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Introduccion

La astrofisica nuclear es una rama relativamente joven de
la fisica entre cuyos objetivos destaca la descripcion de las
reacciones mediante las cuales tiene lugar la generacion de
energia y la sintesis de elementos quimicos en el Universo.
Se trata de un campo multidisciplinar que combina obser-
vaciones astronomicas, el analisis de la composicion de
meteoritos, la modelizacion astrofisica y la fisica nuclear
tanto experimental como tedrica.

En 1957, E. M. Burbidge, G. R. Burbidge, W. A. Fowler
and F. Hoyle y de manera independiente A. G. W. Cameron
publicaron sendos articulos clave [1,2], donde se definen los
principales procesos que explican la transformacion de unos
nucleos en otros, asentando las bases de la astrofisica nuclear.

Alo largo de la segunda mitad del siglo XX, la Astrofisica
nuclear ha conseguido importantes logros que sin duda estan
intimamente conectados al impresionante avance experimen-
tado por las técnicas instrumentales y de medida asociadas y
por la capacidad de calculo numérico.

Los diferentes procesos de nucleosintesis que tienen
lugar durante la vida de una estrella dan lugar a la crea-
cion de nuevos elementos quimicos que son expulsados al
medio interestelar. Estos elementos pasan a formar parte de
una nueva generacion de estrellas, y pueden ser detectados
mediantes estudios espectroscopicos. La mejora de las téc-
nicas utilizadas en instrumentacién observacional y de los
métodos de deteccidon espectroscopicos, la construccion de
grandes telescopios como el VLT y el Keck a los que pronto
se afnadira el GranTeCan, y la posibilidad de hacer observa-
ciones desde el espacio sin la interferencia de la atmosfera
terrestre (telescopios Hubble, Chandra, XMM Newton e
Integral), ha permitido obtener toda una nueva vision del
universo que nos rodea.

La fisica nuclear experimental tampoco ha sido ajena a
todos estos avances tecnoldgicos, desarrollando haces de
ntcleos estables e inestables y la instrumentaciéon necesa-
ria para realizar experimentos de precision. Las reacciones
nucleares que intervienen en los procesos astrofisicos son
reacciones de fusion; reacciones de captura de protones,
de neutrones y de particulas alfa y sus inversas; y procesos
mediados por la interaccion débil tales como desintegracio-
nes beta, capturas de electrones y de neutrinos. En algunos
casos se miden reacciones inducidas por nucleos estables
a energias proximas a las que se dan en las estrellas, con
secciones eficaces muy pequefias, que necesitan el uso de
instalaciones subterraneas (LUNA) capaces de blindar los
equipos de deteccion a la radiacion de origen cosmico. En
otros casos, se estudian reacciones inducidas por nucleos
inestables (también llamados nucleos exoticos), con una vida
media muy corta, y dificiles de sintetizar en el laboratorio
con la tecnologia actual. No obstante, en las Gltimas déca-
das, numerosas instalaciones de haces de nucleos exoéticos
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(Louvain la Neuve, GANIL, GSI, ISOLDE) han desarrolla-
do programas experimentales en los que se han determinado
las propiedades fundamentales (masas y vidas medias) y
propiedades de la estructura de ntcleos claves en reacciones
de interés astrofisico. Igualmente se han medido un ntimero
importante de secciones eficaces asociadas a los diferentes
procesos de nucleosintesis. Por otro lado la construccion
de instalaciones de tiempo de vuelo de neutrones (n_ToF@
CERN) ha permitido el desarrollo de programas dedicados
al estudio de la captura neutrénica. Asi mismo, las nuevas
instalaciones que se construiran en los proximos afios (FAIR,
SPIRAL 2) incluyen en sus programas cientificos el estudio
de reacciones nucleares de interés astrofisico.

