
Capítulo 5

Astrofísica Nuclear

5.1. Nucleosíntesis del Big-Bang (BBN)
El modelo más aceptado actualmente sobre el origen del Universo se conoce

con el nombre del Modelo de la Gran explosión lo del Big-Bang. Este modelo se
basa en la suposición de que en un instante inicial el universo estaba reducido
a un punto de densidad y temperatura infinita, conocido con el nombre de sin-
gularidad inicial (es de hecho una singularidad matemática en las ecuaciones de
Einstein). Los fundamentos de este modelo son una serie de observaciones experi-
mentales realizadas a lo largo del siglo pasado junto con una serie de propiedades
experimentales de núcleos y partículas experimentales y el Modelo Standard de
partículas elementales. Ingredientes no estándar como supersimetrías e inflación
dan variedades diferentes de modelos del Big Bang.

5.1.1. La ley de Hubble
La observación principal en la que se fundamenta el modelo se debe a Hubble,

quien descubrió que el espectro de las galaxias está corrido hacia el rojo, es decir
cualquier raya espectral proviniente de una estrella lejana tiene una frecuencia
menor que la que se observa en la Tierra. En los últimos decenios se ha demos-
trado que el corrimiento hacia el rojo de una estrella dada es independiente de
la frecuencia de la línea espectral dada, y que es el mismo en los dominios de
radiofrecuencia, infrarojo, visible, ultravioleta y X. Este corrimiento hacia el rojo
se debe únicamente al movimiento de alejamiento de las galaxias y no a efectos
gravitacionales. Existe cuna correlación entre la velocidad de alejamiento de las
galaxias y su velocidad, siendo las más distantes las que se alejan más deprisa.
esto se puede escribir en la forma conocida como ley de Hubble:

v = Hd

donde v es la velocidad de alejamiento de las galaxias, d es su distancia y H
es una constante de proporcionalidad cuyo valor exprerimental es H = 72 ± 7
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Figura 5.1: Ley de Hubble

km/s ·Mpc (1 Mpc = 3,26× 106 años luz).

Si R es una distancia típica del Universo, tenemos

H =
1

R

dR

dt

Si la velocidad de expansión no es constante, la constante de Hubble es una
función del tiempo,H = H(t).

Las ecuaciones de Einstein de la Relatividad General

Rµν −
1

2
gµνR = 8πGNTµν + Λgµν

en el caso de un fluido perfecto

Tµν = −pgµν + (p + ρ)uµuν

conducen a las ecuaciones de Friedmann-Lemaître

H2 ≡
(

Ṙ

R

)2

=
8πGNρ

3
− k

R2
+

Λ

3
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y
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Λ

3
− 4πGN

3
(ρ + 3p)

donde H(t) es la constante de Hubble, Λ es la constante cosmológica, p y ρ la
presión y la densidad del Universo y k puede valer 1,−1 ó 0 según que el Uni-
verso sea cerrado, abierto o plano. GN es la constante de gravitación de Newton
GN = 6,67 × 10−11N ·m2/kg2. Si suponemos que la velocidad de expansión ha
sido constante, El radio del Universo satisface R = H−1v por lo que la edad del
Universo es t = R/v = H−1 = 13,9± Gy (1 Gy= 109años). Cálculos más precisos
que tienen en cuenta la variación observada de la constante de Hubble con la
distancia dan 12Gy, mientras que estudios de formación de la estructura a gran
escala del Universo y la radiación de fondo dan T = 13,7 ± 0,2 Gy.

En el origen del Universo, debido a la elevada temperatura, todas las partículas
eran esencialmente ultrarelativistas

E = pc = hc/λ

La longitud de onda de los cuantos cumple λ ∝ 1/R, mientras que el número de
cuantos por unidad de volumen satisface n ∝ 1/R3. Por lo tanto, la densidad de
energía de radiación debe de variar como ρr = En ∝ 1/R4. Si escribimos ρr =
C/R4, podemos integrar la ecuación de Friedmann. Suponemos un Universo plano
y que la constante cosmológica se anula. Ponemos en primer lugar la densidad
de energía en función del radio del Universo, para obtener el radio en función del
tiempo

