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Abstract

The "F(p,x)'®O0 reaction is crucial in stellar nucleosynthesis, being the primary fluorine
destruction channel in hydrogenrich environments. However, current models overpredict
fluorine abundances in AGB stars, suggesting the need for better experimental data. The
reaction proceeds through (p,0), (p,z), and (p,y) channels, with channel dominance
depending on temperature. Experimental data for this reaction at astrophysically relevant
energies is limited due to the Coulomb barrier. Extrapolations from higher energy data
are used, but a more precise understanding is needed for low temperatures.

The ELISSA detector array was developed to measure charged particles from pho-
todissociation reactions. It was tested at the 3 MV Tandetron accelerator. This thesis
presents a characterization of the ELISSA setup, including energy and position resolution,
and comparison of DAQ systems and electronic chains.

The '°F (p, o) '°0 reaction cross section was studied between 400 keV and 900 keV
center-of-mass energy. Our results resolve discrepancies in previous data and provide
new insights into the reaction.

The F(p, 0tz)'%0 anf °F (p, aty) 1°0 reaction cross sections were studied between
300 keV and 700 keV center-of-mass energy with ELISSA detector array. The reaction
channel of interest can be selected due to the performance of the experimental setup.
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Introducere

Reactia F(p, a)'0 este foarte importanta in nucleosinteza stelara, fiind principalul
canal de distrugere a fluorului in mediile bogate in hidrogen. Cu toate acestea, modelele
actuale prezic in exces abundentele de fluor in stelele de tip AGB, sugerand necesitatea
unor date experimentale mai bune. Reactia decurge prin canalele (p,0), (p,0z) si
(p,Qy), cu dominanta canalului in functie de temperaturd. Datele experimentale pentru
aceastd reactie la energii astrofizic relevante sunt limitate din cauza barierei Coulomb.
Se folosesc extrapoldri din date cu energie mai mare, dar este nevoie de o intelegere mai
precisd pentru temperaturi scazute.

Detectorul ELISSA a fost dezvoltat pentru a masura particulele incdrcate provenite
din reactiile de fotodisociere. A fost testat la acceleratorul Tandetron de 3 MV. Aceasta
tezd prezintd o caracterizare a configuratiei ELISSA, inclusiv rezolutia energetica si de
pozitie, precum si compararea sistemelor DAQ si a lanturilor electronice.

Sectiunea eficace a reactiei '°F (p, Oto)16O a fost studiatd intre 400 keV si 900 keV
energie 1n centrul de masd. Rezultatele noastre rezolva discrepantele din datele anterioare
si oferd noi perspective asupra reactiei.

Sectiunile transversale ale reactiilor F (p, atz) 190 si 1F (p, 0t) 90 au fost studiate
intre 300 keV si 700 keV energie 1n centrul de masa cu detectorul ELISSA. Canalul de

interes al reactiei poate fi selectat datorita performantei configuratiei experimentale.






Capitolul 1

Evolutia si nucleosinteza stelelor de tip
AGB

1.1 Abundenta elementelor in sistemul solar

Majoritatea elementelor s-au format in stele, cu exceptiile hidrogenului, heliului si
litiului. Elementele mai grele decat fierul sunt produse prin procesele de capturare a
neutronilor. Distributia abundentei elementelor din sistemul solar prezintd o tendintd
descendentd de la elementele mai usoare la cele mai grele. Cea mai mare parte a masei
este reprezentatd de hidrogen si heliu (Figura 1.1).

Abundance of Si is
normalized to 108

Log,,(Abundance)

Th

In Pr

1 L 1 L L 1 L 1 L L 1 L 1 I L 1 L
0 5 10 15 20 25 30 3s 40 45 50 55 60 65 70 s 80 85 90 95

Z, Atomic number

Figure 1.1 Modelul actual de abundentd nucleard gdsit in sistemul nostru solar; preluat
din [1].

Elementele mai grele decit '2C sunt sintetizate in interiorul stelelor. Reactiile
nucleare cu particule incdrcate in diferite stadii de ardere stelard produc elemente intre
12 5i 49Ca. Bariera Coulomb scade probabilitatea acestor reactii de a se produce, ducand
la curba descendentd a abundentei.

Abundenta elementelor are un maxim la fier, care corespunde celei mai mari energie

de legdturd pe nucleon. Dincolo de fier, procesele de capturare a neutronilor produc
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elemente mai grele datoritd barierei Coulomb. Burbidge et al. [2] au propus procesul
s si procesul r pentru producerea elementelor grele. Procesul s are loc in medii cu
densitate scdzutd de neutroni din stelele AGB. Stelele AGB sunt locuri cheie pentru
nucleosinteza s, unde materialul bogat in neutroni este produs si adus la suprafata stelara

prin amestecarea convectiva.

1.2 Evolutia fazei AGB

Evolutia unei stele este determinatd de masa sa initiald, structura interna si procesele
de generare a energiei. Aceste schimbari sunt masurate ca temperaturd de suprafata
si luminozitate, reprezentand traiectoria stelei pe diagrama Hertzsprung-Russell (HR)
(Figura 1.2).

10,000

Fusion ends
Planetary nebula
Towards white dwarf

1,000

100 Core helium burning

Horizontal branch
(100 million years)

Luminosity (x sun)

Core hydrogen burning
(9 billion years)

01
8,000 7,000 6,000 5,000 4,000 3,000

Temperature (K)

Figure 1.2 Evolutia stelard ca functie de luminozitate si temperaturd (diagrama HR);
preluata din [3].

Stelele incep pe Secventa Principald de Varsta Zero (ZAMS) [4], unde incepe
fuziunea hidrogenului din centru. Fuziunea hidrogenului se desfdsoara prin lantul proton-
proton (pp) sau ciclul carbon-azot-oxigen (CNO). Lantul pp transforma hidrogenul in
heliu. Ciclul CNO transforma hidrogenul in heliu folosind carbon, azot si oxigen ca si
catalizatori.

Dupad epuizarea hidrogenului din nucleu, o stea paraseste secventa principald, trecand
la Ramura Gigantd Rosie (RGB). Nucleul stelei se contracta, in timp ce straturile exte-
rioare se extind si se racesc, devenind convective. Acest lucru marcheaza transformarea
stelei Tn RGB [5].



Comisionarea detectorului ELISSA si masurarea fluorului pentru nucleosinteza stelelor
de tip AGB

Ca urmare a energiei insuficiente pentru fuziunea carbon-oxigen, nucleul stelei
incepe sa se contracte din cauza fortei gravitationale. Caldura provenita din contractiile
nucleului stelei este transferatd stratului Tnconjuritor, ceea ce determind aprinderea
heliului din fnvelis. In acest stadiu, nucleul este compus din carbon, oxigen si cantititi
mici de neon. In aceastd fazi, o stea va trece de la RGB la faza AGB (Figura 1.2).
AGB fsi derivi numele de la apropierea sa asimptotici fati de RGB. In acest stadiu,
steaua contine o anvelopa exterioard bogatd in H, care este convectiva. Pe mésura ce ne
apropiem de nucleul stelei, putem gasi un invelis care arde H, urmat de un invelis inert
de He. Direct deasupra nucleului stelei, existd un invelis care arde He, in timp ce nucleul

in sine este un nucleu degenerat de CO [6].

1.2.1 Faza AGB cu impulsuri termice

Un impuls termic are faze distincte: aprindere, eliberare maxima de energie, scadere
de putere, adancire si intoarcere la o stare inactivd. O acumulare suficientd de He
declanseaza impulsul termic initial. Acest lucru duce la compresie, incdlzire si aprinderea
He. Energia intensa generatd rezultd Intr-o zona convectiva condusa de impuls (PDCZ)
care se extinde de la stratul de ardere a heliului pana la invelisul bogat in hidrogen.