En la mayor parte de los modelos astrofisicos la fisica
nuclear tedrica es necesaria para convertir un dato experi-
mental en el ritmo de reaccién que es necesario en la aplica-
cion astrofisica concreta. Ahora mismo nos encontramos al
comienzo de una nueva era de desarrollo de modelos teori-
cos basados en primeros principios (ab-initio). Esto permiti-
rd reducir las incertidumbres asociadas con extrapolaciones
a regiones de la carta de nucleos que no han sido exploradas
experimentalmente, pero que son relevantes para diferentes
procesos astrofisicos como es el caso de nucleos muy ricos
en neutrones para el proceso r.

De forma complementaria, se han producido grandes
avances en la modelizacion astrofisica de las diferentes eta-
pas de evolucion estelar. Los desafios actuales se centran en
la realizacion de simulaciones en tres dimensiones espaciales
de los diferentes fendmenos astrofisicos y en particular de
las espectaculares explosiones de supernova tanto termonu-
cleares como debidas al colapso gravitatorio.

En las siguientes secciones se describen los diferentes
procesos que explican la generaciéon de energia y sintesis
de los elementos que forman nuestro Universo. La Figura
1 representa una carta de nucleos en la que se muestran de
forma esquematica las diferentes rutas por las que trans-
curren cada uno de los procesos de nucleosintesis y las
abundancias con que los diferentes elementos aparecen en
el Sistema Solar.

Nucleosintesis primordial

El modelo cosmolégico del Big Bang parte de la hipotesis
de que nuestro universo actual es el resultado de la expansion
desde un estado inicial extremadamente denso y caliente. Al
expandirse la temperatura decrece, lo que permite la forma-
cion de neutrones y protones a partir de una “sopa” inicial
de gluones y quarks. En este momento comienza la época
de nucleosintesis primordial que dura aproximadamente 3
minutos [3] y que cominmente se denota como BBN por
sus siglas en inglés (“Big Bang Nucleosynthesis™). Debido
a la gran cantidad de fotones presentes (altas temperaturas),
la rdpida expansion y al hecho de que no existen ntcleos
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Figura 1. Principales procesos responsables de la generacion de energia en las estrellas y la nucleosintesis asociada. El panel izquierdo
(adaptado del material informativo de FAIR disponible en www.gsi.de/fair/overview/info/index_e.html) muestra la localizacion de los dife-
rentes procesos en la carta de nucleos. El panel derecho muestra las abundancias de los diferentes isotopos observadas en el sistema solar y
los diferentes procesos que contribuyen a la creacion de estos isétopos. Las abundancias estan arbitrariamente normalizadas de manera que

la abundancia del silicio es 10°.

estables con un numero de nucleones (protones y neutrones)
igual a 5 y 8, los tnicos elementos producidos son princi-
palmente hidrogeno y helio (*He y “He) con abundancias
residuales de deuterio y litio (°Li y "Li).

Las predicciones para las abundancias de elementos lige-
ros producidas durante el Big Bang estan de acuerdo con las
observaciones de abundancias de deuterio y helio (*He), para
un valor de la razon de fotones a bariones que es consistente
con observaciones recientes del fondo de microondas [4].
Es importante resaltar que BBN nos permite “observar” el
universo cuando éste tenia solamente unos pocos minutos
de edad, mientras que el fondo de microondas corresponde
a una edad de unos 300 mil afios. A pesar del buen acuerdo
en la prediccion de los elementos mas ligeros, la teoria pre-
dice una abundancia de litio ("Li) superior en un factor 2—3
a la observada. Este hecho ha desencadenado toda una serie
de estudios observacionales con el objetivo de determinar
las abundancias primordiales de °Li and "Li [5,6] junto con
nuevas medidas experimentales de las reacciones "Be(d,p)2o

[7]'y d(a.y)’Li [8].

