
powstrzymuje dwie naładowane dodatnio cząstki przed zbliżeniem się do siebie
na dostatecznie małą odległość, aby znalazły się w zasięgu przyciągających sił
jądrowych i mogły się ze sobą połączyć. Wysokość bariery kulombowskiej zależy
od ładunków i promieni oddziałujących jąder. W przykładzie 44.4 wykażemy, że
w przypadku dwóch protonów (Z = 1) bariera ma wysokość 400 keV. Dla cząstek
o większym ładunku jest ona odpowiednio wyższa.

Aby energia była wydzielana w użytecznych ilościach, synteza jądrowa musi
zachodzić dla makroskopowej porcji materii. Sprzyjające temu warunki można
stworzyć, ogrzewając próbkę do temperatury, w której cząstki mają energię umoż-
liwiającą im — tylko dzięki ruchom termicznym — pokonanie bariery kulom-
bowskiej. Jest to synteza termojądrowa.

Przyjęło się, że w publikacjach poświęconych syntezie termojądrowej tem-
peraturę wyraża się za pomocą energii kinetycznej oddziałujących cząstek, ko-
rzystając z zależności

Ek = kT , (44.9)

gdzie Ek oznacza energię kinetyczną odpowiadającą najbardziej prawdopodob-
nej prędkości oddziałujących cząstek, k jest stałą Boltzmanna, a T — tempera-
turą wyrażoną w kelwinach. Tak więc zamiast mówić: „temperatura we wnętrzu
Słońca wynosi 1,5 · 107 K”, powiemy raczej: „temperatura we wnętrzu Słońca
wynosi 1,3 keV”.

Temperatura pokojowa odpowiada energii Ek ≈ 0,03 eV; cząstka o takiej
energii nie ma szans na pokonanie bariery o wysokości bliskiej 400 keV. Nawet
we wnętrzu Słońca, gdzie kT = 1,3 keV, prawdopodobieństwo zajścia syntezy
termojądrowej — jak się na pierwszy rzut oka wydaje — nie jest zbyt duże.
Wiemy, że mimo to synteza termojądrowa nie tylko zachodzi w jądrze Słońca,
ale decyduje o właściwościach tej i innych gwiazd.

Łatwiej rozwiążemy tę zagadkę, jeżeli uświadomimy sobie dwa fakty:
1) Energia wyrażona za pomocą równania (44.9) odpowiada cząstkom o prędko-
ści najbardziej prawdopodobnej, którą zdefiniowaliśmy w paragrafie 20.7. W rze-
czywistym rozkładzie mamy też cząstki poruszające się ze znacznie większymi
prędkościami, a więc o odpowiednio wyższych energiach. 2) Obliczona wyso-
kość bariery jest jej maksymalną wysokością. Cząstka o energii mniejszej niż
wysokość bariery może się przez nią przedostać dzięki tunelowaniu, o czym
przekonaliśmy się już, rozważając rozpad α (paragraf 43.4).

Rys. 44.10. Krzywa n(Ek) opisuje roz-
kład energetyczny liczby protonów w ją-
drze Słońca. Krzywa p(Ek) przedsta-
wia prawdopodobieństwo pokonania ba-
riery (a więc reakcji syntezy) w wy-
niku zderzenia dwóch protonów. Linia
pionowa oznacza wartość kT odpowia-
dającą temperaturze w jądrze Słońca.
Zwróć uwagę, że skale pionowe dla oby-
dwu krzywych są różne

Podane fakty podsumowano na rysunku 44.10. Krzywa oznaczona jako n(Ek)

przedstawia rozkład Maxwella dla protonów w temperaturze panującej w jądrze
Słońca. Krzywa ta różni się od rozkładu Maxwella z rysunku 20.7 tym, że wykre-
ślono ją w zależności od energii, a nie prędkości. Dla dowolnej energii kinetycz-
nej Ek iloczyn n(Ek) dEk wyraża prawdopodobieństwo, że proton ma energię
kinetyczną z przedziału od Ek do Ek+dEk. Wartość kT w jądrze Słońca zazna-
czono na rysunku za pomocą pionowej linii. Zwróćcie uwagę, jak dużo protonów
w jądrze Słońca ma energię większą od wskazanej wartości.

Na rysunku 44.10 krzywa oznaczona p(Ek) opisuje prawdopodobieństwo po-
konania bariery przez dwa zderzające się ze sobą protony. Z przebiegu tych dwóch
krzywych wynika, że dla pewnej energii kinetycznej protonów ich synteza za-
chodzi najczęściej. Dla energii znacznie wyższych bariera staje się przezroczysta,
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