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Sistemas y escalas del Universo

Cometas = toneladas = 10-2> M(sol)
Planetas = 10~ M(sol)

M(sol) = 1.989 x 1033gr

Estrellas = (0.1-100) M(sol)
Cumulos de estrellas = 10°-° M(sol)
Galaxias = 10%12 M(sol)

Cumulos de galaxias = 10" M(sol)
Supercumulos de galaxias ...
Universo



El cometa West, con sus colas de plasma y polvo.

Foto del cometa Hale-Bopp
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Nubes Moleculares con 10,000 a
1,000,000 M(sol




Nubes moleculares

Gaseous Pillars - M16 "~ HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA




New
solar systems
forming in
Orion

Hubhle Space Telescope phatographs of

proto-planetary disks Inthe str-rforming
nehula of Orinn. bt y/hubblesite .org




Cumulos globulares

This adden for the Celestia

3D Space Simulator can be found at
lestiamotherlode net




Cumulos abiertos




La idea de la Fragmentacion Jerarquica
de Hoyle (1953).
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Galaxias = 10212 M(sol) =

Spiral Galaxy Massier 33 by ‘ .
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Estructura y componentes de
nuestra Galaxia:

Structure and
Components of _____
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Galaxias en Grupos Compactos:
ejemplo el Quinteto de Stephan




Cumulo de galaxias:0024+1654
Ejemplo de lente gravitacional:




sy
Hydrogen nucleus

E

"%

Hydrogen atam Protogalaxy

Helium nucleus Helium atom

PRESENT

e DAY

10-32 et

1027°C

10-6 sae,
1013

[ g
10-93 sec.
Temperalire
The cosmaos A rapidly
coollng
cosmos permits
guarks 1o
clump into
protons and
neutrons

“inflation,” ot
e\pdﬂdlns;fm

WOTE: The nusmbers in comolagy am o
‘s oflem necessany fo . apﬂ:’...ihwnlllnn.ﬂ-"i'ﬂli fomm, Ten mu'ﬁ.'."!ﬁh‘l IT"‘!|| ar WD
DOne thousand is written a5 103, Similarty, one-tenlh 15 10 1, and one-fndredthis 1072,

3 min.
10%°C

Stillitoo hot

to form into
atoms, charged
alectrons and
profons prevent
light from
shining; the
universe is a
superhot fog

300,000 yrs.
10,000°C

Electrons
combine with

rt:lu|.|||||JI to form
atoms, mostly
hydrogen and
helivm. Light
calt finally

shine

1 billion yrs.
-200°C

Gravity makes

gen and
helium gas
coa
the giant cluuri
that will hEl:nmL
galaxie
clumps
collaps
the firs

ok ol Speice

.‘l

15 billion yrs.
-270°C

wndier
,Lhe first

c by Ed Galig|



Astrofisica y nucleosintesis:
Parte Il : Ejemplos de modelacion de

sistemas dinamicos

Jaime Klapp
Departamento de Fisica

Instituto Nacional de Investigaciones
Nucleares

e-mail: klapp@nuclear.inin.mx



| as ecuaciones de dinamica de
fluidos

Ecuacion de continuidad.
Ecuacion de momento.
Ecuacion de energia.
Ecuaciones de estado.

Transporte de energia (radiacion,
conveccion o conduccion).

Reacciones nucleares.
Reacciones guimicas.




Porgue son tan demandantes calculos
numeéricos de dinamica de fluidos?

e Supongamos el cubo
computacional es divido
en 1000x1000x1000=10°
celdas. Sitenemos 10
ecuaciones, entonces
tenemos un sistema de
1019 variables o
ecuaciones y hay que
Integrarlo en el tiempo
quizas 10°° veces.

Dark Mdﬁér




Como hacemos las simulaciones?

Con grandes computadoras de hasta
10,000 CPU y costos de hasta 50 millones
de USD.

Con métodos matematicos muy
poderosos.

Técnicas de realidad virtual para entender
los resultados de las simulaciones.

Grandes grupos de trabajo.
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Visualizacion y realidad virtual




Universo a gran escala




Viaje por el espacio intergalactico 1




Viaje por el espacio intergalactico 2




Evolucion de cumulo de galaxias




Colision de galaxias




Técnicas de Visualizacion 1
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Técnicas de Visualizacion 2
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Flujo de petréleo en Tuberias
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Flujo atmosferico 1




Flujo atmosferico 2




Explosion de una supernova

log densi
og donsity




Fragmentacion de un filamento













Deformacion y derretimiento de nieve




Shoemaker-Levy 9th
Comet: This is the
simulation about SL9
crashing into Jupiter and
disappeared in July
1994. Seeing the wind
hitting from left, we
know it is gradually
getting into thick part of
the air. Comet is treated
as an ice and the air is
set low density from
10**(-5) to 10**(-3)
times lower than comet
therefore the picture
shows logarithm contour
of density.




Sistema y malla computacional
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Impactos de
solidos: grupo de
Los Alamos con
Sphinx




Cantidades fisicas

e Cada elemento de volumen tiene una
posicion r=(X,y,z) y una masa m.

e Como funcion del tiempo tenemos que
determinar diversas cantidades como son
velocidad, densidad, presion, energia
Interna, composicion quimica, etc.

e El sistema puede estar cerrado o puede
haber intercambio de masa o energia.



Ecuaciones: continuidad

Ecuacion de continuidad o de conservacion de masa
para un sistema aislado es:

dp op
L= —— 4+ pVev =0
dt or
Si el sistema tiene intercambio de masa al exterior dado

por una funcion f(r), la ecuacion de continuidad es:

ap

=P
(_,p
= —/— 4+ pVev = f(r
dt or (1)

Una formulacion mas simple es requerir de alguna manera
gue la masa se conserva.



Ecuaciones: momento

Esta podria ser una formulacion de la segunda ley de
Newton o algo equivalente:

ﬂ _ _L visc
> 5 VP + a VO,

Algunas formulaciones conocidas son las de Euler,
Navier-Stokes, o versiones estadisticas.



Ecuaciones: momento con MHD

La ecuacion de momento es ahora:

ﬂ — _Lv visc _\/ L
a ~"pira ®+9JXBW

donde el ultimo término es la fuerza magnética por unidad
de masa y la corriente J esta dada por:

_ 1y
J—!—IVXB,)

donde ;: es la permeabilidad y

B : 72
%T=vx(VxB)+;;V B,‘

donde 1) es la resistividad.