H =
Ṙ

R
=

√
8πGNρ

3
=

√
8πGNC

3

1

R2

que integrando con respecto al tiempo, previa separación de variables, da

R2/2 =

√
8πGNC

3
t

o lo que es lo mismo

1

t
=

√
32πGNC

3R4
=

√
32πGNρr

3

que da una relación entre edad del Universo y densidad de energía para un uni-
verso donde domina la radiación, es decir la energía está en forma de partículas
ultrarelativistas. Si suponemos un universo en equilibrio termodinámico com-
puesto por fotones (veremos más adelante que la relación de fotones a bariones
es 1010) tenemos la relación entre densidad de radiación y temperatura dada por

ρr =
8π5k4

15c3h3
T 4
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donde la constante de Boltman k = 8,6171 · 10−11MeV. Esta ley se obtiene tam-
bién suponiendo que el universo se comporta como un cuerpo negro. El flujo de
energía radiada Wr está ligada con la temperatura a través de la ley de Stefan-
Boltzmann

Wr = σT 4

que a su vez está ligado con la densidad de energía del cuerpo negro por

ρr =
4σ

c
T 4 (5.1)

con σ = 5,67×10−8 W/m2 ·K4 . Tenemos una relación entre la edad del Universo
y la temperatura del mismo

t =

√
3c3

128πGσT 4

Introduciendo valores numéricos obtenemos las relaciones

T [K] =
1,52 · 1010

√
t[s]

(5.2)

ρr = 4,7 · 10−51T 4 GeV · fm−3 =
2,38 · 10−10

t2
GeV · fm−3

5.1.2. La radiación de fondo del Universo
En 1964 Arno Penzias y Robert Wilson encontraron un ruido de fondo en

la zona de radiofrecuencias de 7.35 cm, en un receptor de microondas de alta
sensibilidad que diseñaron para medir radioemisiones provinientes de la Via Lac-
tea, del que no encontraron ninguna causa aparente. Finalmente demostraron
que dicho ruido de fondo correspondía a una radiación que provenía de todas las
direcciones del Universo. Demostraron asímismo que la intensidad de radiación
den función de la longitud de onda tenía una forma exponencial similar a la emi-
tida por un cuerpo negro y correspondia a una temperatura de 3,1± 0,1 K. Esto
estaba de acuerdo con una temperatura de fondo predicha por Dicke de acuerdo
con la teoría del Big Bang. En 1970 se aceptó que esta radiación de fondo era una
reliquia del Big-Bang. En 1990 El detector FIRAS del satélite COBE encontró
que la coincidencia de la radiación de fondo con la teoría del cuerpo negro era
asombrosa, con una temperatura de T = 2,726 ± 0,001 K.

La relación entre la densidad de energía y la densidad de fotones con la tem-
peratura en el modelo del cuerpò negro viene dada por

ργ = 4,7 · 103T 4 eV/m3

Nγ = 2,0 · 107T 3 fotones/cm3
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Introduciendo el valor encontrado para la temperatura actual, obtenemos

ργ = 0,259 eV/m3

Nγ = 405 fotones/m3

Eγ = 6,4 · 10−4eV

Un dato importante es la relación de bariones a fotones. Esta relación que-
do fijada cuando la materia y la radiación se desacoplaron. La materia visi-
ble observada en el Universo es de ρV = 3 · 10−31g/cm3= 2 · 10−7nucleones/m3.
Una estima conservadora de la materia bariónica no visible conduce a ρB =
3 − 4 · 10−7nucleones/m3, que da alrededor de 109 fotones por barión. El valor
aceptado de la relación de bariones a fotones η está estimado en

3,4 · 10−10 < η < 6,9 · 10−10

5.1.3. Los primeros instantes del Universo
Las ecuaciones 5.1 y 5.2 nos proporcionan una relación entre la edad, densidad

y temperatura del Universo. En los primeros instantes la densidad era muy supe-
rior a la de la densidad de la maeteria nuclear ordinaria y la temperatura era tal
que la energía térmica de cualquier tipo de partículas era muy sulerior a su masa
por lo que tdas las partículas tenían energías ultrarelativistas y se comportaban
como la radiación.

Para una edad de t = 10−12 s, T = 1,5 · 1016 K, E = kT = 1,3 TeV y ρ =
38,34 · 1048J/m3= 2,5 · 1014ρ0. A estas energías y densidades todas las partículas
conocidas están en equilibrio térmico con la radiación

γ + γ ←→ q + q̄

salvo quizás partículas muy masivas a las que se debe la asimetría entre la materia
y la antimateria que existe en el Universo. Además, a estas densidades y energías
la masa de las partículas es muy baja, debida únicamente a la masa desnuda de
los quarks, y la simetria chiral es prácticamente exacta.