Evolucion de las Estrellas

Dado que en el Big Bang solamente se produjo hidrégeno
y helio, el resto de los elementos tienen que sintetizarse en
otro lugar. Actualmente, esta bien establecido que la produc-
cion de elementos ligeros ocurre mediante las reacciones de
fusion que tienen lugar en el interior de las estrellas.

Procesos nucleares y nucleosintesis durante la
combustion hidrostatica

Las estrellas se forman a partir de la contraccion de
grandes nubes moleculares por su propia gravedad. Estas
nubes estdn constituidas principalmente por hidrogeno y
helio, junto con pequefias trazas de otros elementos mas
pesados que en astrofisica se denominan metales y que
han sido formados en anteriores explosiones de supernova.
Podemos decir que una estrella nace en el momento en que
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la temperatura en su centro es lo suficientemente elevada
para desencadenar los primeros procesos de combustion
nuclear. Una estrella puede definirse como una esfera de
gas autoluminosa. Dado que el Sol es la estrella que mejor
conocemos es conveniente tomarlo como referencia a la
hora de definir propiedades estelares. El Sol posee un radio
de unos 700 mil kilometros, lo que equivale a 109 veces el
radio de la Tierra. Su masa es 330 mil veces la masa de la
Tierra. La temperatura en su superficie es de 6000 grados,
mientras que en el centro es de 15 millones de grados. Alli
la densidad es 160 veces la densidad del agua. El Sol emite
cada segundo la misma energia que consumiriamos en la
Tierra durante 4 millones de afios al ritmo actual de consu-
mo de energia.

Las estrellas emiten luz (energia) por si mismas, lo que
significa que existe en su interior algun proceso generador de
energia. Por otro lado sabemos que la vida de las estrellas es
muy larga. La edad de la Tierra se ha estimado en unos 4.500
millones de afios, por lo que el Sol debe tener, al menos, esa
edad. El unico proceso que conocemos actualmente capaz de
generar la energia liberada por una estrella a lo largo de su
vida es la conversion de masa en energia mediante procesos
de fusion nuclear. La existencia de reacciones nucleares en
estrellas pudo confirmarse de manera directa con la obser-
vacion de tecnecio en 1952 en el espectro de una estrella.
El tecnecio no posee ningtn isdtopo estable, por lo que su
observacion indica que se ha producido mediante alguna
reaccion nuclear, de la misma manera en que se produce
comercialmente en la Tierra.

Dado que cuando nacen las estrellas estan constituidas
principalmente por hidrégeno, un mecanismo natural para
explicar la generacion de energia es la fusion de 4 niicleos de
hidrogeno (protones) para dar un nucleo de helio (particula
alfa, o). Hans Bethe propuso una explicacion a este proceso en
1939 [9, 10], al sugerir la existencia de dos posibles mecanis-
mos hoy denominados cadena pp y ciclo CNO. El resultado
neto de ambos procesos es la conversion de cuatro protones en
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un nucleo de helio que puede escribirse de manera simbolica
por la relacion

4'H — *He + 2¢*+ 2v_+ energia, (1)

en la que ademas de un ntcleo de helio (*He, particula a)
se producen dos positrones (¢*) y dos neutrinos electronicos
(v,). La energia liberada en el proceso equivale a un 0.7% de
la masa inicial de los 4 nucleos de hidrégeno. La diferencia
de masa se convierte en energia. Para poder mantener su
ritmo de emision de energia, el Sol necesita convertir 600
millones de toneladas de hidrogeno en 596 millones de
toneladas de helio cada segundo, lo que significa que el Sol
continuara quemando hidrégeno a este ritmo durante aproxi-
madamente 5.000 millones de afios.