Aceastd amestecare a elementelor permite sinteza elementelor de tip s si a fluorului.

1.3 Procesul de capturare a neutronilor

Capturarea neutronilor este procesul principal pentru sinteza elementelor mai grele decat

fierul. Ecuatia pentru capturarea neutronilor este:
SX +n—5 X4y (1.1)

Daca nucleul rezultat ZQH este stabil, se va captura un alt neutron, formand Z;}Jrz. Daca
este instabil, timpul necesar captérii neutronilor (7,) trebuie comparat cu timpul necesar

dezintegrdrii § (7). Dezintegrarea 8 poate avea loc prin doud moduri:
DezintegrareaB™ Al zx AT 7 _qy +et +v, (1.2)

Dezintegrareaf3™ Al zx ATl 7z 1Y+ +v, (1.3)
Nucleosinteza prin capturare de neutroni are loc prin urmatoarele scenarii:

* Procesul lent s - Dezintegrarea 3 domind capturarea neutronilor. Izotopii stabili
sau cu viata lunga conduc la elemente mai grele. Acest proces are loc Tn medii cu
densitate mai scdzuta de neutroni si urmeaza o cale de-a lungul vaii de stabilitate
B, terminand la 2% Bi.
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* Procesul rapid r - Capturarea neutronilor domind dezintegrarea 3. Necesita
densitdti si temperaturi ridicate de neutroni, gasite in medii explozive. 1zotopii
bogati in neutroni se acumuleaza panid cand domind dezintegrarea 3. Nucleele

instabile se dezintegreaza pentru a obtine configuratii stabile.

1.4 Nucleosinteza stelelor de tip AGB

1.4.1 Nucleosinteza de tip s

Identificarea principalului furnizor de neutroni pentru procesul s este dificild. Reactiile
posibile au fost 3C(ax, n)!1°0 si >'Ne(ar, n)?**Mg [7], ambele active in timpul arderii
heliului. Aceste surse conduc la modele de abundentd elementard variate. BC(a, n)'%0
devine activin jurul lui T=0.9 x 10® K, in timp ce 2’Ne este eficient in mediile mai
calde ale stelelor AGB de masi intermediari. Lantul N (e, )'8F(B)1%0(a, ) Ne(a,
n)>>Mg a fost propus ca o posibild sursi de neutroni. Gisirea sursei principale de

neutroni in interiorul stelelor nu este triviala.

1.4.2 Nucleosinteza fluorului

Originile '°F au fascinat mult timp oamenii de stiinti. Sunt propuse trei site-uri astrofiz-

ice principale pentru producerea °F:

* Supernovele cu colaps de miez: Woosley si Haxton (1988) [8] au sugerat ca
disocierea neutrinici a 2’Ne in miezurile stelare masive in colaps ar putea genera
I9F, potential ejectandul in mediul interstelar inainte de distrugere. Reactiile
neutrinonucleu, in ciuda sectiunilor lor transversale mici, devin semnificative
datorita fluxului foarte mare de neutrini eliberat in timpul colapsului miezului

catre o stea de neutroni.

 Stele Wolf-Rayet: Meynet si Arnould (2000) [9] au propus un scenariu alternativ
in care stelele masive, in special stelele Wolf-Rayet, ar putea sintetiza '°F prin

arderea He si apoi sa-1 expulze in spatiul interstelar prin vanturi stelare puternice.

« Stelele AGB: Prima dovadi observationali a productiei de '°F in stelele AGB a
aparut in 1992, cu Jorissen si Arnould [10] detectand caracteristicile fluorurii de
hidrogen (HF) in spectrele lor. Descoperirile lor au gasit o corelatie intre raportul
mare C/O si abundenta '°F in stelele AGB, sugerand o legituri intre imbogitirea
cu carbon si producerea de '°F pe suprafata stelari.

Contribuitorul dominant la abundenta '°F rdmane o sursi de investigatie continui.
Date fiind aceste incertitudini in locul de productie al '°F, este obligatoriu si se studieze
mai departe, atit teoretic cat si experimental, mecanismele de productie ale acestui

element, precum si abundenta sa in Univers.

6
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Interioarele stelare depind de reactiile termonucleare pentru generarea de energie si
nucleosintezd. Miscarea termicd guverneaza aceste reactii. Diverse secvente de reactii
termonucleare care apar in diferite stadii de evolutie stelard produc elemente mai grele.
Acest capitol exploreaza teoria si metodologiile utilizate pentru a determina ratele de

reactie nucleard in interiorul stelelor.

2.1 Ratele de reactie

Reactiile termonucleare implicd doud particule: un proiectil si un nucleu tintd [2]. Reactia
elibereaza sau absoarbe energie in functie de schimbarea masei de repaus. Arderea stelard
se bazeaza pe reactii termonucleare exoenergetice. Rata de reactie este proportionald
cu sectiunea eficace (o), care reprezinta probabilitatea unei interactiuni reusite Intre
nucleele reactante. Considerand o plasma stelara compusa din doud particule, rata de

reactie pe unitate de volum (r) este:
r = NxN,vo (v) (2.1)

unde Ny si N, sunt densititile particulelor, v este viteza relativd, iar o(v) este sectiunea

eficace a reactiei. Rata medie a reactiei este [11]:
< ov>= /Ooo o(v)vo(v)dy (2.2)
unde ¢ (v) este distributia vitezei relative. Rata totald a reactiei este:
r=NxN, < ov> (148, " (2.3)

unde Jy, este delta Kroneker. Este egal cu 1 cind particulele sunt identice si O in

caz contrar [12]. In mediile stelare, vitezele particulelor urmeazi legea de distributie
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Maxwell-Boltzmann: ,
b3 2
5 m 2 mv
v)=4mv | —— | e T 2.4
o) =4m? () 24
unde kp este constanta lui Boltzmann si 7 temperatura gazului.
Pentru reactiile exoenergetice nu este necesara o energie minimd. Pentru reactiile

endotermice este necesard o energie minima de prag.

2.1.1 Patrunderea prin bariera Coulomb si factorul astrofizic S

Sectiunea eficace a reactiei reflectd probabilitatea de interactiune a particulelor. Ma-
surarea sectiunii transversale ajutd la intelegerea ratelor de reactie intr-o plasma stelara.
Determinarea sectiunii transversale este cruciala pentru intelegerea productiei de energie
stelard si a abundentei elementelor. Bariera Coulomb este o provocare semnificativa in
masurarea sectiunilor transversale. Aceasta apare din respingerea electrostatica dintre
particulele incarcate, scazand probabilitatea de a avea loc reactii nucleare [13]. Figura

2.1 prezintd o reprezentare vizuald a potentialului Coulomb.

V(r)
Vel ...
\ / Coulomb Barrier
= A’
g N\
2 TN
= TN
.:h E c E
_________ o
Distance
Classical Turning
Vo Pont Re

Nuclear Radius Rn

Figure 2.1 Reprezentarea barierei Coulomb; figura este preluatd din [14].

Z1Z,e?
r

V= (2.5)

Cea mai apropiatd abordare (r¢) se produce atunci cand energia totala a proiectilului (E)
este egald cu varful barierei Coulomb (V). Proiectilele cu energie suficienta pot depdsi
aceastd bariera si pot suferi reactii nucleare. Reactiile de fuziune care implicd nuclee
mai grele necesitd energii mai mari pentru a depdsi respingerea mai puternica Coulomb.

