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Empedokles (ca. 450 v. Chr.):
Alle Elemente sind Mischungen von

Erde, Luft, Feuer und Wasser.
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Wechselwirkungen: Liebe und Hass



Eine kurze Reise in das Innere der Materie
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Eine kurze Reise in das Innere der Materie
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Eine kurze Reise in das Innere der Materie

Si-Atom
10-10 m pro Atom
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14 Protonen, 14 Neutronen
1 x 10-15 m pro Nukleon



Die Atomkerne aller Elemente bestehen
aus Protonen und Neutronen.

Wechselwirkungen: 
starke, elektromagnetische und schwache

Wie entstanden/entstehen aus diesen
Bausteinen die Elemente ?

Proton Neutron
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Synthese der Elemente:
Energieproduktion im Inneren der Sterne

Physikalische Zeitschrift  38 (1937) 176



Synthese der Elemente im Urknall:
Das αβγ-Manuskript

Phys. Rev.  73 (1948) 803



Synthese schwerer Elemente:
B2FH-Manuskript



~ 70 Jahre: 
Energieproduktion aus Sternen

(C.F. von Weizsäcker, H.A. Bethe)

~ 50 Jahre: 
Synthese schwerer Elemente

(B2FH)

40 Jahre: 
Woodstock

(Joni Mitchel:
“We are stardust, we are golden, 
we are billion year old carbon.” )

400 Jahre: 
„Astronomia nova“

(J. Kepler)



• Prinzip der Synthese von Elementen

• Kernumwandlung im Labor

• Nachweis kleinster Reaktionsraten
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Beim  Zusammenprall  von  Proton und Neutron
können  diese zu  einem neuen  Kern  fusionieren:

Dieser  neue  Kern  bleibt  stabil, wenn  die
Temperatur  nicht  zu  hoch  ist.
(T < 1 Milliarde  Grad  Celsius)

p + n Deuterium (d)

Wie entstanden die ersten Atomkerne ?



Wie entstanden die Elemente?

Zeit: ca. 3 Minuten nach dem Urknall

Fusion von Protonen und Neutronen 
zu Helium und Lithium



Die Synthese schwerer Elemente

Erst nach etwa 200 Millionen Jahren
entstehen die ersten Sterne (Gravitation).

Jetzt können auch schwere Kerne bis zum Eisen
durch Fusionsprozesse erzeugt werden.



Das Ende der Fusionskette

In Sternen: Fusionsreaktionen zu
schwereren Elementen bis zu Eisen

Zeit: ca. 200 Millionen Jahre nach dem Urknall



Synthese schwerer Atomkerne

- Fusionsreaktionen bis Fe
- Dabei auch Entstehung weiterer
Bausteine (z.B. Neutronen)
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s-Prozess

r-Prozess

p- Prozess

Synthese schwerer Atomkerne
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= stabile Isotope = instabile Isotope



(γ,n)

Kernreaktionen und Zerfälle im p-Prozess

(γ,α)

β+

(γ,p)

Auch alle Umkehrprozesse sind wichtig!
(n,γ), (p,γ), (α,γ)

Typische Energien: 5-10 MeV



Wo gibt es so hohe Energien im Weltall ?

Der Krebs-Nebel

Temperaturen bis 10 Milliarden Grad Celsius
 ein „Bad“ hochenergetischer

Lichtquanten und Teilchen



22.02.1987

Die Supernova 1987A

vorher

23.02.1987



Gibt es denn so viele Supernovae ?
SN      Host Galaxy             Date                          R.A.    Decl.    Offset   Mag.   Disc. Ref.            SN Position Type  SN      Discoverer(s)

2009iu NGC 7329  2009 09 01                                                                          Maza, Piganata et al. (CHASE)
2006kc   Anon.           2006 10 12                        22 30.2 -00 24 21.0    22 30 10.61 -00 24 28.2                      Ia 2006kc Sloan Digital Sky Survey II

2006kb   Anon.           2006 10 12                        20 19.2 -01 04 20.2    20 19 10.21 -01 03 52.2                      Ia 2006kb Sloan Digital Sky Survey II 

2006ka   Anon.           2006 10 11                        02 18.4 +00 14 21.9   02 18 26.68 +00 13 36.0                     Ia 2006ka Sloan Digital Sky Survey II

2006jz    Anon.           2006 10 11                        00 11.4 +00 42 21.9   00 11 24.80 +00 42 09.8                    Ia 2006jz Sloan Digital Sky Survey II 

2006jy    Anon.           2006 10 04                        01 02.9 +00 11 21.7   01 02 56.34 +00 10 59.2                    Ia 2006jy Sloan Digital Sky Survey II

1987B   NGC 5850         1987 02 24  15 07.1 +01 32   75W 120S  15     IAUC 4321       15 07 02.99 +01 30 13.3   IAUC 4322   1987B   Evans