Los modelos tedricos del Sol predicen que la mayor parte
de su energia se obtiene mediante reacciones de la cadena
pp 'y que para estrellas ligeramente mas masivas, con masas
mayores de dos masas solares, la combustién tiene lugar
mediante el ciclo CNO. Para comprobar estas predicciones
teoricas necesitariamos ser capaces de “ver” lo que ocurre
en el centro del Sol. La radiacion electromagnética (luz) que
nos llega del Sol proviene de su superficie, y por lo tanto no
nos permite obtener informacion de su interior. No obstante,
tanto en las cadenas pp como el ciclo CNO se producen
neutrinos. Los neutrinos son unas particulas fundamentales
que solamente interaccionan con la materia mediante la inte-
raccion débil. Debido a ello son capaces de recorrer grandes
distancias sin suftrir ninguna interaccion. Cada segundo unos
65.000 millones de neutrinos atraviesan cada centimetro
cuadrado de la Tierra. En 1964, Ray Davis (premio Nobel
de Fisica en el afio 2002) propuso medir los neutrinos pro-
cedentes del Sol y asi verificar la generacion de energia
en las estrellas mediante procesos de fusion. En 1967, se
instal6 un detector de 615 toneladas de percloroetileno en la
mina de oro de Homestake en Dakota del Sur (EEUU) a una
profundidad de unos 1.500 m. Los primeros resultados de
este experimento anunciados en 1968 indicaban la medida
de un flujo de neutrinos 3 veces inferior al predicho por los
modelos teoricos. Estos resultados se confirmaron en otros
experimentos como SuperKamionkande (Japon). Al mismo
tiempo, modelos cada vez mas refinados de evolucion solar
continuaban prediciendo un flujo superior al observado.
Tras mas de 30 afos intentando resolver el problema, en
el ano 2002 el detector de neutrinos SNO (Observatorio de
Neutrinos de Sudbury, Canada) confirm¢ la existencia de un
fendmeno conocido como oscilaciones de neutrinos. Estas
oscilaciones son responsables de que parte de los neutrinos
producidos en el Sol cambien su identidad y por lo tanto
no se observen en los detectores terrestres. Este fendmeno
requiere que los neutrinos posean masa, lo que esta en con-
flicto con el modelo estandar de particulas fundamentales.

Pero, ;qué ocurre en una estrella cuando se agota el
hidrégeno en su centro?. En ese momento, al carecer de una
fuente de energia que compense la fuerza de la gravedad, la
estrella comienza a contraerse aumentando la temperatura en
su centro. Por otro lado, la combustion de hidrogeno conti-
nla en una zona concéntrica alrededor del nucleo de la estre-
lla. Conforme la estrella se contrae la temperatura tanto en
el centro de la estrella como en la capa donde tiene lugar la
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combustion de hidrogeno aumenta. Esto produce un aumen-
to del ritmo de combustion y libera una mayor cantidad de
energia, que se traduce en un aumento de la presion sobre las
capas exteriores de la estrella que, como resultado, se expan-
den. En este momento, la estrella se convierte en una gigante
roja. El Sol pasara por esa fase dentro de aproximadamente
unos 7.000 millones de afios. En ese momento su tamafio
sera aproximadamente el de la orbita actual de la Tierra.

Conforme la temperatura en el centro de la estrella
aumenta llega un momento en que la combustion de helio
comienza a ser posible. Podria pensarse que la combustion
de helio procede mediante la fusion de dos nucleos de helio
para dar un nucleo de ®*Be. Sin embargo, esto no es posible
dado que el ®Be no es estable y se desintegra nada mas for-
marse. No obstante, su tiempo de vida es lo suficientemente
largo (107'® segundos) como para capturar otro ntcleo de
helio y dar lugar a '2C mediante el proceso que es comun-
mente denominado reaccion triple alfa.

Parte del carbono formado reacciona con los nucleos
de helio presentes y produce oxigeno mediante la reaccion
2C(a,y)'%0. Esta tltima reaccion es probablemente la mas
importante en astrofisica nuclear [11] dado que su ritmo
determina la proporcion de carbono y oxigeno resultante de
la combustion de helio. Esta proporcion tiene importantes
consecuencias en la determinacion de la composicion de las
enanas blancas y la evolucion de estrellas con masas mayo-
res de 8 masa solares.