Acest lucru se traduce Tn temperaturi mai mari pentru fuziunea elementelor mai grele.
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Tunelarea cuantica permite nucleelor sd penetreze bariera Coulomb cu o probabilitate
finita [14], descrisa prin [12]:
o) |2
p |2 ! 06
| 20(R) |

unde | y;(o) |? si | x;(R) |* descriu probabilitatea ca particulele si fie gisite la raza de
interactiune, respectiv la r¢.
Partea radiald a ecuatiei Schrodinger este:
CH 2 e v =0 @.7)
—_— —_ r = .
drz ﬁz l Xl
Solutiile sunt functia de unda Coulomb regulatid (F;(r)) si functia de undd Coulomb
neregulatd (G;(r)).

Probabilitatea de penetrare pentru componenta s-wave (1=0) este:

Py=e 2™ (2.8)
unde este parametrul Sommerfeld:
AV
= 2.9
n v (2.9)
Energia Gamow este:
Eg = 2,u(7rvn)2 o< (lez)zuMeV (2.10)

Parametrul Sommerfeld (1) indicd intensitatea interactiunii Coulomb. Este direct
proportional cu produsul sarcinilor ionilor care interactioneaza, dar invers proportional

cu energia cinetica. Sectiunea eficace este aproximativ:

1
o(E) o Ee—z’m (2.11)

Factorul S este introdus pentru a elimina dependenta de energie a sectiunii transversale:

S(E) = 6(E)Ee*™ (2.12)
1 —2r
o(E) = ZS(E)e " (2.13)

Din Figura 2.2 se clar cd factorul S prezintd o dependentd redusd de energia fasciculului,

facilitand extrapolarea la energii astrofizice.
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Figure 2.2 Dependenta o, respectiv factorul S fatd de energia centrului de masa; figura
preluata din [11].
2.1.2 Ratele de reactie neresonante

Factorul astrofizic S este un instrument esential pentru obtinerea unei formule analitice

care descrie rata de reactie 1n scenariile neresonante.

Eg\ 1

8 2 1 i — e (G
<oy>=|— —3/ o(E)e T “F/"dE (2.14)
Tu ( )2 /0

S

kpT
Integralandul are doi termeni exponentiali:

. e_kBLT este semnificativ pentru energii mici;
Eg
* ¢ E este relevant la energii mai mari.
Inmultirea acestor termeni rezultd intr-un varf al integralei functiei numit varf Gamow,
situat la valoarea energiei E.
In absenta rezonantelor, presupunem un factor astrofizic S constant in regiunea

ingusta de energie din jurul varfului Gamow [11]:
S(E) = S(Ep) = So = constant (2.15)

In stele, efectul combinat al temperaturii si fortei electrice repulsive dintre nuclee
creeazd fereastra Gamow. Aceasta fereastrd este centratd in jurul energiei eficiente de
ardere (Ey) si reprezintd intervalul de energie 1n care reactiile nucleare au loc cel mai

eficient. Fereastra Gamow se deplaseazd catre energii mai mari pe masurd ce densitatea

10
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si temperatura unei stele cresc. Latimea acestei ferestre si energia eficientd de ardere

sunt date de:

3
kpT \2 1 1
Ey= (BT) EZ =1.22((Z122)*uTZ)3 (keV) (2.16)
1
A= —(EpkgT)? = 0.749(Z2Z3uT])s (keV) (2.17)

3
O barierd Coulomb mai mare se traduce intr-un interval de energie mai mare pentru

[S]]

fereastra Gamow.

Sectiunea eficace de fuziune la energia Gamow este foarte mici, variind de la 10'?
la 10° barn. Misurarea directi a sectiunii transversale in interiorul ferestrei Gamow
este extrem de dificild. Practica curentd implica masurarea sectiunii transversale intr-un
interval de energie mai larg si apoi extrapolarea datelor pand la energia Gamow.

Reactiile rezonante implicd formarea unui nucleu compus temporar.

2.1.3 Ratele de reactie rezonante

Reactiile rezonante apar atunci cand nucleele care se ciocnesc formeazad un nucleu
compus. Acest proces diferda de capturarea directd, care are loc la orice energie a
proiectilului. Reactiile rezonante sunt dependente de energie si apar atunci cand energia
combinatd a canalului de intrare se potriveste cu o anumita energie a starii excitate
(energia de rezonantd, E,) din nucleul compus.

Functia Breit-Wigner [11] descrie comportamentul sectiunilor transversale rezonante:

2J+1 I
L+ 1) (20 + 1) (1+6xa) (E—E,)2+ (T/)2)?

6 (E)BW = wA? (2.18)

unde:

* este lungimea de undad de Broglie in cadrul centrului de masa, determinata de

constanta lui Planck (), masa redusa () si energia proiectilului (E);

* J, denotd spinul proiectilului (X), J, denotd spinul tintei (a) si J reprezinta mo-

mentul unghiular al rezonantei;

* (1+0x,) corecteaza dubla numadrare atunci cind particulele identice sunt implicate

in reactie;
» E, este energia de rezonantd, distincta de energia proiectilului (E);

* I'; siI; reprezintd latimile partiale pentru canalul de intrare si canalul de iesire al
reactiei, caracterizand crearea si distrugerea nucleului compus. Latimea totald (I')

reprezintd suma tuturor latimilor partiale pentru canalele de reactie accesibile.

11
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Prin introducerea sectiunii transversale Breit-Wigner 1n rata de reactie, apare urma-

toarea relatie:

8 : 1 ° __E_
< oy >= (ﬁ) —3/ o(E)pwe "TdE (2.19)
(kBT) 2 J0

Durata de viatd medie a stdrii cvasi-stationare a nucleului compus este legata de latimea
totala a rezonantei. Rezonantele cu energii (E,) apropiate de kg7 domina rata de reactie.
Pentru multiple rezonante inguste, rata totald de reactie rezonantd pe pereche de
particule este suma contributiilor individuale ale rezonantei. Pentru rezonantele largi,
dependenta de energie a latimilor partiale devine semnificativa. Partea cu energie scazutd
a unei rezonante largi prezintd o dependentd de energie lind, permitind un tratament
similar reactiilor neresonante. Cu toate acestea, factorul S la energia Gamow este
influentat de parametrii de rezonantd. Rezonantele sub prag pot afecta factorul S in

intervalul de energie astrofizic relevant.

2.2 Problemele masuratorilor la energii astrofizic rele-

vante

Maisurarea sectiunilor transversale ale reactiilor in regiunea astrofizicd este dificila.
Reactiile au loc 1n jurul varfului Gamow, dar bariera Coulomb este semnificativd. Acest
lucru duce la tunelarea cuantica si la scadderea exponentiald a sectiunilor transversale,
ceea ce face detectarea dificila.

Numarul de particule detectate (N,,) depinde de:

¢ Fluxul de particule fascicul (Njpp);

Particulele tinta (N,q,);

* Acoperirea unghiulard a detectorului (AQ);

Eficienta detectorului (€).
Cresterea lui Ny, prezintd provocari:

* Curent de fascicul mai mare: Incalzirea tintei, deteriorarea detectorului, cresterea

timpului mort;
* Tintd mai groasa: Pierdere de energie crescuta si imprastiere unghiulara;

* Unghi solid mai mare al detectorului: Complexitatea electronicii si plasarea
detectorului.

Efectele de ecranare electronica pot Tmpiedica extragerea precisad a factorului as-
trofizic S. Potrivirea datelor cu energie ridicata la o functie teoretica si extrapolarea la

energii astrofizice poate fi nesigura.