Para una edad de t = 10−6 s, T = 1,5 · 1013 K, E = kT = 1,3 GeV y ρ =
38,34 · 1036J/m3= 2,5 · 102ρ0. A estas densidades los nucleones y antinucleones
están todavía en equilibrio con la radiación , y la simetría chiral es aproximada:

p + p ←→ γ + γ

n + n ←→ γ + γ
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FIG. 4.ÈUniform spectrum and Ðt to Planck blackbody (T ). Uncertainties are a small fraction of the line thickness.

of the spectra derived from the DIRBE templates in the
principal Ðt, and Ðt for their intensities at each pixel.g

k
(l),

The CMBR temperature assumes a Planck spectrum. These
spectra were chosen to match the shape of the spectrum in
the data. This yields maps of the CMBR temperature and
dust intensities. A monopole plus three dipole components
are then Ðtted to the resulting temperature map.

The vector sum of the dipole coefficients points in the
direction (l, b) consistent\ (264¡.14 ^ 0.15, 48¡.26 ^ 0.15),
with the direction from the DMR results. Data for
o b o \ 10¡ were excluded from the dipole Ðt because of the
potential inaccuracy of the model of the Galaxy. The direc-
tion is particularly sensitive to the Galaxy because it is
almost orthogonal to the direction of the Galactic center.
Galactic variations in spectral shape as a function of longi-
tude couple into the angle directly, while for the Ðxed angle
case, they come in as second-order terms for the same
reason.

6. THE COSMIC SPECTRUM

The monopole spectrum from (see isequation (2) Fig. 4)
well Ðtted by a Planck blackbody spectrum, and deviations
are small, consistent with the earlier FIRAS results within
their larger uncertainties et al.(Shafer 1991 ; Cheng 1992 ;

et al. To determine or constrain any devi-Mather 1994).
ations from a blackbody, let us consider a generic cosmo-
logical model where p is some cosmic parameterS

c
(l ; p),

quantifying the deviation from a blackbody, such as the
Kompaneets y parameter for Comptonized spectra or the
dimensionless chemical potential k for a Bose-Einstein
photon distribution. Because the deviation is small, a linear
Ðt

I0(l) \ Bl(T0) ] *T
LBl
LT

] G0 g(l) ] p
LS

c
Lp

(3)

can be performed on the unknown parameters p, andG0,
*T . The Ðrst two terms are the Planck blackbody spectrum,
with the temperature It is important to have theT0 ] *T .
second term in order to properly estimate the uncertainty
since the *T is strongly correlated with the resulting p (95%
in the case of the Bose-Einstein distortion). The third term
allows for Galactic contamination to remain in the mono-
pole spectrum. The Ðnal term is the modeled deviation. We
Ðt either the Kompaneets parameter or the chemical poten-
tial, but the two are too similar to Ðt simultaneously. The
uncertainties are propagated from the template Ðts, and the
correlation between the g(l) and increases the uncer-LS

c
/Lp

tainty of and p.G0
6.1. Galactic Contamination

Most of the Galactic emission has been removed, but
there is a small residual contamination. We use either the

derived from the all-sky data set (see or the;
k

g
k
(l) ° 4)

and we Ðt a temperature and an emissivity. Thel2Bl(T ),
model with a temperature of 9 K produces a lowerl2Bl(T )

s2, and we use this model for the analysis in TheTable 4.
problem is to Ðt the emission missed by the DIRBE maps,
not the total Galactic dust. One possible interpretation of
this Ðt is a 9 K Galactic halo or a cosmic background
(uniform component) with a spectrum similar to the Galac-
tic spectrum. One must be cautious, however, since subtle
variations in dust temperature or emissivity can produce
similar e†ects.

The determination of g(l) is dominated by low Galactic
latitude emission, and there is some variation from this
form at higher latitudes. We vary the Galactic latitude
cuto† used in deriving in in order to testI0(l) equation (3)
the e†ect of variations in the Galactic spectrum from g(l).
Variations greater than the statistical uncertainty in any
derived parameters, such as the cosmological term p, would
most likely be due to an inadequacy in our Galactic model.