La reaccion triple alfa ha sido objeto de un estudio expe-
rimental reciente [12] donde los estados relevantes del '*C
han sido poblados mediante las desintegraciones beta del
2N y ”B. El mismo equipo experimental ha completado el
estudio anterior mediante la reaccion Y"B(*He, paoc) [13].
Este tltimo experimento se ha realizado en el recientemente
inaugurado acelerador Tandem del Centro de Micro-analisis
de Materiales (CMAM) de la Universidad Autonoma de
Madrid (UAM).

Las etapas siguientes de la vida de una estrella dependen
de sumasa. Estrellas con masas menores a aproximadamente
8 masas solares no alcanzan en su centro temperaturas sufi-
cientes para iniciar la combustion del carbono. Estas estrellas
terminan su vida expulsando sus capas exteriores, dando asi
lugar a la formacion de una nebulosa planetaria que contiene
aproximadamente la mitad de la masa inicial de la estrella.
En el centro de la nebulosa queda una pequefia estrella que
se contrae paulatinamente originando una enana blanca [14].
En 1930, Subrahmanyan Chandrasekhar demostro la exis-
tencia de un valor maximo para la masa de una enana blanca,
conocido como masa limite de Chandrasekhar. Una estrella
con una masa mayor que la masa de Chandrasekhar (~1.44
masas solares) no es estable y colapsa.

Las estrellas con masas mayores de 8 masas solares pasan
por sucesivas etapas de combustion y contraccion quemando
cada vez elementos mas pesados. Las diferentes etapas de
combustion son: combustion de carbono, nedn, oxigeno,
y finalmente silicio. Cada uno de estos procesos de com-
bustioén ocurre a temperaturas cada vez mas elevadas como
puede comprobarse en la tabla 1 que muestra la duracion,
densidad y temperatura en el centro de una estrella de 25
masa solares durante sus diferentes etapas de combustion
nuclear [15].
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Etapa de Duracion Temperatura Densidad
combustion (10° K) (gem?™)
Hidrogeno 6,7 x 10° afios 38,1 3,81
Helio 839.000 afios 196 762
Carbono 522 afios 841 129.000
Neon 10,7 meses 1.570 3,95 x 10°
Oxigeno 4.8 meses 2.090 3,6 x 10°
Silicio 1 dia 3.650 30 x 10°

Tabla 1. Duracion de las diferentes etapas de combustion para una
estrella de unas 25 masas solares. Se muestran también las tempera-
turas y densidades en el centro de la estrella.

La ultima etapa de combustion nuclear da lugar a la
formacion de un ntcleo de hierro. En este momento no son
posibles mas reacciones de fusion dado que éstas no liberan
energia sino que la absorben. La estrella posee una estructura
de capas de cebolla. El nticleo esta formado por hierro rodea-
do por una capa de silicio y azufre, y més hacia afuera capas
de oxigeno, carbono y helio. Finalmente la envoltura de la
estrella esta constituida principalmente por hidrégeno.