1987A                             1987 02 24  05 35.4 -69 16                         4.5   IAUC 4316       05 35 27.99 -69 16 11.5   IAUC 4327        IIp   1987A   Shelton, 
Duhalde, Jones

1986P   NGC 5763         1986 07 02  14 49.0 +12 29    8W   6S  17     IAUC 6470                                             1986P   Mueller

1901B   NGC 4321         1901 03 17  12 22.9 +15 49  110W   4N  15.6                                                         1901B   Curtis
1901A   NGC 2535         1901 01 10  08 11.2 +25 11   19E   7N  14.7                              08 11 15.05 +25 12 30.6   AN 221,47                 1901A   Reinmuth

1895B   NGC 5253          1895 07 07  13 39.9 -31 39   16E  23N   8.0                                                           1895B   Fleming (Z 
Cen)
1895A   NGC 4424          1895 03 16  12 27.2 +09 25   75E  11S  12.5                                                        1895A   Wolf (VW Vir)

1885A   NGC 224            1885 08 17  00 42.7 +41 16   15W   4S   5.8                                                       1885A   Hartwig (S 
And)

(V843)  Milky Way           1604 10 09                             -3                     17 30 38.6  -21 28 52     Clark & Steph.   I     (V843)  Altobelli; Brunowski; Asian 
observers (V843 Oph)

B Cas   Milky Way            1572 11 06                             -4                     00 24 48.6  +64 08 49     Dreyer 

Milky Way                       1054 08 27                             -4                     05 34 31.89 +22 00 52.0   AA 1997 I?                                      Chinese observers



Synthese schwerer Atomkerne
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Solare Häufigkeit der Elemente

Ziel: Erklärung der beobachteten solaren
Häufigkeiten der Elemente (und der Isotope)

F. Käppeler, Prog. Part. Nucl. Phys. 43 (1999) 419 c

„Fe-Peak“



Was bestimmt die Elementsynthese?

Astrophysikalische
Parameter, z.B.

Kernphysikalische
Parameter, z.B.

• Sternmasse
• Temperatur
• Dichten
• Dynamik, z.B.
Massentransport

• Massen der Kerne
• Zerfallseigenschaften
• Wechselwirkung des
Kerns mit Projektilen,
„Reaktionsraten“

Nukleare Astrophysik

Vorführender
Präsentationsnotizen
To start with let me summarize briefly the main ingredients one needs to model the s-process nucleosynthesis. First one has to know the astrophysical site where the s process takes place and then needs to describe the stellar evolution by appropriate models, which yields the dynamics of the physical conditions during the nucleosynthesis. These models can then already partly been tested by spectral observations. To calculate the nucleosynthesis reaction network one then needs reliable input from nuclear physics such as neutron capture cross sections, beta-decay rates at branching points and reaction rates of the neutron sources and poisons under stellar conditions. The reaction yields within the physical conditions given by the stellar model can then be compared to the solar abundance, which is nowadays known with high accuracy from high-resolution spectroscopy and investigations of meteorides. However one has to account for that the solar abundances are an average over the Galactic evolution with contributions from many different stars of various metallicity and mass. Reliable experimental input and observations then allows one to test the nucleosynthesis models with high precision.



Aus ZINN wird TELLUR:
Durch Beschuss mit He-Teilchen (α) kann ein
Element in ein anderes umgewandelt werden!

Kernumwandlung durch He-Teilchen





Kernumwandlung durch He-Teilchen

(α,γ)

Es entstehen verschieden radioaktive 
und stabile Tellur-Isotope.



Aus ZINN wird TELLUR:
Durch Beschuss mit He-Teilchen (α) kann ein
Element in ein anderes umgewandelt werden!

Kernumwandlung durch He-Teilchen



Wie groß ist die Wahrscheinlichkeit dafür ?
 Experimente im Labor



Aus ZINN wird TELLUR:

Man benötigt dazu Energien im MeV-Bereich.

Kernumwandlung durch He-Teilchen

Beschleuniger Targetkammer



Messung kleiner Reaktionsraten

Problem: Von 1034 Stößen zwischen einem
Helium-Kern und einem Zinn-Kern
führt nur einer zum „Erfolg“ .

 Man muss die „erfolgreichen“ Reaktionen
im Labor sehr empfindlich nachweisen !