12



Capitolul 3

Dezvoltarea sistemului de detectie
ELISSA

3.1 Astrofizica nucleara la ELI-NP

Extreme Light Infrastructure - Nuclear Physics (ELI-NP) din Magurele, Romania, este
un institut de cercetare in fizica nucleard. ELI este o infrastructurd paneuropeand pentru
cercetarea cu lasere de inaltd putere. ELI-NP [15] utilizeaza lasere de inaltd putere si
fascicule y pentru cercetarea fundamentald a fizicii nucleare. Cele doud lasere de 10 PW
sdu de fascicule y cu inaltd intensitate prezintd latime de banda ingusta, energie reglabild
si polarizare liniara ridicata.

Laserele de inaltd putere utilizeaza tehnologia amplificarii pulsului comprimat para-
metric optic (OPCPA). Fiecare brat furnizeaza impulsuri la trei niveluri de putere: 10
PW, 1 PW si 0.1 PW, cu rate de repetare a impulsului corespunzitoare: 1/60 Hz, 1 Hz si
10 Hz.

Fasciculul y de la ELI-NP este produs prin Tmpréastierea Compton inversa. Sistemul
VEGA, compus dintr-un LINAC si un inel de stocare, accelereaza electronii si i face
sd interactioneze cu fotonii laser Intr-o cavitate opticd. Departamentul de Experimente
Gama (GDED) de la ELI-NP va utiliza fasciculul y in diferite configuratii experimentale.
Parametrii fasciculului Y VEGA sunt prezentati in Tabelul 3.1 [16].

Table 3.1 Caracteristicile sistemului VEGA

Cantitate Unitate de masura Specificatie
Energie maxima a fotonului MeV >19.5
Reglabilitatea energiei fotonului Variabila continuu
Polarizare liniard a fasciculului gamma Y% > 95
Divergentd la FWHM a spotului fasciculului rad <1.5104

Flux total de fotoni > 10 y/s




Capitolul 3 — Dezvoltarea sistemului de detectie ELISSA

Reactiile de fotodisociere sunt cruciale in astrofizica nucleard pentru crearea de
elemente grele [17]. Ele descompun un nucleu in doud sau mai multe fragmente prin
absorbtia unui foton. Procesul p este un mecanism major de nucleosinteza 1n eveni-
mentele stelare explozive, responsabil pentru generarea de nuclide stabile dincolo de fier.
Reactiile de fotodisociere includ cele ale nucleelor usoare precum D, 3He si "Li, care
pot genera in continuare elemente mai grele.

Noile facilitdti tehnologice capabile sa genereze fascicule y de inalta intensitate si
inaltd rezolutie oferd noi oportunitdti pentru cercetarea astrofizica [18, 19]. Reactiile de
fotodisociere sunt mai usor de studiat decat reactiile lor inverse datorita amplificarii lor.
Ele au loc la energii chiar deasupra pragurilor de emisie a particulelor.

Optiunea principald viabild pentru moment pentru identificarea particulelor este
identificarea cinematicd, necesitand o rezolutie unghiulara si energeticd ridicatd. Un aran-
jament de detectori segementati de siliciu este cea mai bund solutie pentru o configuratie

experimentala [20].

3.1.1 Sistemul de detectie ELISSA

ELISSA este un proiect realizat in colaborarea dintre LNS-INFN si ELI-NP. Acesta
constd dintr-un aranjament cilindric de 36 de detectoare de siliciu sensibile la pozitie,
oferind aproximativ 100° de acoperire unghiulard. Detectorii suplimentari de capat

extind acoperirea la aproximativ 20° (sau 160° inapoi). Figura 3.1 reprezintd un desen
CAD al configuratiei ELISSA.

[T

[

Figure 3.1 Desen CAD al sistemului de detectare cu benzi de siliciu ELISSA in camera
de vid.
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de tip AGB

O simulare a Intregului aranjament, folosind codul VIKAR, versiunea 4.0 [21], a fost
realizatd (Figura 3.2). Eficienta totald a ELISSA este de aproximativ 90%.
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Figure 3.2 Simulare ELIISA realizata folosind codul VIKAR.
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3.2 Detectorii de siliciu de 1a ELI-NP

Detectorii de siliciu se bazeaza pe jonctiuni p-n, create prin introducerea de concentratii
diferite de dopant intr-un singur semiconductor monocristalin. Acest lucru creeazd un
dezechilibru de sarcind si un camp electric de-a lungul jonctiunii, cunoscut sub numele
de regiunea de epuizare. Aplicarea unei polarizari inverse la o jonctiune p-n extinde
regiunea de epuizare, crescand volumul pentru detectarea perechilor electron-gdura
generate de radiatia incidenta. DSSSD necesita un lant electronic si o sursa de alimentare

pentru a detecta particulele incarcate [22].

3.2.1 DSSSD PF-16CT-16CD

Un DSSSD a fost folosit pentru a optimiza electronica front-end. S-au examinat
parametrii detector-electronicd si s-au comparat cu specificatiile detectorului. Elec-
tronica front-end si DAQ au fost investigate pe deplin, luand in considerare curentii de
scurgere, tensiunea de epuizare si rezolutia energetica [23].

Mirion Model PF-16CT-16CD DSSSD [24] are 16 benzi pe spate si 16 benzi pe fata,
cu 256 pixeli individuali de 9 mm?. Detectorul a fost complet epuizat la o polarizare de
120 V.

15
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O sursi deschisi o cu doui energii 24! Am?*Pu a fost pozitionati in fata detectorului
la 25 cm. Detectorul a fost localizat intr-o camerd de vid. Spectrul energetic este
disponibil in Figura 3.3.
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Figure 3.3 Spectre energetic tipic mdsurat pe partea din fata si cea din spate a DSSSD
PF-16CT-16CD.

Lantul electronic a constat din doud preamplificatoare Mesytec [25] MPR-16, doua
amplificatoare Mesytec MSCF-16, un generator de poarta Ortec [26] GG8020, un
convertor analog-digital (ADC) cu 32 canale Mesytec MADC32 si un controler VME
SIS3153. DAQ-ul "mvme" este o platforma usor de utilizat pentru achizitia, vizualizarea
si analiza de bazd a datelor. Rezultate si discutie: Tensiunea de epuizare completd a
fost determinata a fi de 120 V. Curentul de scurgere a fost masurat la aproximativ 0,3
WA (Figura 3.4).

. 0.04 —
4 | —— Front Side of DSSSD ]
0.4 ] #- Rear Side of DSSSD
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Figure 3.4 (a) Tensiunea de epuizare completa a detectorului la 120 V a partii din fatd a
detectorului (cu negru) si partea din spate a detectorului (cu rosu); (b) Curent de scurgere
la diferite valori de polarizare.
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S-au testat parametri precum zero pol si timpul de formare, iar rezultatul este disponi-
bil in Figura 3.5.
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Figure 3.5 (a) Dependenta rezolutiei energetice a partii din fatd (cu negru) si partea din
spate a detectorului (cu rosu) fata de zero pol; (b) Dependenta rezolutiei energetice a
partii din fata (cu negru) si partea din spate a detectorului (cu rosu) fata de timpul de
formare.

Rezolutia energetica obtinutd pe partea din fatd a fost 1n intervalul 0,20% - 0,35%,
iar pe partea din spate a fost de 0,24% - 0,39% (Figura 3.6).
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Figure 3.6 Dependenta rezolutiei energetice a partii din fatd (cu negru) si partea din
spate a detectorului (cu rosu) fatd de numérul benzii.