La derivacion de esta ecuacion asume que la divergencia
del campo magnético B es cero, i.e.:

V-B=0ﬂ




Definimos: p = densidad, p = presion, 7" = temperatura, v = velocidad,

@ = potencial gravitacional, J = densidad de corriente, B = campo magnético,
(1 = permeabilidad, 1) = resistividad.
Las ecuaciones estandar MHD son:

P Ve (pv) =0,

ot
a(grv) +Ve (va — BB) + Vp - pV(I) = —(V . B)B,
& LV 4 (VetVp —BB e V—B x)J) = pWd = ~(V+B)B» v,

ot

%+V.(VB—Bv)+V-(;;J) = —(VeB)v,

1
J=FVXB,

V20 = 4nGp,

p=ppT),

Radiative Transfer equation = mean intensity equation




Mas fisica

e Hay que adicionar una ecuacion de estado que
por ejemplo relaciona la presion con la densidad
y temperatura. Para algunas mezclas, como por
ejemplo el petroleo la ecuacion de estado puede

ser muy complicada.

e Se requiere también una ecuacion de balance
de energia.

e Se puede tener una composicion quimica
complicada con diversas reacciones quimicas
y/0 nucleares.



Efectos incluidos en modelos de

reacciones en el

Procesos de colision

Procesos de ionizacion
lonizacion colisional de H
lonizacion colisional de He y He+

Recombinacioén radiativa de H'y
He+

Formacion de hidrogeno molecular
via H-

Formacion de H2+

Formacién de H2 via H2+

Intercambio de carga entre
hidrégeno molecular y H+

Disociacion de hidrégeno molecular
por electrones

Disociacion de hidrégeno molecular
por hidrégeno neutro

medio interestelar

Separacion colisional de H- por
electrones

Separacion colisional de electrones
de H- e hidrégeno neutro.

Neutralizacion mutua entre H- y H+.
Formacion de H2+ en colisiones de
H-y H+.

Recombinacion disociativa de H2+
por electrones lentos.
Neutralizacion entre H2+ y H-
Fotoionizacion de H, He y He+.
Foto separacion de H-.

Fotoionizacion de hidrégeno
molecular.

Fotodisociacion de H2+ y H2
Fotodisociacion directa de H2
Otros efectos menores



Cadena de reacciones nucleares durante el
guemado estelar de hidrogeno y helio

The sequence of reactions of the CN-cycle is
PC+'H =+ ®N++y
BN 5 3C+et+v

BC+™H =+ YN++q

(7.47)
HN + lH -3 150 +
B0 a3 BN4et+w
UN4+'H —1'2C +'He
By summing the particles before and after the cyele one obtains
12C +4'H = 2C + "He + 2¢* + 2v (7.48)

The 2C nucleus iz not depleted by the CNO eyele and it acts only as a catalyst. If
oxygen is initially present, the reactions for the N'70-cycle are

1.’]}] + lH -3 lEU +ﬁr
YO+'H —+'"F+4
(7.49)
VE 21T0+et 4o

70 +'H — "N+ 'He



A third cycle was suggested by Rolds and Rodney (1974, 1975), and Rolfs and Trautvet-
ter (1978). The reactions for this sequence are

70 +'H — ¥F 4+
B 5180 4 et 4y (7.50)

B0 +H — N + 1He
A fourth branch (Rose 1998) in the CNO cycle is produced by the reactions

BO+H — YF++4

(7.51)
BE+1H — 150+ 1He

Ciclos avanzados de reacciones nucleares:

He+"He = ®Be

(7.55)

*Be+1He —112C++~

BC+'He —=1%0++

YO+ 1He — "Ne+~

(7.60)

WNe+1He — Mg+~

Mg+ THe — *#Si+



Que mas?

Transporte de energia puede ser por
conveccion, conduccion o trasporte radiativo.

Los elementos pueden estar en diversos
estados de ionizacion y se debe calcular la
fraccion de cada elemento en cada estado.

El sistema puede 0 no ser viscoso.
Incluir efectos de tension superficial.
El fluido puede ser monofasico o multifasico.

El modelado de las condiciones de frontera
puede ser muy complicado.



Métodos: Diferencias Finitas

e Las ecuaciones diferenciales son reemplazadas
por ecuaciones de diferencias.

* El sistema de coordenadas puede ser
cartesianos, esferico, cilindrico o algun sistema
de referencia especial. El sistema de
coordenadas se debe adaptar al sistema bajo
estudio.

 Es buen método pero para problemas con fisica
y/o geometria complicada es dificil de
Implementar. Esta es la gran deficiencia de este
metodo.



Métodos: Hidrodindmica de Particulas
Suavizadas (SPH)

Cada elemento de volumen es reemplazado por una particula.

El método SPH es un metodo de particulas y a diferencia del
método de diferencias finitas no requiere de una red para calcular
derivadas espaciales.

Es un método numérico Lagrangiano para problemas de dinamica
de fluidos donde el fluido es representado por particulas que siguen
el movimiento del fluido.

Las ecuaciones de momento y energia son ecuaciones
diferenciales ordinarias que son faciles de entender y aplicar.

El método SPH puede manejar fisica complicada en tres
dimensiones y problemas con geometria altamente irregular.

La longitud h de resolucion o suavizado de las particulas es funcion
de la densidad local del sistema. Cada particula tiene su h individual
y esto permite manejar fuertes gradientes de densidad que pueden
ser hasta 8-10 ordenes de magnitud.



Fundamentos del Método SPH

Definimos la integral de interpolacion de cualquier funcién
A(r) por

A(r) = J‘A(r’)Hf’(r — v h)dr, ‘

donde la integracién es sobre todo el espacio, y /" es un
kernel de interpolacion con las siguientes propiedades:

J'Hf(r— rondr =1 ‘

Lim W(r - r', ) = 8(r = 1'). ‘

La integral de interpolacién puede ser aproximada por la
sumatoria de interpolacion

As(r) =D Ay TEW(r =1 h),
b

Pb

donde el indice 5 denota una etiqueta de la particula, y la
suma es sobre todas las particulas. Una particula individual,
digamos 5, puede estar rodeada de muchas otras particulas
de tal manera que uno puede definir la densidad local p;
asociada con la particula 5. La masa de la particula » es n;, ¥y
my/pp €s el volumen especifico asociado con la particula 5.

Derivadas son obtenidas por diferenciacion ordinaria, no se
requiere de una red computacional. El gradiente del campo
esta dado por

VAL(r) = ZAb ’;ﬁjj VI(r —rp, h),
b

donde /7" es un kernel diferenciable.



