintonizar el 2°Al producido en el sector de alta energia del acelerador deben
optimizarse previamente el iman analizador, el filtro de Wien y demds elementos 6pticos
siguiendo los pasos detallados en 8.2.1. Para esto es mas conveniente utilizar un haz piloto
de Mg, pues este puede extraerse de la misma muestra cambiando sélo el campo del imén
inyector. El haz de 2Mg debe ser sintonizado en el sector de alta energia con la misma rigidez
magnética que el haz a medir. Esto implica que debe tener una energia

ppiloto _ 1126

26)Mg

Efinal (A4)

M26)\[g
para la cual es necesaria una tension de terminal

i i V \Z 2 ; 2 -1
VTp;IGOI;cAOg — (Egé}\(/)ltg(;) . ( f + 0) m26\g + AESWpr) <q + m 6Mg> . (A5)

Mm Mm

Esta tension difiere en aproximadamente 70 keV de la usada para sintonizar los nicleos
de 2°A] formados. Esta diferencia tiene relevancia para estimar el fondo de Mg que se
espera en un experimento. En la tabla A.1 se listan ademas las energias finales que tienen
el haz de *Mg (E2),) v los iones de **Mg (EiR}{?). Estos tltimos se introducen en forma
espurea en el imdn inyector y son sintonizados en el acelerador. Las diferencias de rigidez
magnética entre estos iones interferentes y los iones de 2Mg son tipicamente

ABp o
B (""Mg) ~1,7% (A.6)
ABp 4

Ademés de la reaccién H(**Mg,7)?°Al, pueden medirse también resonancias de la reacciéon
H(**Mg,7)?°Al en forma totalmente andloga. Para esto sélo es necesario cambiar el campo
del imdn inyector y generar un haz de **Mg a partir de la misma muestra de MgO (ver tabla
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E;)ab E%%&g Molécula Vi E%ffl Ezﬁgﬁl Ehez o Ezfgfﬁ/fg
(keV) | (MeV) | sintonizada | (MV) | (MeV) (MeV) | (MeV) | (MeV)
434,5 | 10,778 | HMgH~ 11,029 | 10,358 76,533 | 76,953 | 76,970
389,0 | 9,648 BMgH~ 9,853 | 9,272 58,538 | 58,914 | 58,928
316,1 | 7,840 BMgO~ 12,676 | 7,535 70,913 | 71,219 | 71,338
303,5 | 7,529 BMgO~ 12,164 | 7,235 68,056 | 68,350 | 68,464
254,0 | 6,299 BMgO~ 10,148 | 6,054 46,645 | 46,891 | 46,987
197,0 | 4,887 BMgO~ 7,831 | 4,696 36,020 | 36,210 | 36,284
135,1 | 3,351 | »Mg®F; | 10,812 | 3,220 35,655 | 35,786 | 35,878
112,2 | 2,784 | ®Mg™Br~ | 11,393 | 2,675 36,854 | 36,963 | 37,046
95,8 | 2,376 | Mg™Br~ | 9,695 | 2,283 31,368 | 31,461 | 31,532

—
o Q
~

W W W k= = Ot Ot ot O

Tabla A.1: Condiciones para la medicién de la reaccion H(2*Mg,v)?Al. Se muestra la ener-
gfa de la resonancia en el sistema directo de laboratorio, E}*", en el sistema inverso E%%?Ag, la
molécula que es conveniente sintonizar, la tensién de terminal Vr y el estado de carga ¢ que
tiene mayor probabilidad en el stripper gaseoso. Se muestra también la energia final que tienen
los iones de 26Al producidos en la reaccion, Eﬁ’@l&d, la del haz de 2°Mg, Eﬁ‘sal\z/[g, y la de los iones

esptireos de 26Mg, Eggg,f;.

ER> [ B | Molécula | Vp | ERY | ¢ | Efed | Ehg, | Efnde
(keV) | (MeV) | sintonizada | (MV) | (MeV) | (e) | (MeV) | (MeV) | (MeV)
419,1 | 10,396 24 MgH~ 10,641 | 9,976 | 7 | 84,455 | 84,867 | 84,892
223,0 | 5,532 BMgO~ 9,024 | 5,309 | 5 | 50,420 | 50,636 | 50,733

Tabla A.2: Condiciones para la medicién de la reaccién H(**Mg,v)2°>Al.

A.2). El is6topo #°Al tiene una periodo de semidesintegracion de 7,18 s, suficiente para ser
detectado luego de su formacion.

La deteccién de los productos de una reaccion resonante implica mantener simultanea-
mente dos condiciones:

= La energia del haz incidente en el stripper, E3y,, debe coincidir con la energia de

resonancia (ec. A.1). La tolerancia de esta condicién estd dada por la pérdida de ener-

3 Aqui se asume que los fotones v de desexcitacién se emiten en forma isotrépica en el sistema de centro
de momentos. Esta suposicién es razonable considerando que la compleja cascada de desexcitacion 7 (ver
fig. 3.1) produce numerosos fotones cuyos impulsos en promedio se compensan. Las desviaciones que sufre
el nicleo de 26Al1 debido a su fotones v que emite son menores que la aceptacién angular del acelerador.
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gia el stripper, AE*7®P,

= Los productos de reaccién deben ser sintonizados por los elementos del sector de alta
energia del acelerador.