In concluzie, banca de testare pentru DSSSD a fost construita si testatd cu succes.
Modelul Mirion DSSSD PF-16CT-16CD a prezentat o rezolutie energetica excelentd si
un curent de scurgere redus. Lantul electronic a constat din preamplificatoare Mesytec
MPR-16, amplificatoare de filtrare de formare MSCF-16, generator de poarta GG8020,
ADC MADC32 si controler VME SIS3153. DAQ-ul "mvme" a oferit o platforma usor

de utilizat pentru achizitia si analiza datelor.

17



Capitolul 3 — Dezvoltarea sistemului de detectie ELISSA

3.2.2 DSSSD QQQ3

DSSSD Micron Model QQQ3 [27] are 16 benzi in fatd si 16 benzi in spate, cu 256
pixeli pentru codificarea pozitiei x-y. Grosimea este de 500 ym sau 300 ym. O sursa
deschisi « cu trei energii 2*! Am?3° Pu?**Cm a fost pozitionati in fata detectorului la 15
cm. Detectorul a fost localizat intr-o camerd de vid. Lantul electronic a constat din doua
preamplificatoare Mesytec MPR-16, doud amplificatoare de filtrare de formare Mesytec
MSCEF-16, un generator de poartd Ortec GG8020, un convertor analog-digital (ADC) cu
32 canale Mesytec MADC32 si un controler VME SIS3153. DAQ-ul Mesytesc mvme a
fost folosit pentru achizitia de date. Un spectru energetic tipic este disponibil in Figura
3.7.
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Figure 3.7 Spectru energetic tipic masurat pe partea din fata si cea din spate a DSSSD

QQQ3.

Caracteristicile DSSSD QQQ?3 sunt disponibile in Tabelul 3.2:

Table 3.2 Caracteristicile DSSSD QQQ3

Grosime 500 um 300 gum

Polarizare 30V 20V

Zero pol 100 us 100 us
Timp de formare 0,5 us 0,5 us

Rezolutie energeticd partea din fatd 30 keV 28 keV
Rezolutie energetica partea din spate 46 keV 42 keV
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de tip AGB
3.23 PSD X3
Energia ntr-un PSSSD este determinata de:
E=01+0> 3.1
Pozitia intr-un PSSSD este determinatd de:
01—
Poc =1 X2 (3.2)
01+ 0>

unde Q; si O, este sarcina colectata la fiecare capat (dreapta si stanga) al benzilor.

Un model de transmisie RC 1D poate fi aplicat detectorului cu benzi rezistive.
Colectarea sarcinii la un contact Incepe lent si apoi creste rapid. Cea mai lenta colectare
a sarcinii are loc la contactul cel mai indepartat de punctul de impact [28].

Detectorul Micron Model X3 PSD are 4 benzi rezistive frontale si 1 pad posterior.
Grosimea este de 1000 pm.

O sursi deschisd o cu trei energii *!Am?>° Pu?**Cm a fost pozitionati in fata de-
tectorului la 15 cm. Detectorul a fost localizat intr-o camera de vid. Lantul electronic
a constat din doud preamplificatoare Mesytec MPR-16, doud amplificatoare de filtrare
de formare Mesytec MSCF-16, un generator de poartd Ortec GG8020, un convertor
analog-digital (ADC) cu 32 canale Mesytec MADC32 si un controler VME SIS3153.
DAQ-ul Mesytesc mvme a fost folosit pentru achizitia de date.

Pentru a calcula energia totala depusa de o particuld o, s-au iTnsumat semnalele de la
capetele superior si inferior ale fiecdrei benzi. Un spectru energetic tipic este disponibil

in Figura 3.8.
5001
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Figure 3.8 Spectre calibrate de la detectorul X3 PSD.
Pentru a calibra pozitia, s-au folosit masti cu latimi de fantd de 1 mm. S-a efectuat o

transformare liniard intre pozitia in mm si centroizii varfurilor pentru a obtine pozitia

calibratd in mm. Rezolutia de pozitie (FWHM) obtinuta a fost de aproximativ 0,3 mm.
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In concluzie, cele 45 de detectoare Micron X3 PSD au fost testate si performantele
lor generale in ceea ce priveste rezolutia energeticd sunt mai bune decat 0,3%. Rezolutia
de pozitie a acestor detectori este sub 0,3 mm. Acesti detectori sunt foarte potriviti

pentru viitoarele experimente cu particule incédrcate in canalul de iesire.
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Capitolul 4
Misurarea reactiei "F(p, o)'°O

Reactia F(p, )0 la energie joasd are implicatii semnificative pentru astrofizica
nucleard. Canalele (p,ap), (p,0z) si (p,0ty) sunt cdile prin care are loc reactia 19F(p,

a)'°0 (Figura 4.1). Pentru temperaturi mai mici de 0,15 GK , canalul (p,0q) este

10!

RRror
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10_3_ 1 IIIIII| 1 1 IIIIII| 1 1 1

Figure 4.1 Contributia fiecdrui canal la rata totald a reactiei.

contributorul dominant al reactiei. Sectiunea eficace a reactiei '°F (p, 060)160 pentru
energii cuprinse intre 400 si 900 keV a fost studiatd in aceastd lucrare. Datele recente
din literatura releva o crestere de aproximativ 1,4 fatd de constatérile anterioare raportate
in compilatia NACRE (Nuclear Astrophysics Compilation of REactions). Recent, au
fost raportate doud studii experimentale: primul masoara factorul S intre 0,2 MeV
si 1 MeV [29], iar al doilea foloseste metoda calului troian (THM) pentru a explora
regiunea energiilor mai mici [30-32]. Un rezumat al factorilor S din datele disponibile din
literaturd pentru reactia '°F (p, &)'%0 se observi in Figura 4.2, indicand o discrepanti
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mare intre cele mai recente date si varfurile anterioare centrate la 681 keV si 738 keV in
centrul sistemului de masa [29-30, 33-37].
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Figure 4.2 S-factor al reactiei \°F (p, 0)'%0 disponibil in literaturi (a se vedea textul
pentru detalii); preluat din [37]

Prin urmare, prezentam noi rezultate suplimentare ale studiului publicat in EPJA, uti-
lizand un aranjament de detectoare cu benzi de siliciu (LHASA - Large High-resolution
Array of Silicon for Astrophysics). Prin acest experiment s-au obtinut distributiile
unghiulare, sectiunile transversale ale reactiei si factorii astrofizici S ai canalului (p,0).
Constatarea noastra rezolva discrepantele existente intre cele doud seturi de date disponi-

bile anterior in literatura.

4.1 Detalii experimentale

Experimentul a fost realizat la INFN Laboratori Nazionali del Sud, Catania (Italia). Un
fascicul de '°F cu energii cuprinse intre 9 si 18,5 MeV a fost livrat de acceleratorul
Tandem Van deGraaff de 15 MV. Tinte subtiri de polietilena au fost pozitionate la
ununghi de 90° fata de directia fasciculului.

Configuratia de detectare a constat din sase detectoare cu benzi simple de siliciu
montate Tntr-o configuratie de lampa pentru a forma LHASA. LHASA a fost optimizat
pentru a detecta particulele o de la 10° 1a 32°. Un scut de aluminiu de 15 um a suprimat
imprastierea fluorului si carbonului. Configuratia experimentald este disponibild in

Figura 4.3.
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Figure 4.3 LHASA - configuratia experimentald utilizata pentru studiul sectiunii transver-
sale a reactiei '°F (p, a)!'®0.