Otros Meéetodos

Metodo de elemento finito: muy usado por
ejemplo para calculo de estructuras y
otros modelos.

Metodos espectrales.

Otros métodos: hay una cantidad muy alta
de métodos para diversos tipos de
problemas.

Meétodos hibridos: se utilizan varios
metodos al mismo tiempo para la solucion
de un mismo problema.



Que tantos recursos de coOmputo son
requeridos?

Supongamos una red cartesiana de 500x500x500, o sea
125 millones de celdas. En métodos de particulas se
requieren entre 1 a 100 millones de particulas.

Si tenemos 10 variables en el sistema y 10 millones de
celdas la solucion del problema a cada tiempo requiere
conocer 100 millones de variables para lo que tenemos
gue resolver para cada tiempo un sistema de 100
millones de ecuaciones diferenciales.

Ademas tenemos que integrar en el tiempo por entre
10,000 a 1,000,000 de pasos de integracion.

Para esto es para lo que se requiere el supercémputo.

La solucidon de un problema de este tipo requiere por un
lado de algoritmos muy inteligentes y por otro la
ejecucion paralela de los programas.



Mejores algoritmos: cddigo de arbol en SPH

* Una busqueda simple
requiere un tiempo de

cOmputo que va como N2, : : S

donde N es el numero de : i
particulas.

e Para aumentar de 103 a 106

particulas, el tiempo de N

computo aumenta de 10° a
1012, 0 sea se incrementa “ N

por un factor de 1,000,000!! ° ) —
e Modelar un sistema con

100 millones de particulas es

Imposibles ni con las
mayores
supercomputadoras.



Mejores algoritmos: cdodigo de arbol en SPH

» Con el codigo de arbol
el tiempo de procesador %N
escala como NLogN. c

e Sise incrementa el

numero de particulas
del0° a 10°, el
tiempo de computo

solo aumenta por un

2D 3D
factor de 1000, que Level0: 1 :
Si es alcanzable por Level 218 o
los sistemas Lovels, 1,024 32,768
actuales de Level 6: 4096 262,144

Level 7: 16,384 2,097,152

Cémputo Level 8: 65,536 16,777,216



Mejores algoritmos

« En diferencias finitas hay algo equivalente que son
los metodos adaptivos con mallas multiples.

* Algunas mejoras recientes es que se utiliza los
llamados solucionadores de Riemann.

1560
F 100
G

-0, 4 ol |
4 0,6 0,8 1.0 000,204 0608 1,0 n.00,204 068008 1.0

“ !:= _ _ . 150
100
" J g

Lo 0,2 0,4 0,6 0,8 1.0 0,0 0,2 0,4 0,6 0,8 1,0 o0 0,2 0,4 0,60,
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Union de computadoras a nivel internacional
y Grids




Programacion paralela

Un nodo en una supercomputadora contiene de 2 a 512 CPU,
memoria RAM y discos duros internos.

Una supercomputadora puede contener hasta decenas de miles de
CPU.

Se requieren cantidades muy altas de espacio de almacenamiento.

El problema es como un solo trabajo puede ejecutar en muchos
procesadores.

MPI: Message Passing Interphase. Es el protocolo de comunicacion
gue muchos programas actuales usan para enviar informacion entre
procesadores. Requiere procesadores similares y un solo sistema
operativo.

PVM: Parallel Virtual Machine. Es un protocolo para conectar
computadoras de diferentes tipos, procesadores y sistemas
operativos. Para modelacion de grandes aplicaciones de dinamica de
fluidos no es muy util.

Hay dos tipos de sistemas basicos: los de memoria compartida y los
de memoria distribuida.

La red de interconexion es importante: Ethernet, Myrenet, Infiniband,
Numaflex, etc.

La implementacion de algunos algoritmos no es facil.



Conclusiones

 La Dinamica de Fluidos Computacional ha
ogrado grandes avances en anos recientes y es
a herramienta basica para avances en muchas
ramas de la ciencia y la tecnologia.

e Su logros se han dado en una buena medida
por el desarrollo de grandes de sistemas de
supercomputo.

e La visualizacion es una herramienta basica para
poder entender los sistemas bajo estudio.
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La noche estrellada - Vincent van Gogh (1889)




Formacion estelar

Gaseous Pillars - M16 ~ HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA




Cumulos globulares

This adden for the Celestia

3D Space Simulator can be found at
lestiamotherlode net




Nubes moleculares

Las fuerzas de presion y
magnetica impiden el colapso y
la gravitacional lo promueven.
En una nube en equilibrio

|:g = F.p+F_B . -

Por difusién ambipolar, las
cargas eléctricas se
redistribuyen, Fg decrece,

F, > F,tFgy la nube colapsa.

Primero el colapso es isotéermico
(temperatura = 10K).

Después se vuelve adiabatico, la
radiacion queda atrapada y la
nube se empieza a calentar.

IF(presion)

F(campo B




Teorema del Virial

Consideremos un sistema de particulas con masas ;v posiciones r; bajo 1a influencia de una fuerza
F, . Se puede demostrar que para configuraciones estaticas, la energia cinética del sistema es (Clavton 1968)

1
=—§_ZE-’: : (1)

donde para calcular F, debemos tomar en cuenta la mteraccion entre cada particula i con todas las demas
particulas del sistema. Considerando a la gravitacion como la unica fuerza de mteraccion, la fuerza entre dos
particulas 7 v j viene dada por

F __ Gm__:m__ (.;: - ] 1 2)

¥

donde r;; es la distancia entre particulas.
Por otro lado, 1a energia potencial gravitacional del sistema es

G
Q=Y —— . (3)
El teorema del irigl establece que un sistema estatico satisface
Q
K=-=. @
51 U es la energia interna, la energia total puede expresarse como
E=U+Q=U-2K . (5)

Como la energia total de la estrella debe conservarse, si la estrella se contrae, sélo la mitad
de la energia de amarre de los nucleones puede ser transformada en energia interna.

La otra mitad es utilizada en la produccion de radiacion que es eventualmente radiada al
espacio exterior.



Diagrama de Hertzsprung-Russel
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Contraccion de una estrella a la secuencia principal
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calentandose hasta o
que las fuerzas de “ ?f&//

presion balancean a
las gravitacionales y
la estrella alcanza la w0 \

secuencia principal. o3
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La luz que emite una estrella tiene un origen
gravitacional, termico o nuclear?




La luz que emite una estrella tiene un origen gravitacional?