(a) Espectro uniforme de energía
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(b) Temperatura en función de la frecuencia determinada de los
datos

Figura 5.2: Espectro de radiación de fondo medido por el espectrómetro FIRAS
del satélite COBE
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Poco después de este instante los nucleones dejan de estar en equilibrio tér-
mico con la radiación. Los nucleones y antinucleones se aniquilan quedando sólo
el exceso de 1 a 109 de nucleones originado en la etapa de violación de CP. Sin
edmbargo, los protones y los neutrones todavía están en equilibrio mediante in-
teracciones débiles:

p + νe ←→ n + e+

n + νe ←→ p + e−

Para una edad de t = 10−2 s, T = 1,5 · 1011 K, E = kT = 13 MeV y ρ=
2,5 · 10−2ρ0. En este instante lsólo los electrones y los neutrinos están en equilibrio
con la radiación, y los µ y τ se han desintegrado:

e+ + e− ←→ νe + v̄e

e+ + e− ←→ νµ + v̄µ

e+ + e− ←→ ντ + v̄τ

Habra el mismo número de neutrinos de cada especie que electrones en cada
uno de sus estsdos de spin(↓↑ ) La distribución del número de partículas de cada
especie con la energía viene dada por la distribución de Fermi-Dirac:

n(E)dE = gi
4πE3

(hc)3

1

eE/kT + 1
dE

donde los números de estados gi valen gi = 4para los electrones (contados junto
con los positrones y teniendo en cuenta los dos estados de spin) y gi = 2 para
cada sabor de neutrinos.

En t = 1s , T = 1,5 · 1010 K y E = kT = 1,3 MeV. La densidad empieza a ser
muy baja (2,5 · 1010nucleones · fm−3). El número relativo de protones y neutrones
es el predicho por la ley de Bolzmann,

Nn

Np
= e

−
mn −mp

kT (5.3)

que a esta temperatura da Nn = 0,88Np.A esta tenperatura las corrientes carga-
das débiles son suficientemente intensas para mantener el equilibrio entre neutro-
nes y protones. Sin embargo, este no es el caso de las corrientes neutras débiles
que mantienen el equilibrio de neutrinos y radiación. Las interacciones con los
neutrinos se hacen muy débiles debido a la baja densidad y los neutrinos se expan-
den libremente a esta temperatura. Ya no se crean ni se destruyen los neutrinos
existentes, y quedan como una radiación reliquia.
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En t = 10 s, T = 5 · 109K, se rompe el equilibrio de los electrones con la
radiación

e+ + e− −→ 2γ

Debido a esto, la temperatura de los fotones aumenta. Los cálcullos indican que

Tγ

Tν
=

√
11

4

y que el número de neutrinos de fondo es menor que el de fotones

nν

nγ
=

9

11

A partir de este momento la radiación se expande libremente, enfriándose única-
mente debido al aumento del radio del Universo.

5.1.4. Formación de deuterio
Cuando neutrinos y radiación se desacoplan de la materia, protones y neutro-

nes pueden reaccionar mediante la reacción

p + n −→ d + γ

para formar deuterio. Sin embargo, como la proporción de fotones a protones
es tan elevada, debe de transcurrir el tiempo necesario para que el número de
fotones de alta energía capaces de destruir el deuterio formado sea despreciable.
Mientras que no se forma deuterio estable, los neutrones se desintegran débilmente
a protones desapareciendo. La proporción de neutrones y protones del Universo
es un indicador del instante en el wque se formó deuterio estable.

La energía que debe tener un fotón para fotodisociar el deuterio es igual a
la energía de enlace del mismo, Ed = 2,225 MeV. Como hay una proporción
de fotones a protones de 109, la cola del espectro de fotones juega un papel
fundamental. La distribución de energía de los fotones de la cola viene dada por

n(E)dE =
8πE2

(hc)3
e−E/kT dE

La condición de formación de deuterio estable es que la proporción de fotones
con energía mayor que Ed sea menor que 10−9. El número de fotones con energía
superior a Ed es:

Nγ(E > Ed) =

∫ ∞

Ed

8πE2

(hc)3
e−E/kT dE =

8π(kT )3

(hc)3
e−Ed/kT

[(
Ed

kT

)2

+ 2

(
Ed

kT

)
+ 2

]
fotones · fm−3
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Figura 5.3: Representación de la fracción de fotones con energía suficiente para
ionizar el deuterio en función de la temperatura.