Achizitia de date a fost declansatd de OR-ul total al tuturor benzilor de la detectoare.
Semnalele au fost procesate folosind preamplificatoare de sarcind, amplificatoare de
filtrare de formare programabile si ADC-uri si citite de un sistem de achizitie pentru

vizualizare online si stocare de date.

4.1.1 Fasciculul si tinta
Caracteristicile fasciculului sunt disponibile in Tabelul 4.1:

Table 4.1 Caracteristicile fasciculului de °F

E Grosime tintd  Starea de incdrcare Timp Energie in centrul de masa
MeV) (4 glem?) (h) (keV)
9,0 120 3+ 48 408
13,0 115 3+ 36 608
14,0 50 3+ 24 682
14,5 120 3+ 24 689
15,0 100 3+ 36 708
16,0 105 4+ 18 763
18,5 80 4+ 18 896

Un detector numit monitor, colimat, a fost folosit pentru a masura raportul proton-
carbon si a urmdri degradarea tintei. Detectorul a fost calibrat folosind o sursd  si
pozitionat la 45° fata de fascicul (Figura 4.4). O cupd Faraday cu o tensiune de suprimare
a fost folositd pentru a masura curentul fasciculului. Tinta a fost schimbati la fiecare
6-7 ore din cauza degraddrii (Figura 4.5). Detectorul de monitor a fost folosit si pentru

normalizare, permitand calcularea sectiunii transversale de interes.
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Figure 4.4 Spectru detector de monitor obtinut la fascicul de 15 MeV '°F pe tinti CHo.
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Figure 4.5 Degradarea tintei - raportul proton la carbon in timp.

Procedura de normalizare este explicatd mai jos:

N,
n= NbeamNtarget = #Z;;m (41)
N, N, AQ
0= — = ————""Cpun (4.2)

nAQ; N, protons AQ;

Eroarea acestei proceduri va depinde de incertitudinea unghiurilor solide ale monitorului

si benzilor si marginal de statistica.
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4.1.2 Sistemul de detectie

Sistemul de detectie LHASA, format din 6 detectoare cu benzi de siliciu YY1, a fost
folosit pentru a misura sectiunea eficace a reactiei °F(p, o)!0.

Figura 4.6 prezinti impristierea elastici a fasciculului de 12 MeV °Li pe tinta 12C,
confirmand buna aliniere a detectorului. Figura 4.7 ilustreaza configuratia experimentala,
inclusiv tinta, detectorii, cupa Faraday si detectorul de monitor. Fasciculul s-a deplasat

de la dreapta la stanga.
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Figure 4.6 Impristiere elastici a fasciculului de 12 MeV °Li pe tinta '2C, fiecare bin
reprezintd aceeasi banda din toate cele 6 detectoare.
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Figure 4.7 Desen al configuratiei experimentale utilizate pentru studiul sectiunii transver-
sale a reactiei "F(p,)'®0.
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4.2 Rezultate

4.2.1 Procedura de calibrare si simulari

Detectorii YY1 au fost calibrati folosind sursa o 228Th si impristierea elastici de la

fasciculele °Li pe tintele de aur si carbon. Figura 4.8 prezinti varfurile calibrate.
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Figure 4.8 Calibrarea energiei detectorilor YY1.

Pentru a tine cont de pierderile de energie in stratul mort si tintd, s-au efectuat
simuldri folosind LISE++ [38] si GROOT [39]. Acordul excelent intre datele simulate si
cele experimentale pentru canalul 'F(p, a)'®O confirmi precizia calibririi. GROOT a

verificat, de asemenea, simetria circulara a detectorului. Acordul excelent intre simulari

si datele experimentale este disponibil 1n Figura 4.9
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Figure 4.9 Acord intre datele simulate (raportate cu puncte negre) si punctele experi-
mentale calibrate pentru o energie a fasciculului de 18,5 MeV.
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Pentru a corecta configuratia de lampa, datele experimentale au fost scalate la o
configuratie sferica folosind simuldri GROOT.

4.2.2 Distributii unghiulare

Dupi selectarea canalului F(p, a)!0 si verificarea coerentei plasirii geometrice a
detectorului LHASA, am extras distributiile unghiulare experimentale si le-am comparat
cu calculele teoretice pentru fiecare energie. Rezultatele noastre (Figura 4.10) prezinta
pante care sunt consistente cu cele raportate in Ref. [29].

Analiza noastrd a presupus distributii unghiulare simetrice, dar ne asteptim la o
asimetrie mai puternica in regiunile resonante sau la suprapunerea rezonantelor din
cauza interferentei [30]. Datele experimentale se aliniaza cu studiile anterioare, cu mici

discrepante. Am calculat sectiunea eficace totald prin integrarea polinoamelor Legendre.

Table 4.2 Coeficientii polinoamelor Legendre

Ecy (keV) A0 Al A2 A3 A4
608 0.02105 0.0 -0.00627 0.0 -0.01052
682 0.07024 0.0 0.13085 0.0 0.09818
689 0.08122 0.0 0.15182 0.0 0.15069
708 0.09635 0.0 0.25984 0.0 0.15433
763 0.07996 0.0 0.09878 0.0 0.02895
896 0.08603 -0.03239 -0.01721 0.01984 -0.01053

Dupi ce fasciculul '°F interactioneazi cu protonii din tinta CH,, 2°Ne se formeaza
in stare excitata. Cresterea termenului A4 in intervalul de energiede 0,650,75 MeV poate
fi atribuita excitarii starii largi 2% in 2°Ne. In mod similar, cresterea termenului A2 in

acelasi interval de energie poate fi atribuita excitarii starii 1~ in 2°Ne.

4.2.3 Sectiunea eficace si factorul astrofizic S

Figura 4.11 (a) prezinti factorul S al reactiei '°F (p, 0)'60, deja publicat in Ref. [22] si
Figura 4.11 (b) reprezinti sectiunea eficace a reactiei '°F (p, 0p)'°0.

In Figura 4.11 (a), datele din lucrarea prezenta sunt prezentate prin cercuri negre
inchise, iar datele preluate din masuratorile anterioare sunt prezentate dupd cum urmeaza:
linia continua rosie reprezintd datele din Ref. [30], cercurile Inchise albastre reprezinta
datele din Ref. [33], cercurile inchise maro deschis reprezintd datele din Ref. [35],
cercurile nchise albastru deschis reprezintd datele din Ref. [34], cercurile inchise rosu
deschis reprezinta datele din Ref. [29] si cercurile inchise rosii reprezinta datele din Ref.
[36]. In partea inferioari a Figurii 4.11 (b) sunt prezentate datele preluate din lucrarea
noastrd, prezentate prin cercuri rosii inchise, iar masurdtorile anterioare prezentate dupa
cum urmeaza: cercurile Inchise albastru deschis reprezintd datele din Ref. [21] si

cercurile inchise albastre reprezinta datele din Ref. [16].
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Figure 4.10 Punctele rosii reprezintd puncte experimentale, in timp ce linia neagra
reprezinta cel mai bun polinom Legendre potrivit pentru datele experimentale pentru
urmatorul Ecys: (a) 608 keV; (b) 682 keV; (c) 689 keV; (d) 708 keV; (e) 708 keV si (f)
896 keV. Incertitudinea in valorile energiei unde a fost evaluatd la un maxim de 5 keV
Linia verde reprezinta polinomul Legendre folosit de Ref [16].