La luminosidad L de una estrella es la energia emitida a través de su
radio R (ergs/s).
Si la estrella radia como un cuerpo negro de temperatura T, su

luminosidad es L=41 R?- a T4, donde a = constante de ngphan-
Boltzmann. De esta formula podemos estimar el radio de una estrella.

La luminosidad L se observa y la temperatura superficial T _;es una medida
del color de la estrella.

La energia total gravitacional de una estrella de masa M es
Q=Moo =GCM4R.

El tiempo de Kelvin que tardaria una estrella en emitir su energia
gravitacional que fue generada durante su fase de colapso gravitacional es:

T, = Q/L = GM2RL .

Para estrellas en la secuencia principal 1, = 10°8 afios.

El problema es que se sabe que objetos en la tierra y el universo han
existido desde hace unos 100 afios, de donde se puede concluir que la
fuente de energia basica del sol no es la gravitacional.



La luz que emite una estrella tiene un origen téermico?

« Se puede estimar 1, calculando directamente su energia térmica.

« La energia termica promedio de una mol de gas monoatdémico ideal
es

Errmioa=(3/2)NKsT .

térmica
« El factor 3 sale porque hay 3 grados de libertad.

 Sien lugar de ser monoatomico, el gas tiene un peso molecular y,
Su energia térmica promedio por gramo es

Ep . =(3/2)(N/H)KsT -

térmica”

« La energia termica total de la estrella es

_ Etérmica total ~ M Etérmica_ _
« Eltiempo 14 que la estrella tarda en radiar toda su energia térmica es
TK = Etérmica total /L

 Haciendo una estimacion de la temperatura promedio T, obtenemos
de nuevo 1, = 10°8 anos.

« Por consiguiente, la fuente de energia del sol no es gravitacional ni
térmica, veamos ahora el caso nuclear.



Reacciones nucleares

Una reaccion nuclear ocurre cuando una particula a interacciona o “golpea” un
nucleo X produciendo un nuevo nucleo Y y una particula b:

a+X=2>Y+b (1)

Las “particulas” a y b pueden ser protones, neutrones, fotones, particulas alfa
(nucleos de helio) o nucleos mas pesados. En general, se supone que los
“nucleos” Xy Y son mas pesados que las “particulas” a y b. En algunos casos
ay X0 byY pueden ser la misma particula o nucleo. Los productos pueden
también ser mas de dos particulas o nucleos. A la reaccion (1) la denotaremos
como X(a,b)Y .

Las reacciones nucleares liberan o absorben energia dependiendo de la
diferencia de las energias de amarre de los nucleos finales e iniciales. La
energia de amarre es la diferencia entre la masa de un determinado nucleo y
la suma de las masas de sus componentes.
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Reacciones nucleares

 Por ejemplo, la energia de amarre de un nucleo
de helio (*He) que contiene 2 protones y 2
neutrones es:

« Las reacciones basicas que fueron originalmente
propuestas fueron:

'H+'H—> ‘H+e +v
‘H+ H—> "He+y
"He+ "He —» ‘He +2'H



La luz que emite una estrella tiene un origen nuclear?

La fusion de M gramos de hidrogeno en helio libera una
energia = 0.007 Mc? .

Solo el = 10% de la masa en el centro de la estrella es
suficientemente caliente para transformar hidrogeno en
helio, por lo tanto

E.ucear = (1/10) 0.007 Mc?.
La escala de tiempo nuclear es por lo tanto
TK = Enuclear/ L.

Para estrellas de diversas masas, 1, = 10”-"" afos, de
donde se concluye que el sol si puede brillar por 1011
anos, obteniendo su energia de las reacciones nucleares
gue ocurren en su centro.

El hombre intento desarrollar una bomba atomica porque
tenian bastante seguridad que el sol brillaba gracias a
reacciones nucleares en su centro. Si este simple calculo
no hubiera salido, es posible que no se hubiera intentado
desarrollar una bomba atémica.

Despues de la bomba atomica se generaron plantas
nucleares de potencia.



Estrella recién formada

* La estrella deja de
contraerse cuando las
fuerzas de presion
balancean a las
gravitacionales, lo que
ocurre cuando se inician

H,He Neutro

H lonizado

reacciones nucleares en i MR SR
su centro. de' Helio

* En este punto la estrella
llega a su secuencia =777 |
principal de edad cero. 7 A woon g

+ Toda la estrella es D
homogénea con una //m/ ¥
composicion tipica Gy ey ¥
X=0.70, Z=102-104y Prioisartert

Y=1.0-X-Z.



Ecuaciones de evolucion estelar

La presion en la parte interior v exterior de la cdscara es P y P+dP, respectivamente.
Consideremos un pequefio elemento cilindrico de volumen 477 con un eje de longitud o paralele al radio
vector » del elemento de volumen 47 . La base del cilindro tiene drea 44 Lamasa interna a la cdscara es
Mo=M(r).

Figura 4. La cascara localizada entre » v » +dr tiene una masa interior A(r). Un elemento de

volumen se mantiene en equilibrio gracias al balance de la fuerza gravitacional v la fuerza debida a los
gradientes de presion.

La fuerzaradial F, definida en la Seccién 2 es
F, =Pd4—(P+dP)d4d=—dPd4 (10)
donde F, es la magnitud de la fuerza F,. Como la presion decrece hacia fuera, 4P es negativa, F, es

positiva v por consiguiente, la fuerza debida al gradiente de presion es radial dirigida al exterior de la
estrella. 51 dm es la masa del elemento de volumen v p su densidad, & = pddal v 1a magnitud de la fuerza

gravitacional F, sobre dm es

M.dm

F.=-G (11)
G -
La fuerza por unidad de volumen sobre el elemento dm es, por lo tanto,
) A
F_ _d_fn _ Gﬂzf ) (12)

cdddr ar ?



De la segunda lev de Newton,

F =masax acele:radirn=dma—j‘-r . (13)
P

por lo que, recordando que dddr =dhn/ o, podemos escribir la ecuacion de momento come

: M
&’ __dP_.pM

ar __&f 14
N ar dr o (14)
El volumen de la cdscaraentre r v » +dr es 47r°dr, por lo que la masa de la cdscara es

dm =47 pdr (15)
o bien

dm .

p =4:‘}“ . 16

dr . (16)

gue es nuestra ecuacion de continuidad.
8i 2(r) esla energia nuclear generada por gramo de material v por segundo v 5 la entropia del

material, entonces el cambio de energia por segumdo de la cdscara es

:
]

(cambio de energiapor| [volhimen de’|

plet)-1%
ar

= 4::'::1$‘p[£(:'} - T%]

\ segundo delacdscara | | lacdscara |

(17)

La luminosidad L se definié en la Seccion 1 como el flujo neto de energia por segundo de la estrella

0 de wna cdscara a wna cierta distancia » del centre de la estrella. 81 4L es la diferencia enire las
luminosidades de la parte superior e inferior de la cdscara. entonces de la Ec. (17) es claro que

el , [ as
—=dgrpl 8rnN-T— | . 18
= —amp| )15 . 1)

gue es nuestra ecuacion de balance de energia.