mientras que el número total de fotones es

Nγ =
16π(kT )3

(hc)3
ζ(3) = 2,038 · 107T 3 fotones ·m−3

donde ζ(3) = 1,202. El cociente de ambas cantidades es

f(Ed/kT ) =
Nγ(E > Ed)

Nγ
=

1

2ζ(3)
e−Ed/kT

[(
Ed

kT

)2

+ 2

(
Ed

kT

)
+ 2

]

Si representamos f en función de Ed/kT obtenemos que el resultado experimental
10−9 > f > 6 · 10−10 se encuentra para 26,5 < Ed/kT < 27. Por lo tanto f
determina la temperatura y por lo tanto el instante a partir del cual se empieza
a formar deuterio. Obtenemos 9,55 · 108K < T < 9,75 · 108K que nos da 243 <
t < 253 s, por lo que el instante en que se empieza a formar deuterio queda fijado
con gran precisión por la relación f = η, donde η es la relación de fotones a
bariones existente actualmente en el Universo. Para Ed/kT = 32, el número de
fotones capaces de fotodisociar el deuterio es menor que el 1 % de bariones y ya
no quedan prácticamente neutrones libres. Este instante es

t =

(
1,52 · 1010

T

)2

=

(
1,52 · 1010

Ed/32k

)2

= 354,85 ) 355 s

El número de nucleones disponible para la formación de deuterio viene de-
terminado por el número de neutrones, puesto que estos últimos son menos nu-
merosos. Mientras existe equilibrio entre protones y neutrones, la relación entre
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ambos viene dada por la relación 5.3. Lo que sabemos de interacciones débiles
no da como instante en que se rompe el equilibrio t∗ = 3s que corresponde a una
temperatura T∗ = 8,8 · 109 K. En este instante

Nn = e−1,293/0,758Np = 0,182Np

Estos neutrones se desintegran hasta el instante en que se forma deuterio. To-
mando un intervalo de t =250 s, y teniendo en cuenta que la vida media del
neutrón es τ = 885,7 ± 0,8 s, obtenemos

Nn

Np
(t = 250 s) =

Nn

Np

e−t/τ

1 + 0,18e−t/τ
= 0,1206

Como veremos más adelante, estos neutrones primordiales han sido preservados
hasta la época actual en forma de helio. La abundancia observada experimental-
mente de He/H en masa es 0.24, por lo que la relación de neutrones a protones
obtenida en el modelo del cuerpo negro coincide asombrosamente bien con las
observaciones experimentales.

5.1.5. Nucleosíntesis primitiva
Una vez que se ha formado suficiente deuterio, una serie de reacciones nuclea-

res son posibles:

d + n −→3 H + γ

d + p −→3 He + γ

d + d −→3 He + n

d + d −→3 H + p

3H + p −→4 He + γ

3He + n −→4 He + γ

Como la energía de enlace del tritio y de los isótopos de He es mayor que la del
deuterio, una vez que la energía de los fotones es suficientemente baja para que
se forme deuterio, se pueden formar también todos los demas núcleos.

Comol no existe ningún isótopo estable de masa 5, este es el resultado final
de este proceso. El 8Be también es inestsable, por lo que dos núcleos de 4He
no pueden fusionarse dando un elemento estable. También habrá una pequeña
producción de elementos de masa 6 y 7 mediante las reacciones

4He +3 He −→7 Be + γ
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4He +3 H −→7 Li + γ

4He + d −→6 Li + γ

Sin embargo, debido a que las barreras de Coulomb de estas reacciones son alre-
dedor de 1 MeV mientras que a T = 9 · 108 K la energía media es E = kT ) 0,1
MeV, la probabilidad de estas reacciones es muy pequeña. Como discutimos en
el siguiente apartado, sólo tenemos evidencia de que una parte del 7Li existente
en el Universo es de origen primordial, mientras que los otros elementos de masa
superior a 4 se han formado por otros procesos, como nucleosíntesis estelar y
reacciones con rayos cósmicos de alta energía.