Messung kleiner Reaktionsraten

HORUS
Institut für Kernphysik

Indirekter Nachweis der erzeugten Isotope
durch γ-Spektroskopie („Fingerabdruck“)

Vorführender
Präsentationsnotizen
To start with let me summarize briefly the main ingredients one needs to model the s-process nucleosynthesis. First one has to know the astrophysical site where the s process takes place and then needs to describe the stellar evolution by appropriate models, which yields the dynamics of the physical conditions during the nucleosynthesis. These models can then already partly been tested by spectral observations. To calculate the nucleosynthesis reaction network one then needs reliable input from nuclear physics such as neutron capture cross sections, beta-decay rates at branching points and reaction rates of the neutron sources and poisons under stellar conditions. The reaction yields within the physical conditions given by the stellar model can then be compared to the solar abundance, which is nowadays known with high accuracy from high-resolution spectroscopy and investigations of meteorides. However one has to account for that the solar abundances are an average over the Galactic evolution with contributions from many different stars of various metallicity and mass. Reliable experimental input and observations then allows one to test the nucleosynthesis models with high precision.



Messung kleiner Reaktionsraten

?

Manchmal ist ein Fingerabdruck nicht mehr zu erkennen. 

Direkter Nachweis des erzeugten Isotopes in der Probe
durch eine sehr genaue Messung aller Kernmassen. 
(z.B. Masse Zinn=114, Masse Tellur=118, aber in der

Probe ist 1015 mal mehr Zinn !)



Sensitivität 10-15 = 1 Sandkorn im Kölner Dom

(umbautes Volumen
ca. 407.000 m3)



Ionenquelle
(Probenmaterial)

Vorbeschleuniger

Ionen-
Identifizierung

Magnet-
spektro-

graphBeschleuniger

Magnet-
spektro-
graph

Extrem hohe Sensitivität: Isotopenverhältnis bis 10-15

Beschleuniger-Massen-Spektrometrie (AMS)



Beschleuniger-Massen-Spektrometrie (AMS)

Nachweis kleinster Mengen
von radioaktivem 14C (Datierung)

Nachweis kleinster Mengen
kosmogener, radioaktiver

Nuklide (10Be, 26Al, 36Cl)



Beschleuniger-Massen-Spektrometrie (AMS)

Aber auch:
Nachweis kleinster Mengen

im Labor erzeugter 
radioaktiver Atomkerne



Ein neuer 6 MV Tandetron-Beschleuniger
an der Universität zu Köln

Beteiligt: Geowisssenschaften, Ur- und Frühgeschichte, Kernphysik

A. Dewald, J. Jolie, and A. Zilges, Nuclear Physics News 18 (2008) 26

CologneAMS (Start: 2010)

Unterstützt durch: Universität
zu Köln



Eine vollständige Beschreibung der  
Synthese der Elemente benötigt:

Astrophysik  UND  Kernphysik

1015 m 10-15 m
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Vorführender
Präsentationsnotizen
To start with let me summarize briefly the main ingredients one needs to model the s-process nucleosynthesis. First one has to know the astrophysical site where the s process takes place and then needs to describe the stellar evolution by appropriate models, which yields the dynamics of the physical conditions during the nucleosynthesis. These models can then already partly been tested by spectral observations. To calculate the nucleosynthesis reaction network one then needs reliable input from nuclear physics such as neutron capture cross sections, beta-decay rates at branching points and reaction rates of the neutron sources and poisons under stellar conditions. The reaction yields within the physical conditions given by the stellar model can then be compared to the solar abundance, which is nowadays known with high accuracy from high-resolution spectroscopy and investigations of meteorides. However one has to account for that the solar abundances are an average over the Galactic evolution with contributions from many different stars of various metallicity and mass. Reliable experimental input and observations then allows one to test the nucleosynthesis models with high precision.



S. Müller, A. Sauerwein, D. Savran, K. Sonnabend
Institut  für  Kernphysik, TU Darmstadt

Unterstützt durch die              und das BMBF

Mehr Informationen und Publikationen:  www.zilges.de

M. Büssing, J. Endres, M. Elvers, J. Hasper,
L. Netterdon, M. Zvolsky, A. Z.

Institut  für  Kernphysik, Universität zu Köln
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http://www.physik-highlights.de/


	Foliennummer 1
	Foliennummer 2
	Foliennummer 3
	Foliennummer 4
	Foliennummer 5
	Foliennummer 6
	Foliennummer 7
	Foliennummer 8
	Foliennummer 9
	Foliennummer 10
	Foliennummer 11
	Foliennummer 12
	Foliennummer 13
	Foliennummer 14
	Foliennummer 15
	Synthese schwerer Atomkerne
	Synthese schwerer Atomkerne
	Kernreaktionen und Zerfälle im p-Prozess
	Foliennummer 19
	Foliennummer 20
	Foliennummer 21
	Synthese schwerer Atomkerne
	Solare Häufigkeit der Elemente
	Was bestimmt die Elementsynthese?
	Foliennummer 25
	Foliennummer 26
	Foliennummer 27
	Foliennummer 28
	Foliennummer 29
	Messung kleiner Reaktionsraten
	Foliennummer 31
	Foliennummer 32
	Foliennummer 33
	Foliennummer 34
	Foliennummer 35
	Foliennummer 36
	Foliennummer 37
	Foliennummer 38
	Foliennummer 39