Definimos: p = densidad, p = presion, 7' = temperatura, v = velocidad,

@ = potencial gravitacional, J = densidad de corriente, B = campo magnético,
1 = permeabilidad, 1) = resistividad.
Las ecuaciones estandar MHD son:

P Ve (pv) =0,

ot
a(gf) +Ve(vpv-BB)+Vp+pVd = -V« B)B,
€ Ve (Ve+vp—BBeV—B xnd)— pvWWd = (Ve B)B e v,

ot

%w.(vs—sv)w-(;m = —(VeB)v,

1
J=FVXB,

V2D = 4nGp,
p=pp.7),

Radiative Transfer equation = mean intensity equation




Ecuaciones para las reacciones nucleares

 La variacion de la abundancia del elemento Xi
viene dada por la ecuacion:

P

dX. (Razonde produccion) (Razén de destruccion

dr

del elementoi | L del elemento i

AN

« Si hay muchos elementos y reacciones puede
ser mas complicado resolver el sistema de
reacciones nucleares que toda la hidrodinamica.

* El otro problema mas serio es si resolver la
dinamica acoplada a las reacciones nucleares o
de forma separada.

e Casi todo mundo lo hace de forma separada
pero por simplicidad, no porque este bien hecho.



Transporte de energia

Radiacion: La energia es
generada en el centro de la
estrella y lentamente transportada
a la superficie ya que sufre
dispersiones, absorciones,
emisiones, etc. Un fotdn solo viaja
unos pocos cm antes de sufrir
alguna interaccion. La superficie
de la estrella es donde los fotones
dejan de ser dispersados.

Conveccion: no existe una teoria
satisfactoria de conveccion y este
es uno de los problemas mas
serios de la teoria de evolucion
estelar y otras. En ingenieria se
usan modelos de turbulencia mas
sofisticados que los usados en
astrofisica que son 1D y con
muchas simplificaciones.




Quemado de Deuterio y los Tokamaks

1 Reacciones nucleares

D+D — 3He+n+33MeV
D+D — T+p+40 MeV
D+T — “He+n+17.6 MeV
D+*He — “He+ p+18.3 MeV
D+%Li — 2'He+ 224 MeV
p+*Li — 2'He+17.3 MeV

La reaccién que se contempla para la fusién en Tokamaks es la de D+T —* He+n+17.6 MeV,
porque su seccion transversal (ov) es mayor que las de D + D con respecto a la energia de los
deuterones. Las otras ocurren a temperaturas muy altas.

2 Reacciones en el Sol

Energia obtenida

p+p — D+et+v 0.4 MeV

et +e” — 2y 1 MeV

p+ D — SHe + ~ 5.5 Mev
SHe+3 He —» ‘He + 2p 12.85 MeV
p+2C — BN+v 1.95 MeV
13y — BC+et+v 1.57 MeV
p+13C S UN+~ 7.54 mEv
P+'n — B0+~ 7.35 MeV
p+* N —  12C+*' He 4.96 MeV



Quemado de hidrogeno en helio

« El proceso global es transformar 4 atomos de
hidrogeno (protones) en helio.

a) La reaccion proton-proton

En la cadena pp. dos protones forman un micleo de deuterio el cual reacciona con otro proton para formar
helio-3 a traves de las reacciones

'H+'H > *H+e +v (40)
'H+'H > He+y
El decaimiento beta que procede a la tasa mas grande se llama decaimiento permitido en €l cual dos leptones
(e, 0 e ,1) se emiten sin momento angular orbital:

Tn—>pte +
L in—>p+e +v @a1)

B ipon+te +v



Cadenas proton-protén (pp)

1) Cadena pp!:
'H+'H—> "H+e +v
‘H+'H—> "He+y
"He+ 'He —» ‘He+2'H

11) Cadena pp2:

"He+ ‘He — 'Be+y
"Be+e  — 'Litv

'Li+'H — “He+ “He
111) Cadena pp3:

'‘Be+'H— "B+y
‘B> *Be+e +v

*Be —» ‘He + ‘He



Ciclos CNO 1y 2

Ciclos CNO
La secuencia de reacciones del ciclo CN es

“C+'H—>"N+y
BN > PC+e” +v
C+'H>"N+y

_ 47
1-|-N+ IH_} IJO +}; ( )
0> N+e +v
"N+'H->"C+'He
Sumando las particulas antes y despues del ciclo se obtiene
“C+4'H—->"C+ "He+2e +2v (48)

El nicleo ?C no es repletado por el ciclo CNO y actia solamente como catalizador. Si el oxigeno
esta inicialmente presente las reacciones para el ciclo "NO son

"N+'H->"0+y

“O+'H->"F+y
"FoV"0+e" +v

"O+'H—- "N+ *He

(49)



Ciclos CNO 3y 4

Un tercer ciclo sugerido por Rolfs & Rodney (1974, 1975) y Rolfs & Trautvetter (1978). Las
reacciones para esta secuencia son

"O+'H->"F+y
“Fo5"0+e +v (50)
YO0+'H— "N+ ‘He
Una cuarta rama (Rose 1998) en el ciclo CNO es producida por las reacciones

"O+'H>"F+»

“F+'H—> 'O+ "He 5D
La consecuencia mas importante del ciclo CNO es la produccién de N.
La energia total ganada por el ciclo es de 14.97 MeV. La tasa de generacion de energia es
ecvo = EoPX X oo NTs EXP(_BI;_I 3) : (52)

donde e, y p estan dados en unidades cgs. X, ©s la suma de X.. X, y X,. B=152.28,

g, =8.6x 10% fu:lgu:l y
g, =1+0.0027;7 —0.007787; " —0.0001497; . (53)



Evolucion de estrellas durante el qguemado
de hidrogeno
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(a)

Quemado de helio y posteriores
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a) La reaccion triple alfa.