Barele de eroare ale datelor prezente iau in considerare erorile statistice, erorile
sistematice generale (inclusiv erorile de calibrare a energiei si de integrare unghiulard)
si incertitudinile datorate masurarii particulelor fasciculului si tintei. Eroarea totala a

acestel masuratori reprezintd 0,5% pentru energia centrului de masd, in timp ce barele

cos{Bey)

(e

do/dQ [mb/sr]

da/dQ [mb/sr]

do/d<x [mbisr]

orizontale abordeaza eroarea totala de 7-8%.
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Comisionarea detectorului ELISSA si masurarea fluorului pentru nucleosinteza stelelor

de tip AGB
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Figure 4.11 (a) Factorul astrofizic S(E)-factor pentru masurarea reactiei OF (p, 0)'°0
(puncte negre complete) vs date din literaturd; (b) Sectiune eficaces pentru reactia
9F (p, 09)'°0 misurati in prezentul experiment (puncte rosii complete) comparativ cu
Ref. [29] si Ref. [36].

4.3 Concluzii

Am misurat sectiunea eficace a reactiei '*F(p, 0)'°0, rezolvand discrepantele cu datele
anterioare. Rezultatele noastre confirma atribuirile spinparitate si se aliniaza cudatele
lui Lombardo [16]. Canalele(p,0t;) si (p,0ty) rdman incerte, necesitind masuratori
suplimentare. Propunem o noud campanie pentru a mdsura un interval unghiular mai

larg si un interval de energie mai mic.
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Capitolul 5

Punerea In functiune a sistemului de
detectie ELISSA si masurarea reactiilor
PF(p,)'°0 si °F (p, 07)'°O

5.1 Caracterizarea completa a sistemului de detectoare

ELISSA folosind date in-beam pentru prima data

Primele teste in-beam ale configuratiei experimentale ELISSA au fost efectuate folosind
acceleratorul Tandetron de 3 MV al Institutului National de Cercetare si Dezvoltare 1n
Fizica si Inginerie Nucleara (IFIN-HH). In timpul acestui test de performanti in-beam,
am folosit atdt module electronice analogice, cit si digitale pentru a procesa datele.
Au fost utilizate doua sisteme DAQ diferite. Performanta aranjamentului de detectori
de siliciu (cum ar fi acoperirea unghiulard, energia si rezolutia pozitiei) sunt detaliate
in acest subcapitol. Am investigat aranjamentul ELISSA prin simulare, am masurat
rezolutia energiei si pozitiei, am caracterizat deficitul balistic si am comparat doua lanturi
electronice de citire si doua sisteme DAQ. Configuratia a fost plasata In interiorul camerei
de vid sferice mici. Folosind o pompa preliminara si una turbo-moleculard pozitionata
sub camer, experimentul a fost efectuat cu o presiune sub 10> mbar. Camera de vid a

fost montata pe linia de analiza a fasciculului de ioni.

5.1.1 Detalii experimentale

Am folosit acceleratorul Tandetron de 3 MV de la IFIN-HH pentru a produce fascicule
de "Li si '°F si a le directiona citre carbon si aur. Sistemul de detectoare ELISSA, format
din 12 detectoare cu benzi de siliciu sensibile la pozitie X3, a fost folosit pentru a detecta
reactiile. Caracteristicile fasciculului, tintei si electronicii sunt disponibile Tn Tabelul 5.1
si5.2.
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reactiilor '°F (p, a,)'°0 si F (p, ar) 'O

Table 5.1 Caracteristicile fasciculului si tintei

Fascicul Energie (MeV) Tintd Grosime tintd (ug/cm?®)
sursa 5.15,5.68, 5.85 - -
"Li 7.00, 9.00 Au 149
9 7.00, 11.00, 13.00, 14.00, 15.00  Au 102
PF 11.00 C 97
3 11.00 C 97
3 15.00 CH, 82

Table 5.2 Tipuri de module si sisteme utilizate pentru achizitia si procesarea datelor

Fascicul Tintd  Lant DAQ
sursa - Analog Mesytec mvme
Li Au  Analog Mesytec mvme
19k Au  Analog Mesytec mvme
19 C  Analog Mesytec mvme
19F C  Digital DELILA

YF  CH, Digital DELILA

Configuratia ELISSA a fost optimizata pentru detectarea particulelor incércate in
intervalul unghiular de 35° la 60°. Detectorii X3 [27] au fost la 6 cm de tintd, iar

diametrul butoiului a fost de 20 cm. Figura 5.1 prezintd o imagine reald a configuratiei.

Figure 5.1 Imagine a configuratiei utilizate pentru primul test in-beam.
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5.1.2 Lantul electronic si sistemele de achizitie de date

Am testat lanturi analogice si digitale. Pentru analog, am folosit hardware Mesytec
[25] si doua sisteme DAQ (Mesytec mvme si DELILA). Pentru digital, am folosit
preamplificatoare de sarcind, module single-to-differential, digitizatoare CAEN 1740
[40] si un sistem DAQ (DELILA).

DELILA, un software dezvoltat in cadrul ELI-NP, a fost folosit pentru vizualizarea
datelor in timp real. A colectat date de pe placile MADC-32, le-a procesat si a afisat
histograme pe o pagina web. DELILA a salvat date in fisiere root pentru analiza. Datele
Mesytec mvme au fost salvate initial in format *.mvmelst’, dar le-am convertit intr-o

structurd TTree pentru o analizd mai usoara folosind root.

5.1.3 Calibrarea energiei si a pozitiei

ELISSA a fost calibrati folosind 7Li si o sursi standard o cu 3 energii. Tehnica de
potrivire gaussiand a fost folositd pentru a determina numerele de canal si o functie
liniard pentru a le converti in valori energetice. Deficitul balistic a fost corectat prin
potrivirea benzilor cu o functie pdtratica. Rezolutia energetica a ELISSA dupa corectia
deficitului balistic este sub 30 keV pentru particulele o de 5 MeV. Pozitia a fost calibrata
montand masti cu spatiu egal 1n fata detectorului. Rezolutia de pozitie a ELISSA este
sub 40 m.

5.1.4 Simularea configuratiei experimentale

Codul VIKAR 4.0 [21] a fost folosit pentru a simula configuratia experimentald, in-
cluzand eficienta geometricd si pierderile de energie ale particulelor. Detectorul ELISSA
a acoperit aproximativ 1,25 sr. Pentru testele in-beam, fasciculele "Li si !°F au fost livrate
pe o tintd !7?Au. Rezultatele simulirilor se suprapun perfect cu datele experimentale

calibrate.

5.1.5 DAQ analog vs digital

Pentru a compara software-ul DELILA si Mesytec mvme, fasciculele '°F de 13 MeV au
fost livrate pe o tintd '2C. Software-ul Mesytec mvme a demonstrat o rezolutie energetic
mai bund (73,9 keV fatd de 114,5 keV) decat software-ul DELILA. Comparand cele doua
seturi de date, este clar ca pragul de energie este mai mic pentru software-ul DELILA,
facandu-1 astfel un instrument mai bun pentru studiile cu energie scdzuta, necesare pentru

astrofizica nucleara.
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5.1.6 Rezultate

Lantul electronic digital ne-a permis sa captdm formele de unda ale semnalelor, care vor
fi folosite pentru analiza viitoare de identificare a particulelor. Ioni mai grei, In ciuda
distantelor mai scurte de deplasare, depun energia mai dens, ceea ce duce la timpuri
de colectare a sarcinii mai mari datoritd campului electric mai slab 1n regiunile mai
profunde ale detectorului. Acest lucru duce la timpuri de crestere a semnalului mai mari
pentru ionii mai grei comparativ cu cei mai usori cu aceeasi energie.