En conclusión, el proceso de nucleosíntesis primitiva acaba en los primeros 5
minutos de existencia del Universo, con tres cuartas partes de hidrógeno, una
cuarta parte de He y pequeñas trazas de los llamados elementos reliquia: d,
3He y 7 Li. El conocimiento de las abundancias de estos elementos ligeros y
de que porcentaje se produjo en la nucleosíntesis primordial es un aspecto cla-
ve para fijar el modelo de nucleosíntesis primitiva. El otro residuo es la radia-
ción de fondo de fotones térmicos, en una proporción cercana a 109fotones por
nucleón. Esta radiación de fondo gobierna la formación de átomos estables. El
hidrógeno estable se formará a E = kT = 13,6 eV, que da una temperatu-
ra de t = 13,6/8,617 · 10−5 = 1,578 · 105 K, lo que nos dice que el hidrógeno
atómico se forma en un tiempo t = (1,52 · 1010/1,578 · 105)2 = 1010s que es al-
rededor de 300 años.la ionización es inexistente cuando T = 3000 K, lo que da
t = (1,52 · 1010/3000)2 = 5 · 1012 s. Por lo tanto en unos 800.000 años se acaba la
ionización y sólo quedan gases neutros, que se agrupan para formar nebulosas,
galaxias y estrellas mediante la interacción gravitacional.

5.1.6. Elementos ligeros reliquias de la nucleosíntesis pri-
mitiva

Como hemos expuesto en el apartado anterior, lo residuos de la nucleosíntesis
primitiva son 4He, d, 3He, y 7Li. Vamos a discutir en este apartado las abundancias
observadas de estos elementos y que parte se debe a la nucleosíntesis primitiva.

5.1.6.1. Abundancia de 4He

Se define YP como la fracción de 4He a H en masa:

YP =

[
4He

H

]
enmasa

El valor de YP se obtiene de diversos conjuntos de datos astronómicos: zonas
extragalácticas de baja metalocidad. Del análisis de un conjunto de 89 regiones,
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derived from the He i k7065 emission line is also uncertain
because of its high sensitivity to collisional and fluorescent
enhancements. Therefore, because they are less influenced by
the aforementioned effects, the He abundances derived by
using only the three He i kk4471, 5876, and 6678 emission
lines for the IT98b galaxies are much more consistent with
those for the new galaxies.

The parameters of the linear regression fits for the old and
(old+new) samples are given in Table 6. We also show the

dispersions ! of Y about the regression lines. The first row of
Table 6 gives the parameters for the IT98b sample of 45 H ii
regions, for which we have recalculated He abundances with
the Benjamin et al. (2002) equations. The primordial He
abundance derived from the Y-O/H relation is Yp ¼ 0:245"
0:002, slightly larger than the value of 0:244 " 0:002 obtained
by IT98b for the same sample with the ITL97b and IT98b
expressions for collisional and fluorescent enhancements of
He i emission lines. The higher Yp value is mainly the

TABLE 6

Maximum Likelihood Linear Regressions

Oxygen Nitrogen

Method
Number of H ii

Regions Regression ! Regression !

Three He i linesa,b....... 45 0.2451" 0.0018 + 21" 21(O/H) 0.0048 0.2452" 0.0012 + 603" 372(N/H) 0.0044

Three He i linesb......... 89 0.2429" 0.0009 + 51" 9(O/H) 0.0040 0.2439" 0.0008 + 1063" 183(N/H) 0.0037

Five He i linesc,d ......... 7 0.2421" 0.0021 + 68" 22(O/H) 0.0035 0.2446" 0.0016 + 1084" 442(N/H) 0.0040

Five He i linesc,e ......... 7 0.2444" 0.0020 + 61" 21(O/H) 0.0040 0.2466" 0.0016 + 954" 411(N/H) 0.0044

a Data are from IT98b.
b Only collisional and fluorescent enhancements are taken into account. We have adopted TeðHe iiÞ ¼ TeðO iiiÞ and ICFðHeÞ ¼ 1.
c Collisional and fluorescent enhancements of the He i lines, collisional excitation of hydrogen lines, underlying He i stellar absorption, and differences

between Te(He ii) and Te(O iii) are taken into account. ICF(He) is set to 1.
d Calculated with EWaðH8þ He i k3889Þ ¼ 3:0 Å, EWaðHe i k4471Þ ¼ 0:4 Å, EWaðHe i k5876Þ ¼ 0:3EWaðHe i k4471Þ, EWaðHe i k6678Þ ¼

EWaðHe i k7065Þ ¼ 0:1EWaðHe i k4471Þ.
e Calculated with EWaðH8þ He i k3889Þ ¼ 3:0 Å, EWaðHe i k4471Þ ¼ 0:5 Å, EWaðHe i k5876Þ ¼ 0:3EWaðHe i k4471Þ, EWaðHe i k6678Þ ¼

EWaðHe i k7065Þ ¼ 0:1EWaðHe i k4471Þ.