*He+ *He < Be
*Be+ ‘He— “"C+y (35)

La energia liberada por nicleo formado de “C es Q=7275 MeVy E,, =59x10" ergg'l.

Una vez que se ha construido por las reacciones 3-alfa una suficiente abundancia de *C, pueden
ocurrir posteriores capturas ¢, tales que, los micleos '*O, *Ne, ... son formados sucesivamente:

“C+'He—>"0+y
“O+*'He— “Ne+y
®Ne+ ‘He > *Mg+»

*Mg+ ‘He > *Si+»

(60)



Quemados avanzados

a) Quemado de carbono.

Para una mezcla de C y %0 ocurrira el quemado de carbono si la temperatura o densidad ascienden
suficientemente. El rango tipico de temperaturas para este quemado es 7; ~5-10.

La reaccion *C+ " C procede a través de estados excitados del nticleo **Mg el cual puede decaer
via varios canales.
"C+PC o> Mg+
— ®Mg +n
23
— “Na+p (64)
— "Ne+a

%0+ 2a

Los principales canales son “C("C,a)*Ne y “C(®C.p)”Na. los cuales ocurren con
aproximadamente igual tasa.

b) Quemado de oxigeno.

Para ¢l quemado de '°O la barrera de Coulomb es tan alta que es necesaria una temperatura T, = 1. Las
reacciones pueden proceder via diversos canales:
“0+"*0-> "S5 P+p
— 'S+n (66)

> 3Si+a—=>"P+et +v



NUMERO DE PROTONES
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Estado pre-supernova:

- Los quemados continuan rapidamente
hasta llegar a un nucleo de Fe y al no
haber energia nuclear disponible en el
nucleo de Fe-Ni, la estrella colapsa y
detona explosivamente.

- No todas las estrellas realizan todos
los quemados, estrellas muy masivas
colapsan y explotan como supernovas
después del quemado de helio, el
quemado C y O solo frena un poco el
colapso.
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Estrella en estado pre-supernova

Monburning hydrogen

Hydrogen fusion
Helium fusion
Carbon fusion

Oxygen fusion

Neon fusion

Magnesium ____
fusion

Silicon fusion

Iron ash



Quemado explosivo de hidrégeno

8
T<I0 K 10 K<T< 210K T>2:10K

Figura 14. Sistema de reacciones nucleares para el ciclo CNO fiio (T <10° K), tibio

(10° <T <2x10° K) vy caliente (T >2x10° K). Las lineas punteadas corresponden a las reacciones mas
lentas para cada temperatura.



7.2 Quemado explosivo de carbono v oxigeno.

Este tipo de quemado ocurre a temperaturas T ~ 2x10° ¥ v densidades p-10° g/cm’. El resultado de este
quemado depende de la composicion inicial del material v del factor de enriquecimiento de neutrones
N=(N-Z)(N+Z), donde N es el mimero promedio de neutrones v Z el mimero promedio de protones.
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Figura 15. Abundancia de micleos producidos durante el quemado explosive de C como funcién del

exceso de neutrones 77. X, /X: es la abundancia calculada en unidades de l1a abundancia del sol X5. La
region entre las lineas punteadas corresponde al rango de observaciones de donde se ve que el mejor ajuste
se obtiene para 107 < < 2% 107 (Audouze & Vauclair 1980).




Nucleosintesis de elementos pesados
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Figura 16. Fragmento de la Carta de nuclidos en donde, la abscisa corresponde al nimero de
neutrones N y la ordenada al nimero de protones Z . Los isobaros (nicleos con €l mismo nimero de masa

A ) se encuentran sobre diagonales. Las letras s, » y p denotan el proceso de formacion de un determinado
elemento.



Procesos de captura de neutrones

Los isobaros, elementos con la misma masa atomica 4 = N + Z , s¢ encuentran sobre las diagonales. Existe
una marcada diferencia entre nucleos con A4 par o impar. Las especies con 4 par pueden tener varios
isotopos estables. La diferencia entre niicleos se debe a la mayor estabilidad de los niicleos con 4 par.

Cuando un nucleo absorbe un neutron se transforma en un nuevo isotopo del mismo elemento con masa
atomica 4 +1. Podemos representar esta reaccion de la siguiente manera:

(Z,A)+n—>(Z,A+)+y (73)

El nuevo nucleo puede ser inestable a un determinado decaimiento £, que es la transformacion de

un neutroén en un protoén dentro del nucleo con la emision de un electron (e ) y un antineutrino (1: ),
(Z,4+1)>(Z+L4+1)+e +v. (74)

Si el nuevo nucleo es estable puede absorber un neutrdén para formar un nuevo isotopo (Z +1,4 +2).
Si no es estable, puede tener un decaimiento S o absorber un neutrén dependiendo de la intensidad de flujo
de neutrones.



Proceso s (slow o lento)

Un nucleo sigue absorbiendo neutrones mientras los nuevos 1sotopos sigan siendo estables; esto corresponde
a un movimiento horizontal hacia la derecha en la Carta de nuclidos.

Este proceso sigue hasta el momento que el nuevo isdtopo sea inestable a decaimiento S . Si el flujo de
neutrones no es intenso, el tiempo de decaimiento S es siempre menor que el tiempo de captura de
neutrones, es decir, el nucleo decae en lugar de absorber un neutron.

Por ejemplo, Sn absorbe neutrones hasta llegar a *'Sn que es inestable y decae a *'Sb que absorbe un

neutrén para transformarse en '“Sb, que es de nuevo inestable y decae a '*Te, que es estable y captura
varios neutrones antes de volverse inestable de nuevo. A este proceso se le llama lento o s ya que el proceso
de adicion de neutrones es lento y €l decaimiento /5 siempre ocurre antes que la captura de neutrones

cuando el nucleo es inestable.

Proceso r (rapid o rapido)

Si el flujo de neutrones es muy intenso, la escala de tiempo para captura de neutrones se vuelve menor que la
escala de tiempo para el decaimiento £ . Por consiguiente, el nicleo ( Z, 4 +1) captura otro neutron en lugar

de tener un decaimiento [ y se transforma por medio de la reaccion
(Z,A+1)+n—(Z,4+2)+y. (75)
De esta manera, se pueden sintetizar isotopos inestables cada vez mas pesados hasta que llegue el momento

que el tiempo de decaimiento £ se vuelva menor que el tiempo de captura de neutrones. Entonces los
decaimientos /3 se repiten hasta que el nicleo regresa a la zona de estabilidad.



