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Sistemas y escalas del Universo

• Cometas ≈ toneladas ≈ 10-25 M(sol)
• Planetas ≈ 10-5 M(sol) 
• M(sol) = 1.989 x 1033gr
• Estrellas ≈ (0.1-100) M(sol)
• Cúmulos de estrellas ≈ 103-6 M(sol) 
• Galaxias ≈ 109-12 M(sol)
• Cúmulos de galaxias ≈ 1015 M(sol) 
• Supercumulos de galaxias …
• Universo













Antares es la 15ava estrella mas brillante en el cielo. Está a más de 1000 años luz.

















Agujero negro



Nubes Moleculares con 10,000 a 
1,000,000 M(sol)



Nubes moleculares





Cúmulos globulares



Cúmulos abiertos



La idea de la Fragmentación Jerárquica 
de Hoyle (1953).







Galaxias ≈ 109-12 M(sol) ≈





Estructura y componentes de 
nuestra Galaxia:





La Vía Láctea:



Halo de materia oscura



El Centro de Nuestra Galaxia





El Centro de Nuestra Galaxia



Pero las galaxias no están aisladas:



Pares Aislados de Galaxias



Las antenas (dos galaxias en interacción)



Galaxias Activas



Cúmulos de 
Galaxias: 
nuestro 

Grupo Local



Galaxias en Grupos Compactos: 
ejemplo el Quinteto de Stephan



Cúmulo de galaxias:0024+1654
Ejemplo de lente gravitacional:
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Las ecuaciones de dinámica de 
fluidos

• Ecuación de continuidad.
• Ecuación de momento.
• Ecuación de energía.
• Ecuaciones de estado.
• Transporte de energía (radiación, 

convección o conducción).
• Reacciones nucleares.
• Reacciones químicas.



Porque son tan demandantes cálculos 
numéricos de dinámica de fluidos?

• Supongamos el cubo 
computacional es divido 
en 1000x1000x1000=109

celdas.  Si tenemos 10 
ecuaciones, entonces 
tenemos un sistema de 
1010 variables o 
ecuaciones y hay que 
integrarlo en el tiempo 
quizás 105-6 veces.



Como hacemos las simulaciones?

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

• Con métodos matemáticos muy 
poderosos.

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

• Grandes grupos de trabajo.





Visualización y realidad virtual



Universo a gran escala



Viaje por el espacio intergaláctico 1



Viaje por el espacio intergaláctico 2



Evolución de cúmulo de galaxias



Colisión de galaxias



Técnicas de Visualización 1



Técnicas de Visualización 2



Flujo de petróleo en Tuberías











Flujo atmosférico 1



Flujo atmosférico 2



Explosión de una supernova



Fragmentación de un filamento









Deformación 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



Impacto de 
cuña sobre 

una superficie 
libre (agua): 
Oget et. al. 

2005



Impactos de 
sólidos: grupo de 
Los Alamos con 

Sphinx



Cantidades físicas

• Cada elemento de volumen tiene una 
posición r=(x,y,z) y una masa m.

• Como función del tiempo tenemos que 
determinar diversas cantidades como son 
velocidad, densidad, presión, energía 
interna, composición química, etc.

• El sistema puede estar cerrado o puede 
haber intercambio de masa o energía.



Ecuaciones: continuidad
Ecuación de continuidad o de conservación de masa 
para un sistema aislado es:

Si el sistema tiene intercambio de masa al exterior dado 
por una función f(r), la ecuación de continuidad es:

Una formulación mas simple es requerir de alguna manera 
que la masa se conserva.



Ecuaciones: momento
Esta podría ser una formulación de la segunda ley de 
Newton o algo equivalente:

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



Ecuaciones: momento con MHD





Mas física
• Hay que adicionar una ecuación de estado que 

por ejemplo relaciona la presión con la densidad 
y temperatura.  Para algunas mezclas, como por 
ejemplo el petróleo la ecuación de estado puede 
ser muy complicada.

• Se requiere también una ecuación de balance 
de energía.

• Se puede tener una composición química 
complicada con diversas reacciones químicas 
y/o nucleares.