Fig. 2.—Linear regressions of the helium mass fraction Y vs. oxygen and nitrogen abundances for a total of 82 H ii regions in 76 BCGs. In (a) and (b), Y was
derived using the three kk4471, 5876, and 6678 He i lines, and in (c) and (d ), Y was derived using the five kk3889, 4471, 5876, 6678, and 7065 He i lines.
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4He

Izotov & Thuan

Yp = 0.2421 ± 0.0021  

Figura 5.4: Abundancia observada de 4He

Izotov, Xuan y Lipovetsky dan YP = 0,2421 ± 0,0009. Definiendo η10 = η · 1010,
los resultados del modelo del Big Bang Standard se ajustan a

YP = 0,2384 + 0,0016η10

para el intervalo aceptado 4 < η10 < 8, y coincide con el valor experimental con
un margen de error de 0.0006.

5.1.6.2. Abundancia de deuterio

Se define la abundancia de deuterio yD como

yD = 105

[
D

H

]
en nmero

Las observaciones astronómicas dan para el deuterio de origen primordial
yD = 2,6 ± 0,4. Sin embargo los diferentes datos difieren entre sí y no se observa
claramente una zona plana en la gráfica de yD para baja metalicidad y corrimiento
al rojo elevado. El modelo del Big Bang predice

yD = 46,5η−1,6
10

que coincide al nivel del 1 % con los datos astronómicos.
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5.1.6.3. Abundancia de 3He

Se define la abundacia de 3He como

y3 = 105

[
3He

H

]
en nmero

Los avalores observados se hallan en un estreccho intervalo 1,0 < y3 < 1,1, y
también coinciden muy bien con el modelo del Big Bang. La evolución del 3He
despues de la gran explosión es dificil de determinasl y está sometida a procesos
de creación por estrellas y rayos cósmicos y procesos de destrucción. El modelo
del Big Bang predicde y3 ∝ y0,35

D .

5.1.7. Abundancia de 7Li
Se define laabundancia de 7Li como

yLi = 1010

[
7Li

H

]
en nmero

Los estudios más recientes de estrellas halo dan yLi = 1,23+0,34
−0,16, mientras que

estudios de estrellas del Cluster Globular dan yLi = 2,10+0,46
−0,38. El modelo del Big

Bang standard da

yLi =
η2

10

8,5

que predice un ajuste óptimo para 3 ! yLi ! 5, mayor que los valores observados
experimentalmente.

5.1.7.1. Elementos más pesados y 6Li

Los elementos más pesados no presentan una zona plana cuando vamos a
zonas de alto corrimiento al rojo y baja metalicidad. En la Fig. 5.5 se presentan
las abundancias dde 7Li, B y Be en función de la metalicidad. Solo en el caso
del Li se observa una zona plana a baja metalicidad. Por lo tanto, no existe
actualmente evidencia de que parte de las abundancias de otros elementos ligeros
sea de origen primordial.

El caso del 6Li presenta problemas después de observaciones recientes en las
que parece haber una zona plana a baja metalicidad. Esto está en contradicción
con el modelo del Big Bang que predice concentraciones de 6Li varios órdenes de
magnitud inferiores a las de 7Li, debido a que la reacción 4He +d−→6Li + γ está
inhibida por espacio de fases (el γ es de muy baja energía).
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Figura 5.5: Abundancia de Li, Be y B en unción de la metalicidad. En el caso del
Li se observa una zona plana a baja metalicidad, atribuida al Li primordial.
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Problem 2: There appears to be a 6Li plateau

Li/H

6
Li/H

lo
g

 (
6
L

i/
H

),
  

lo
g

 (
L

i/
H

)

[Fe/H] 

Data from Asplund et al and Inoue

Figura 5.6: Abundancias observadas experimentalmente de 6Li

5.2. Nucleosíntesis estelar

5.2.1. Combustión de hidrógeno

5.2.2. Combustión de Helio

5.2.3. Tasas de reacciones estelares

5.2.4. Combustión de carbono

5.2.5. Combustión de silicio

5.2.6. Procesos s

5.2.7. Procesos r

5.2.8. Procesos p
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