In timpul testelor in-beam, am detectat particule Li, 12C si 9F Credem ci tehnica
noastrd, bazatd pe timpul de colectare a sarcinii, poate fi folositd pentru a identifica
diferite particule de masa. Acest lucru ar putea fi deosebit de util Tn scenarii in care

masurdtorile traditionale AE-E nu sunt fezabile.

5.2 Maisurarea reactiilor '°F(p, a,)'°0 si °F(p, o;)'°0

5.2.1 Fascicul si tinta

Experimentul a fost efectuat la IFIN-HH folosind un accelerator Tandetron de 3 MV
pentru a produce un fascicul '°F. Tinte subtiri de polietilena au fost plasate la 90° fati
de directia fasciculului. ELISSA, optimizat pentru detectarea particulelor o, a fost
pozitionat la 6 cm de tinta.

Tabelul 5.1 rezuma energia fasciculului, grosimea tintel, starea de Incarcare si energia

centrului de masa pentru fiecare masurare.

Table 5.3 Caracteristicile fasciculului de !°F si ale tintei

E (MeV) Grosimea tintei (1g/ cm?) Starea de sarcina Ecyy (keV)

9 90 3+ 420
10 90 3+ 480
11 60 4+ 530
12 100 4+ 580
13 70 4+ 625
14 501 150 S5+ 680
15 50 S5+ 730

Un sistem de monitorizare online, folosind un detector plasat la 30°, a fost folosit
pentru a monitoriza tinta. Detectorul a fost calibrat folosind fascicule de 7Li impristiate
pe o tintd de aur. O cupa Faraday a fost folosita pentru a masura curentul fasciculului,
iar camera de reactie a fost mentinuta sub vid ridicat.

Degradarea tintei a fost monitorizatd prin observarea raportului proton-carbon. De-
tectorul de monitorizare a fost folosit si pentru normalizare. Sectiunea eficace a fost

calculati folosind particulele detectate, unghiurile solide si sectiunea eficace Rutherford.
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5.3 Selectarea canalului de reactie

Setul de date a suferit un proces de selectie pentru a selecta canalul de interes. Simularile

LISE++ (Figura 5.2) au fost folosite pentru a verifica selectia canalului.
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Figure 5.2 Fascicul de '°F de 15 MeV pe tinti de CH,. Datele experimentale sunt
suprapuse cu simuldrile LISE++.

Linia neagri din Figura 5.2 reprezinti '>C din impristierea elastici, linia roz reprez-
inti '°F din impristierea elasticd, iar liniile rosii reprezinti particulele « asteptate din
reactia 19F(p, a)'°0.

Dupad selectarea regiunii de energie de interes, cele doud canale sunt separate pentru

analiza ulterioard, inclusiv distributia unghiulard si calculele sectiunii transversale.

5.4 Concluzii

Sistemul de detectie ELISSA, dezvoltat la ELI-NP in colaborare cu INFN-LNS, a fost
testat la acceleratorul Tandetron de 3 MV. Rezolutia energeticd a matricei a fost gasita
a fi de 0,35% pentru particulele o. Testele in-beam cu diferite particule au ardtat o
corelatie intre masa particulelor si rezolutia energeticd, cu particule mai grele avand o
rezolutie mai mica.

Doua sisteme DAQ si doua lanturi electronice au fost comparate. Lantul analogic a
avut o performantd generald mai bund, dar lantul digital ofera avantajul analizei formelor
de unda pentru identificarea particulelor.

Simuldrile folosind VIKAR [21] si LISE++ [38] au fost cruciale pentru determinarea
precisd a canalului de reactie de interes, mai ales avand 1n vedere separarea energetica

apropiatd intre canalele (p, o) si (p, Oy).
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Concluzii si Perspective

Stelele AGB sunt contribuitori cheie la productia de elemente in Univers. Datoritd
pulsarilor termice si evenimentelor de dredge-up, acestea pot furniza conditiile necesare
pentru nucleosinteza fluorului. In timp ce productia multor elemente este bine inteleasi,
originea fluorului rdmane inca neclard. Pentru a rezolva aceastd enigma, este necesard o
combinatie de modelare teoreticd, experimente de laborator si observatii astronomice de
inalta precizie. Determinarea precisd a ratei reactiilor termonucleare este esentiald pentru
modelarea nucleosintezei stelare. Varful Gamow joaca un rol important in modelarea
ferestrei energetice pentru reactiile termonucleare. Teoria matricei R, desi complexa,
oferd un cadru robust pentru descrierea reactiilor nucleare compuse.

Cercetarea viitoare ar trebui s se concentreze pe Imbundtitirea tehnicilor experi-
mentale pentru a masura sectiunile transversale la energii relevante din punct de vedere
astrofizic. Aceastd tezd prezintad dezvoltarea si caracterizarea detectorilor de particule
incdrcate, cu un accent specific pe domeniul astrofizicii nucleare (energie scazutd, prag
scazut). Implementarea si testarea cu succes a unui mod de a testa DSSSD la ELI-NP a
marcat un punct de reper semnificativ, demonstrand performanta exceptionald a detec-
torului in ceea ce priveste rezolutia energetica. Aceste descoperiri aratd potrivirea sa
pentru conditiile experimentale. Sistemul de detectie ELISSA, o componentd cheie a
viitoarelor experimente, prezintd caracteristici promitatoare in ceea ce priveste rezolutia
energeticd, rezolutia de pozitie, pragul scazut si poate chiar identificarea particulelor.

O contributie importantd a acestei lucrdri consta in rezolvarea discrepantei dintre
ultimele date disponibile 1n literatura si datele anterioare raportate in compilatia NACRE,
pentru sectiunea eficace a reactiei '°F (p, 0)'®0. Rezultatele sunt in acord cu atribuirile
anterioare ale spin-parititii rezonantelor situate la 681 keV si 738 keV in sistemul
centrului de masa, ceea ce se datoreaza populdrii nivelurilor excitate de 13.529 MeV si
13.586 MeV ale 2°Ne. Acest experiment deschide calea pentru investigatii viitoare care
vizeazii canalele mai putin bine constranse °F (p, otz)'%0 si '°F (p, o) 0.

Sistemul de detectori ELISSA a furnizat rezolutia energetica necesara pentru studiul
canalelor de reactie F(p, az)'°0 si F(p, &) 1°0. Prin calibrarea cu atentie a detec-
torilor si implementarea criteriilor de selectie a datelor, am stabilit o baza solida pentru

extragerea de rezultate semnificative din datele colectate.
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In final, aceasti cercetare avanseazi intelegerea noastri privind nucleosinteza fluo-
rului in stelele AGB prin dezvoltarea de sisteme avansate de detectare si efectuarea de
misuritori precise ale sectiunii transversale a reactiei [°F (p, a)'°0.

Studiul productiei de fluor in stelele AGB este un domeniu cu multe oportunitati de
avans. Bazandu-se pe fundatia puternica stabilitd Tn aceastd cercetare, analiza viitoare se
va concentra pe determinarea distributiilor unghiulare pentru canalele de reactie (p,0t;)
si (p,y). Apoi, sectiunea eficace va fi calculatd pentru ambele sectiuni transversale ale
reactiilor '°F (p, a)!1%0 si F (p, o) '°0.

Extinderea sistemul de detectie ELISSA si dezvoltarea de tehnologii noi de detectare
vor fi foarte importante pentru imbunatatirea calitatii si preciziei datelor. Solutii precum
utilizarea detectorilor Mesytec model MMM sau cuplarea ansamblului ELISSA cu
detectori de raze 7y vor deschide calea pentru noi experimente in domeniul astrofizicii

nucleare.
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