Efectos incluidos en modelos de 
reacciones en el  medio interestelar

• Procesos de colisión
• Procesos de ionización
• Ionización colisional de H
• Ionización colisional de He y He+
• Recombinación radiativa de H y 

He+
• Formación de hidrógeno molecular 

via H-
• Formación de H2+
• Formación de H2 vía H2+ 
• Intercambio de carga entre 

hidrógeno molecular y H+
• Disociación de hidrógeno molecular 

por electrones
• Disociación de hidrógeno molecular 

por hidrógeno neutro

• Separación colisional de H- por 
electrones

• Separación colisional de electrones 
de H- e hidrógeno neutro.

• Neutralización mutua entre H- y H+.
• Formación de H2+ en colisiones de 

H- y H+.
• Recombinación disociativa de H2+ 

por electrones lentos.
• Neutralización entre H2+ y H-
• Fotoionización de H, He y He+.
• Foto separación de H-.
• Fotoionización de hidrógeno 

molecular.
• Fotodisociación de H2+ y H2
• Fotodisociación directa de H2
• Otros efectos menores



Cadena de reacciones nucleares durante el 
quemado estelar de hidrógeno y helio



Ciclos avanzados de reacciones nucleares:



Que mas?
• Transporte de energía puede ser por 

convección, conducción o trasporte radiativo.
• Los elementos pueden estar en diversos 

estados de ionización y se debe calcular la 
fracción de cada elemento en cada estado.

• El sistema puede o no ser viscoso.
• Incluir efectos de tensión superficial.
• El fluido puede ser monofásico o multifásico.
• El modelado de las condiciones de frontera 

puede ser muy complicado.



Métodos: Diferencias Finitas
• Las ecuaciones diferenciales son reemplazadas 

por ecuaciones de diferencias. 
• El sistema de coordenadas puede ser 

cartesianos, esférico, cilíndrico o algún sistema 
de referencia especial.  El sistema de 
coordenadas se debe adaptar al sistema bajo 
estudio.

• Es buen método pero para problemas con física 
y/o geometría complicada es difícil de 
implementar.  Esta es la gran deficiencia de este 
método.



Métodos: Hidrodinámica de Partículas 
Suavizadas (SPH)

• Cada elemento de volumen es reemplazado por una partícula.
• El método SPH es un método de partículas 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 dinámica 
de fluidos donde el fluido es representado por partículas que siguen 
el movimiento del fluido.

• Las ecuaciones de momento y energía son ecuaciones 
diferenciales ordinarias que son fáciles de entender y aplicar.

• El método SPH puede manejar física complicada en tres 
dimensiones y problemas con geometría altamente irregular.

• La longitud h de resolución o suavizado de las partículas es función 
de la densidad local del sistema. Cada partícula 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



Otros Métodos
• Método de elemento finito: muy usado por 

ejemplo para cálculo de estructuras y 
otros modelos.

• Métodos espectrales.
• Otros métodos: hay una cantidad muy alta 

de métodos para diversos tipos de 
problemas.

• Métodos híbridos:  se utilizan varios 
métodos al mismo tiempo para la solución 
de un mismo problema.



Que tantos recursos de cómputo son 
requeridos?

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

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

• Además tenemos que integrar en el tiempo por entre 
10,000 a 1,000,000 de pasos de integración.

• Para esto es para lo que se requiere el supercómputo.
• La solución de un problema de este tipo requiere por un 

lado de algoritmos muy inteligentes y por otro la 
ejecución paralela de los programas.



Mejores algoritmos: código de árbol en SPH

• Una búsqueda simple 
requiere un tiempo de 
cómputo que va como N2,
donde N es el número de 
partículas.  

• Para aumentar de 103 a 106

partículas, el tiempo de 
cómputo aumenta de 106 a 
1012, o sea se incrementa 
por un factor de 1,000,000!! 

• Modelar un sistema con 
100 millones de partículas es 
imposibles ni con las 
mayores 
supercomputadoras. 



Mejores algoritmos: código de árbol en SPH

• Con el código de árbol 
el tiempo de procesador 
escala como NLogN.

• Si se incrementa el 
número de partículas 
de103 a 106 , el 
tiempo de cómputo 
solo aumenta por un 
factor de 1000, que 
si es alcanzable por 
los sistemas 
actuales de 
cómputo. 



Mejores algoritmos
• En diferencias finitas hay algo equivalente que son 

los métodos adaptivos con mallas múltiples.
• Algunas mejoras recientes es que se utiliza los 

llamados solucionadores de Riemann.