Proceso p

Los dos mecanismos principales por medio de los cuales opera el proceso p son interacciones débiles y

reacciones con particulas energéticas. A temperaturas por arriba de 10° K los fotones son transformados en
pares electron-positron por medio de la reaccion

y—>e +te . (76)

Los positrones liberados en esta reaccion pueden ser utilizados en transformar neutrones en protones
a traves de las interacciones debiles

e +(4Z) > (4.Z+1)+v 77

7+H(AZ)>(A.Z+1)+e Iy (78)

Estos mecanismos transforman un nucleo s o » en un nucleo p (ver la Figura 18). Este tipo de

proceso p puede ocurrir en cualquier region estelar en donde la temperatura excede los ~10° K, por
ejemplo en zonas de quemado de oxigeno. Un niicleo s o » puede ser transformado en un nicleo p al ser
golpeado por una particula energetica que destruye parcialmente al nucleo original. Estos mecanismos
pueden explicar la formacion de elementos p . como por ejemplo, '*La. ' Ta, "W, ""Pt, ""Hg , etc.

A temperaturas alrededor de los 10° K, hay dos reacciones que pueden transformar nucleos s o r
en nicleos p:

(4.Z)+p—>(A+LZ+1)+y (79)

7+(4.Z) > (4-1LZ)+n (80)



_’

Figura 18. Mecanismos de produccion de elementos p a partir de nicleos de proceso s o 7.
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The progenitor of a Type Ia supernova
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...which spills gas onto the
Two normal stars The more massive secondary star, causing it to
are in a binary pair. star becomes a giant... expand and become engulfed.

The secondary, lighter star The common envelope is
and the core of the giant ejected, while the separation The remaining core of
star spiral inward within between the core and the the giant collapses and
a common envelope. secondary star decreases. becomes a white dwarf.

The aging companion The white dwarfs 4:‘ ass
star starts swelling, spilling increases until it reaches‘a ...causing the companion
gas onto the white dwarf. critical mass and explodes... star to be ejected away.




Supernova la- jen accion!

Candidate Progenitor Companion to Tycho’s Supernova 1572

L

Tycho

£ : . POSS2 ; " %
"', Chandra X-ray Observatory Hubble Space Telescope WFPC2

MNASA, ESA and P. Ruiz-Lapuente (University of Barcelona) STScl-PRC04-34




Porque las supernovas son tan brillantes?

Durante el guemado de hidrogeno se quema 10-15% de
la masa de H en He en 108-10 afios.

Durante una explosion de supernova se quema lo
mismo pero en unos 100 seg, el factor es = 10810
anos/100 seg = 101315

Después la luminosidad va cayendo lentamente.

Las capas exteriores de la supernova son expulsadas y
en el interior queda un remanente que puede ser un
agujero negro o un objeto compacto.

Todos los elementos pesados del universo son
formados durante explosiones de supernovas.

Hay fuertes incertidumbres en la hidrodinamica de este
tipo de explosiones, en particular en como modelar el
transporte de neutrinos.



Abundancia relativa a silicio de nucleos de procesos
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Taken from
Tumlinson,
Venkatesan &

Shull (2004)
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Fig. 1.— Observed element abundances for 63 metal-poor halo stars from McWilliam et al.
(1995), Carretta et al. (2002), and Cayrel et al. {2003). These stars range over [Fe/H] = -2
to —4. For duplicated stars, the higher-resolution data from Cayrel et al. (2003) are used.
In the upper panel, we compare the observed abundances to the theoretical yields for VNS
pair-instability superncvae from M = 140 — 260 M;,. These vields are plotted separately for
three ranges of stellar mass as indicated. Clearly, VMS of a single mass cannot explain the
observed vields. Also, the extreme odd-even effect predicted for VMS is not apparent in the
data. In the lower panel, we compare the observed abundances to the theoretical hypernova
vields of Cr, Mn, Co, and Zn from Umeda & Nomoto (2004), adjusted for small changes in
Y., and for all other elements from Umeda & Nomoto (2002), over the range M =1 — 50M;,
and Fg = 1 — 100. These yields provide a superior fit to the ohserved patterns, particularly
for the Fe-peak elements (Cr — Zn).
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From Big Bang to Humankind

The arrow of time, from origin of the Universe
to the present and beyond, spans several
major epochs throughout all of history.
Cosmic evelution is the study of

the many varied changes in the

assembly and composition

of energy, matter and
life in the thinning
and cooling
Universe.
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Algunos detalles de la evolucion
del universo

Tiempo = 0: Detona el universo.

0 < Tiempo < 100,000 anos: Periodo caliente del
universo, la temperatura baja de muy altas temperaturas
a aproximadamente 10,000 K.

Tiempo de la recombinacion: 100,000 anos, corrimiento
al rojo Z =1000, Temperatura = 10,000K, el universo se
recombina.

1000 < Z < 50-100 ; 104-107-8 afios : formacion
temprana del universo, estrellas masivas y muy masivas
sin metales.

Z=50-30 Reionizacion del universo.

Z < 50 Formacion de galaxias.
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Composicion del universo

El Universo esta hecho de:

Bariones 4 %

Materia oscura 23%

Energia oscura 73%




El principio: la época de Planck

Cuando t = 1043 seg, la temperatura del universo era

~ 1032 K. Los electrones no existian y menos los
atomos. Esta es la época de la llamada cosmologia
cuantica de la cual sabemos muy poco. La materia y
anti-materia coexistian en casi iguales cantidades, pero
eran dominadas por la energia de fondo del universo.

Las leyes actuales del universo no eran validas. Como
no existe una teoria cuantica de la gravedad, no se
entiende que ocurrid durante esta epoca.

Cuando t = 10-3° seg, la temperatura habia bajado a 1028
K. Se inicia la bariogénesis, donde los bariones son
formados e incluye los quarks y las particulas hechas de
quarks como los protones y neutrones.

Entre t = 10-3° y 10-32 seq, se tiene la inflacion del
universo. El universo crece de 10-2° a 102> meters.

Cuando t = 10-"" seg y su temperatura era 10'° K, dos de
las cuatro fuerzas fundamentales se desacoplaron: la
fuerza electromagnética y la fuerza debil.



La eépoca de las particulas

Cuando t = 10-° seg, la temperatura baja a = 103 K.

A esta temperatura se forman los leptones como son los
electrones y los neutrinos y los quarks siguen formando
bariones.

La temperatura todavia es muy alta para formar los
primeros atomos.

A esta época se le conoce como la transicion cuark-
hadron en la que los cuarks se combinan para formar
hadrones que son los bariones y los mesones.