Se realizaron pruebas iniciales para medir con este método la resonancia de E;)ab =
316,1 keV en el acelerador tdandem de la Universidad Técnica de Munich (fig. 5.1). El imén
analizador tiene una aceptacion ABp/Bp < 5 x 107" que puede suprimir la interferencia
de los iones de Mg y 2Mg. Una supresién adicional se logra con el GFM y la cdmara
de ionizacién. En efecto, los espectros obtenidos mostraron estar notablemente libres de
interferencia.

En este acelerador el stripper gaseoso tiene una longitud de 80 cm y se estima? que la
maxima presion que se alcanza es del orden de 10 pbar. Esto representa una densidad de
0,6 pg/cm? y produce una pérdida de energia AE"#P ~ 15 keV. Considerando la incer-
tidumbre en el valor absoluto de la energia del acelerador tandem, la pérdida de energia
no es suficiente para asegurar que los iones de Mg alcancen la energia de resonancia en
el interior del stripper gaseoso. Para reducir esta incertidumbre se realizé una calibracién®
corrigiéndose en un 0,2 % los parametros preexistentes.

Para buscar la condicién de resonancia (ec. A.1) debe variarse la energia del haz de Mg
en el stripper. Sin embargo, cada cambio de la tensién de terminal Vi implica sintonizar
nuevamente el sector de alta energia del acelerador. Para evitar esto, puede variarse la tensién
del preacelerador V;, y compensar esta variaciéon con un leve cambio en la tension de terminal

Vr, de modo de dejar constante la energia final B3,

En las pruebas iniciales realizadas no se encontraron eventos de 26Al, presumiblemente
por la falta de presion suficiente en stripper gaseoso que permita un margen de error para
cumplir con la condicién de resonancia (A.1).

4El stripper gaseoso consiste en un tubo con gas por el que pasa el haz. El gas no estd confinado con
separadores sino que es inyectado en el centro y extraido en los extremos por bombas de vacio. La medicién
de presién se realiza en un extremo y a partir de ese valor se estima la presién en el resto del tubo. Esta
medicién tiene por lo tanto mucha incertidumbre.

5La calibracién se realizé6 comparando las trayectorias de un haz de %®Ni y de particulas «
(8784.86 keV) generadas por una fuente de 2'>Po en un espectrémetro magnético (Q3D) [177].
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Apéndice B
Sintonizaciéon de un haz microscopico

Dado que el radioisétopo a medir no puede ser detectado por las copas de Faraday, la

sintonizacién debe realizarse a partir de los pardmetros del isétopo estable, By, V™' y Boyy).

El sector de baja energia del acelerador, desde la fuente de iones hasta el terminal de
alta tension, posee, a excepcién del iman inyector, sélo elementos electrostaticos de enfoque.
Estos elementos, con campo eléctrico £, seleccionan iones con una determinada relacién entre

energia y carga eléctrica
& E
Loz (B.1)
2 q
independientemente de su masa (p es el minimo radio de giro en el campo eléctrico). Por
lo tanto, para cambiar la masa seleccionada en el sector de baja energia soélo es necesario

modificar el campo del iman inyector:

mrad

Bra.d Best

iny iny

p— (B.2)
En algunos casos, para calcular el cociente de las masas es relevante utilizar las masa exactas
de los isétopos y no sélo sus nimeros masicos.

En el sector de alta energia, en cambio, los elementos de enfoque son magnéticos, lo
que fijan la rigidez magnética de las particulas sintonizadas (ver ec. [5.1]). Para analizar una
masa distinta se puede corregir el campo del iman analizador y de todas las lentes de enfoque
segin la expresion (B.2). Alternativamente se puede, como se hizo en este trabajo, dejar fijos
los campos magnéticos y variar la tensién del terminal Vi segin la expresién (ver ec. [5.2])

est est est rad rad\ —1
rad __ Qrad m est m est m rad Mg
Vr hﬁ%wkv+mmﬁ+@ " ﬁy/](W+%)w}@ +mw>'
(B.3)

est

Se suponen aqui estados de carga distintos para el isétopo estable, ¢*', y el radiactivo, ¢
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Por su parte, también el filtro de Wien (ver 5.1.3) debe modificarse al cambiar de masa.
Lo mds sencillo es dejar fijo el campo magnético By r y modificar el eléctrico £y . Teniendo
en cuenta que el radioisétopo tiene la misma rigidez magnética que el isétopo estable, la

relacion queda:

est rad
m q
rad __ a est

gWF - m{zad qest gWF (B4)
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