Centro de Supercomputo



Unión de computadoras a nivel internacional 
y Grids



Programación 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 comunicación 

que muchos programas actuales usan para enviar información 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 modelación de grandes aplicaciones de dinámica de 
fluidos no es muy útil.

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

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

• La implementación de algunos algoritmos no es fácil.



Conclusiones

• La Dinámica de Fluidos Computacional ha 
logrado grandes avances en años recientes y es 
la herramienta básica para avances en muchas 
ramas de la ciencia y la tecnología.

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

• La visualización es una herramienta básica para 
poder entender los sistemas bajo estudio.
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La noche estrellada - Vincent van Gogh (1889)



Formación estelar



Cúmulos globulares



Nubes moleculares
• Las fuerzas de presión y 

magnética impiden el colapso y 
la gravitacional lo promueven. 

• En una nube en equilibrio         
Fg ≈ Fp+FB . .

• Por difusión ambipolar, las 
cargas eléctricas se 
redistribuyen, FB decrece,         
Fg > Fp+FB y la nube colapsa.

• Primero el colapso es isotérmico 
(temperatura  ≈ 10K).

• Después se vuelve adiabático, la 
radiación queda atrapada y la 
nube se empieza a calentar.



Teorema del Virial

Como la energía total de la estrella debe conservarse, si la estrella se contrae, sólo la mitad 
de la energía de amarre de los nucleones puede ser transformada en energía interna. 
La otra mitad es utilizada en la producción de radiación que es eventualmente radiada al 
espacio exterior.



Diagrama de Hertzsprung-Russel



Contracción de una estrella a la secuencia principal

• La nube se contrae 
lentamente, 
calentándose hasta 
que las fuerzas de 
presión balancean a 
las gravitacionales y 
la estrella alcanza la 
secuencia principal.



La luz que emite una estrella tiene un origen 
gravitacional, térmico o nuclear?



La luz que emite una estrella tiene un origen gravitacional?

• La luminosidad L de una estrella es la energía emitida a través de su 
radio R (ergs/s).

• Si la estrella radia como un cuerpo negro de temperatura Teff , su 
luminosidad es L=4π R2 . a T4

eff , donde a = constante de Stephan-
Boltzmann.  De esta fórmula podemos estimar el radio de una estrella.

• La luminosidad L se observa y la temperatura superficial Teff es una medida 
del color de la estrella.

• La energía total gravitacional de una estrella de masa M es 

Ω = M Фg = GM2/R .

• El tiempo de Kelvin que tardaría una estrella en emitir su energía 
gravitacional que fue generada durante su fase de colapso gravitacional es:   

τK = Ω/L = GM2/RL .

• Para estrellas en la secuencia principal τK ≈ 105-8 años.  
• El problema es que se sabe que objetos en la tierra y el universo han 

existido desde hace unos 109-10 años, de donde se puede concluir que la 
fuente de energía básica del sol no es la gravitacional.



La luz que emite una estrella tiene un origen térmico?

• Se puede estimar τK calculando directamente su energía térmica.
• La energía térmica promedio de una mol de gas monoatómico ideal 

es
Etérmica=(3/2)NAkBT .

• El factor 3 sale porque hay 3 grados de libertad.
• Si en lugar de ser monoatómico, el gas tiene un peso molecular µ, 

su energía térmica promedio por gramo es

Etérmica=(3/2)(NA/µ)kBT .

• La energía térmica total de la estrella es
Etérmica total= M Etérmica

• El tiempo τK que la estrella tarda en radiar toda su energía térmica es
τK = Etérmica total / L

• Haciendo una estimación de la temperatura promedio T, obtenemos 
de nuevo τK ≈ 105-8 años. 

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



Reacciones nucleares
• Una reacción nuclear ocurre cuando una partícula  a interacciona o “golpea” un 

núcleo X produciendo un nuevo núcleo Y y una partícula b:
a + X Y+b  (1)

• Las “partículas” a y b pueden ser protones, neutrones, fotones, partículas alfa 
(núcleos de helio) o núcleos más pesados. En general, se supone que los 
“núcleos” X y Y son más pesados que las “partículas” a y b. En algunos casos   
a y X ó  b y Y pueden ser la misma partícula o núcleo. Los productos pueden 
también ser más de dos partículas o núcleos. A la reacción (1) la denotaremos 
como X(a,b)Y .