Los hadrones interactiuan a través de la llamada fuerza
nuclear fuerte.



10° seg < t< 1 seg

* La razon neutron/proton
se mantiene en equilibrio
termico.

 Altiempot=1seq,la |:}+e —r 1+ V
temperatura es
ligeramente menor que
la diferencia de masa
neutron-proton, las
reacciones débiles se
vuelven mas lentas que
la expansion del
universo, y la razon
neutro-protdn se congela
en aproximadamente 1:6

N+€e «—p+V



t >1 seg

 Despues de 1 seqg, la unica reaccion que
cambia la abundancia de los neutrones es el
decaimiento del neutron.

« La vida media del neutron a este tiempo es
615 seg. Si posteriormente no hubiera mas
reacciones, el universo estaria compuesto
solo de hidrégeno.

Nn—p+€ +V



Formacion de Deuterio

« La reaccion que preserva los neutrones es la
formacion de deuterio (H?).

« Esta reaccion es exotérmica con una diferencia de
energia de 2.2 MeV, pero como los fotones son
billones de veces mas numerosos que los protones,
la reaccion no ocurre hasta que la temperatura del
universo cae a 1 billon de Ko kT = 0.1 MeV,
aproximadamente 100 seg despues del Big Bang. A
este tiempo la razén neutron-proton es
aproximadamente 1:7.

D+Ne—d+7y



Formacion de He

d+n —H + Y
* Una vez que se forma el

deuterio, se sigue con la |-|3 +p — |‘|E£1 + Y
formacion de He3 y He* y 3
formas radiactivas de d+p —He +vy

hidrogeno (H3).
« Estas reacciones solo
van en una direccion

He® + n —iHE4+'}’

porque el nucleo de He? d+d — He® + n
es 28 Mev mas estable
que el del deuterio y la d+d — H3 4 D

temperatura ha caido a

KT = 0.1 MeV = 108 K. B d —Het 4

He® +d — He* +p



Efecto neto de formacion de Helio

El efecto neto de las reacciones es transformar dos
deuterios en un nucleo de helio. La temperatura baja
tanto que la formacion de helio cesa y queda una razon
D/H muy baja = 10-°, sin embargo en estrellas este
factor es = 10-18

Casi todos los neutrones en el universo son
incorporados en He# .

La razon neutron-proton al momento de la formacion de
deuterio es 1:7 y esto produce que aproximadamente el
25% del universo sea He*.

d+d —He" +7v



Formacion de otros elementos ligeros
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; Realmente el
modelo estandar
del universo
predice la
produccion
primordial de

elementos ligeros?
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Figure 2.5: Final abundances produced by standard big
bang models (from Wagoner 1973b).
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Figure 2.6: Final abundances produced by models with

E = 142, 2, compared with abundances produced by the

standard model (dashed curwves).
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NONNUCLEOSYNTHETIC CONSTRAINTS ON THE BARYON DENSITY AND OTHER
COSMOLOGICAL PARAMETERS

GARY STEIGMAN,>? Naova Hata,® AND James E. FELTEN*?
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This controversy has been sharpened by new obser-
vations giving the deuterium abundances on various lines of
sight to high-redshift QSOs. These data should yield the
primordial D abundance, but current results span an Ordf{
of magnitude. The low values, D/H by number ~2 x 107
(Tytler, Fan, & Burles 1996; Burles & Tytler 1996), coIre:
sponding to #,, &~ 7 in the standard model, have beel
revised slightly upward [D/H ~ (3-4) x 10~° (Burles &
Tytler 1997, 1998a, 1998b); n,, ~ 5], but it still Sﬁfms
impossible to reconcile the inferred abundance of “B¢
(Yp ~ 0.234; Olive & Steigman 1995, hereafter OS) with
standard BBN for this large value of #,, (which iﬂ}PIJES
Yapn & 0.247) unless there are large systematic errors i fh;
“He data (cf. Izotov, Thuan, & Lipovetsky 1994, 1997). Suca}
low D/H values have also been challenged on observatmﬂ&
grounds by Wampler (1996) and by Songaila, Wampler: &
Cowie (1997), and deuterium abundances nearly an order @



_ fﬁ?;ﬁi;ﬁ ;:D{-“‘d 2-"but modelers of Galactic chemical evolu-

tion have a major puzzle: How has the Galaxy reduced D
rom its high primordial value to its present (local) low
salue without prpducmg too much “He (Steigman & Tosi
1995), without using up too much interstellar gas (Edmunds
1994; Prantzos 1996), and without overproducing heavy
oJements (cf. Tosi 1996 and references therein)? It appears
that 710, although known to order of magnitude, may be
among the less well known casmqlogma_l parameters at
present. Despite this, large modern simulations that EKPIOI’E
other cosmological parameters are often limited to a single
value of ;0 = 3.4 (e.g., Borganiet al. 1997).

In this situation it may be instructive, as a thought
experiment, to abandon nucleosynthetic constraints on 7,
entirely and ask the question, If we put n,, onto the same
footing as the other cosmological free parameters and apply
joint constraints on all these parameters based on other
astronomical observations and on theory and simulation,
what values of 77,, and the other parameters are favored?
This may indicate the most promising avenue to a

resolution of the controversy over n4,.
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Produccion no cosmoldgica de
deuterio

THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 212:595-601, 1977 March 15
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DEUTERIUM PRODUCTION BY HIGH-ENERGY PARTICLES

RicuArD 1. EPSTEIN

Center for Astrophysics, Harvard College Observatory and Smithsonian Astrophysical Observatory
Received 1976 August 25

ABSTRACT

The production of the cosmic abundance of deuterium by high-energy spallation reactions
is examined. The large energy requirements and the concomitant production of other nuclei
and y-rays impose severe constraints on this sort of mechanism. Violent pregalactic events, which
might occur shortly after recombination or in early quasar-like objects, are found to be possible

sites for deuterium production. Some constraints on the origin of the diffuse y-ray background also
are obtained.

Subject headings: cosmology — deuterium — gamma rays: general — nucleosynthesis



Produccion primordial de
elementos ligeros: D, Li, Be y B.

» EXxiste creciente evidencia de que el modelo estandar
caliente del universo no puede explicar la formacion
de los elementos ligeros y este es uno de los
soportes basicos de este modelo.

« En particular hay evidencia de problemas con el D.

 Este es un problema que recientemente se le ha
dado poco importancia por otros temas
cosmolodgicos.
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