• Las reacciones nucleares liberan o absorben energía dependiendo de la 
diferencia de las energías de amarre de los núcleos finales e iniciales. La 
energía de amarre es la diferencia entre la masa de un determinado núcleo y    
la suma de las masas de sus componentes. 



Reacciones nucleares
• Por ejemplo, la energía de amarre de un núcleo 

de helio (4He) que contiene 2 protones y 2 
neutrones es:

EB=(1/4) (2Mp+2Mn-M4)c2

• Las reacciones básicas que fueron originalmente 
propuestas fueron:



La luz que emite una estrella tiene un origen nuclear?

• La fusión de M gramos de hidrógeno en helio libera una 
energía ≈ 0.007 Mc2 .

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

Enuclear = (1/10) 0.007 Mc2.
• La escala de tiempo nuclear es por lo tanto

τK = Enuclear / L .
• Para estrellas de diversas masas, τK ≈ 107-11 años, de 

donde se concluye que el sol si puede brillar por 1011

años, obteniendo su energía de las reacciones nucleares 
que ocurren en su centro.

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

• Después de la bomba atómica se generaron plantas 
nucleares de potencia.



Estrella recién formada
• La estrella deja de 

contraerse cuando las 
fuerzas de presión 
balancean a las 
gravitacionales, lo que 
ocurre cuando se inician 
reacciones nucleares en 
su centro.

• En este punto la estrella 
llega a su secuencia 
principal de edad cero.

• Toda la estrella es 
homogénea con una 
composición típica 
X=0.70, Z=10-2-10-4 y 
Y=1.0-X-Z .



Ecuaciones de evolución estelar







Ecuaciones para las reacciones nucleares
• La variación de la abundancia del elemento Xi

viene dada por la ecuación:

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

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

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



Transporte de energía

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

• Convección: no existe una teoría 
satisfactoria de convección y este 
es uno de los problemas mas 
serios de la teoría de evolución 
estelar y otras.  En ingeniería se 
usan modelos de turbulencia mas 
sofisticados que los usados en 
astrofísica que son 1D y con 
muchas simplificaciones.    



Quemado de Deuterio y los Tokamaks



Quemado de hidrógeno en helio
• El proceso global es transformar 4 átomos de 

hidrógeno (protones) en helio.



Cadenas protón-protón (pp)



Ciclos CNO 1 y 2



Ciclos CNO 3 y 4



Evolución de estrellas durante el quemado 
de hidrógeno











Quemado de helio y posteriores



Quemado de 
Helio



Quemados avanzados



Quemado de Silicio



Estado pre-supernova:
- Los quemados continúan rápidamente 
hasta llegar a un núcleo de Fe y al no 
haber energía nuclear disponible en el 
núcleo 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. 



Estrella en estado pre-supernova



Quemado explosivo de hidrógeno





Nucleosíntesis de elementos pesados



Procesos de captura de neutrones



Proceso s (slow o lento)

Proceso r (rapid o rapido)



Proceso p



Proceso p



Trayectorias en la Carta de Nucleidos de captura 
de neutrones para el proceso s y el proceso r



Supernova 1987a



Supernova SN 2006gy





Supernova Ia- ¡en acción!



Porque las supernovas son tan brillantes?

• Durante el quemado de hidrógeno se quema  10-15% de 
la masa de H en He en 108-10 años.

• Durante una explosión de supernova se quema lo 
mismo pero en unos 100 seg, el factor es ≈ 108-10

años/100 seg ≈ 1013-15  

• 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 hidrodinámica de este 
tipo de explosiones, en particular en como modelar el 
transporte de neutrinos.



Abundancia relativa a silicio de núcleos de procesos  
s, r o p como función del número de masa A



Taken from 
Tumlinson, 

Venkatesan & 

Shull (2004)
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Edwin Hubble

v = Ho r

atleta

Ley de Hubble

-astrónomo-boxeador-abogado
-maestro de español-astrónomo...







Algunos detalles de la evolución 
del universo

• Tiempo = 0:  Detona el universo.
• 0 < Tiempo < 100,000 años: Período caliente del 

universo, la temperatura baja de muy altas temperaturas 
a aproximadamente 10,000 K.

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

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

• Z=50-30 Reionización del universo.
• Z < 50 Formación de galaxias.







Composición del universo

El  Universo esta  hecho de:

Bariones 4 %

Materia oscura 23%

Energía oscura 73%



El principio: la época de Planck

• Cuando t ≈ 10-43 seg, la temperatura del universo era     
≈ 1032 K.  Los electrones no existían y menos los 
átomos.  Esta es la época de la llamada cosmología 
cuántica de la cual sabemos muy poco. La materia y 
anti-materia coexistían en casi iguales cantidades, pero 
eran dominadas por la energía de fondo del universo.

• Las leyes actuales del universo no eran válidas.  Como 
no existe una teoría cuántica de la gravedad, no se 
entiende que ocurrió durante esta época.

• Cuando t ≈ 10-35 seg, la temperatura había bajado a 1028

K. Se inicia la bariogénesis, donde los bariones son 
formados e incluye los quarks y las partículas hechas de 
quarks como los protones y neutrones. 

• Entre t ≈ 10-35 y 10-32 seg, se tiene la inflación del 
universo. El universo crece de 10-25 a 10+25 meters.

• Cuando t ≈ 10-11 seg y su temperatura era 1016 K, dos de 
las cuatro fuerzas fundamentales se desacoplaron: la 
fuerza electromagnética y la fuerza debil.



La época de las partículas

• Cuando t ≈ 10-6 seg, la temperatura baja a ≈ 1013 K.
• A esta temperatura se forman los leptones como son los 

electrones y los neutrinos y los quarks siguen formando 
bariones.

• La temperatura todavía es muy alta para formar los 
primeros átomos.

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

• Los hadrones interactúan a través de la llamada fuerza 
nuclear fuerte.



10-6 seg < t< 1 seg

• La razón neutrón/protón 
se mantiene en equilibrio 
térmico.

• Al tiempo t = 1 seg, la 
temperatura es 
ligeramente menor que 
la diferencia de masa 
neutrón-protón, las 
reacciones débiles se 
vuelven mas lentas que 
la expansión del 
universo, y la razón 
neutro-protón se congela 
en aproximadamente 1:6



t >1 seg

• Después de 1 seg, la única reacción que 
cambia la abundancia de los neutrones es el 
decaimiento del neutrón.

• La vida media del neutrón a este tiempo es 
615 seg. Si posteriormente no hubiera mas 
reacciones, el universo estaría compuesto 
sólo de hidrógeno. 



Formación de Deuterio 
• La reacción que preserva los neutrones es la 

formación de deuterio (H2).
• Esta reacción es exotérmica con una diferencia de 

energía de 2.2 MeV, pero como los fotones son 
billones de veces mas numerosos que los protones, 
la reacción no ocurre hasta que la temperatura del 
universo cae a 1 billón de K ó kT = 0.1 MeV, 
aproximadamente 100 seg después del Big Bang.  A 
este tiempo la razón neutrón-protón es 
aproximadamente 1:7. 



Formación de He

• Una vez que se forma el 
deuterio, se sigue con la 
formación de He3 y He4 y 
formas radiactivas de 
hidrógeno (H3).

• Estas reacciones solo 
van en una dirección 
porque el núcleo de He4

es 28 Mev mas estable 
que el del deuterio y la 
temperatura ha caído a 
kT = 0.1 MeV ≈ 108 K. 



Efecto neto de formación de Helio

• El efecto neto de las reacciones es transformar dos 
deuterios en un núcleo de helio. La temperatura baja 
tanto que la formación de helio cesa y queda una razón 
D/H muy baja ≈ 10-5, sin embargo en estrellas este 
factor es ≈ 10-18 .

• Casi todos los neutrones en el universo son 
incorporados en He4 .  

• La razón neutrón-protón al momento de la formación de 
deuterio es 1:7 y esto produce que aproximadamente el 
25% del universo sea He4. 



Formación de otros elementos ligeros



Comparación con datos observacionales



¿Realmente el 
modelo estándar 

del universo 
predice la 

producción 
primordial de 

elementos ligeros?







Producción no cosmológica de 
deuterio



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

• Existe creciente evidencia de que el modelo estándar 
caliente del universo no puede explicar la formación 
de los elementos ligeros y este es uno de los 
soportes básicos 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 
cosmológicos.
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