Similarmente a lo que ocurre con una enana blanca, la
estabilidad del ntcleo de hierro de la estrella depende de su
masa. Conforme va teniendo lugar la combustion de silicio la
masa del nucleo de hierro aumenta hasta que su masa se hace
mayor que la masa de Chandrasekhar. Este hecho junto con
la existencia de procesos de captura de electrones en proto-
nes (libres y ligados en nucleos), que reducen el nimero de
electrones presentes en el medio, hace que el nucleo de la
estrella sea inestable y colapse [16]. El colapso dura menos
de un segundo y durante el mismo se libera una cantidad
ingente de energia, equivalente a la energia de ligadura de
una estrella de neutrones con una masa de una masa solar y
un radio de unos 10 km, es decir unos 10%* ergios. El colapso
se detiene cuando se alcanzan densidades en el centro de la
estrella equivalentes a las presentes en el nucleo atdbmico. En
ese momento, la accion de la fuerza nuclear fuerte detiene
el colapso y se forma una onda de choque que se propaga
hacia el exterior de la estrella. Inicialmente se pensé que
esta onda de choque era responsable de la explosion de la
estrella, pero simulaciones numéricas realizadas en gran-
des superordenadores muestran que la onda de choque se
detiene a unos 100-200 km de su centro. En ese momento,
la protoestrella de neutrones recién formada emite grandes
cantidades de neutrinos. La mayor parte de la energia gra-
vitacional liberada se emite en forma de neutrinos. Si un
1% de esa energia se deposita en la zona donde se detuvo
la onda de choque, ésta puede continuar su camino hacia las
capas exteriores de la estrella, dando lugar a la explosion de
supernova [17]. Las capas exteriores de la estrella son expul-
sadas con velocidades tipicas de unos 50.000 km/s. Durante
la explosion se expulsan al medio interestelar los elementos
que la estrella ha sintetizado durante millones de afos. Parte
de estos elementos contribuiran a la composicion de otras
estrellas. Algunas de ellas albergaran sistemas planetarios,
con planetas como la Tierra capaces de dar lugar a la vida.
En el centro de la explosion queda un objeto muy compacto
y bastante caliente que se enfria emitiendo neutrinos [18]. Al
enfriarse se contrae y da lugar a la formacion de una estrella

http://www.rsef.org

17

de neutrones con un radio tipico de unos 10 km [19, 20]. La
figura 2 muestra la fascinante nebulosa del Cangrejo que es
el resultado de una explosion de supernova que tuvo lugar en
el afio 1054 y fue observada por astronomos Chinos.

Figura 2. La nebulosa del Cangrejo, remanente de una supernova
que exploto en el ailo 1054, tiene una extension de unos 12 afios luz
y esta situada a unos 6.500 afios luz. Esta fascinante imagen en falso
color combina datos de varios observatorios en el Espacio: Chandra,
Hubble, y Spitzer, que exploraron la nebulosa en las bandas de rayos
X (azul-violeta), optica (verde) e infrarroja (rojo). El punto brillante
cerca del centro de la imagen es el denominado pulsar del cangrejo:
una estrella de neutrones que gira 30 veces por segundo. Créditos
NASA/CXC/ASU/J. Hester et al. (rayos X); NASA/ESA/ASU/I.
Hester y A. Loll (6ptico); NASA/JPL-Caltech/Univ. Minn./R. Gehrz
(Infrarrojo).

Sintesis de elementos pesados: el proceso s

Las reacciones de fusion solamente permiten sintetizar
nucleos hasta el grupo del hierro. La sintesis de elementos
mas pesados tiene lugar mediante una secuencia de capturas
de neutrones y desintegraciones beta. Dependiendo de la
densidad de neutrones, el tiempo necesario para capturar un
neutrén puede ser mayor o menor que el tiempo de desinte-
gracion beta, y por lo tanto se distinguen dos procesos: proce-
s0 s (s de “slow”, lento) y proceso 7 (r de “rapid”, rapido). En
el proceso s las capturas de neutrones comienzan en nucleos
“semilla” con masas alrededor del grupo del hierro y alcan-
zan hasta el plomo y el bismuto. Dado que los tiempos pro-
medio de captura de un neutrén son superiores a los tiempos
de desintegracion beta, el proceso s ocurre en una zona de la
carta de nucleos relativamente cercana al valle de estabilidad
nuclear. El hecho de trabajar con nticleos estables facilita la
medida de las secciones eficaces de captura neutronica y la
determinacion de sus vidas medias, lo que contribuye sin
duda a que sea éste el proceso astrofisico mejor comprendido
desde el punto de vista de la fisica nuclear [21].

De cualquier forma, algunas secciones eficaces de captu-
ra de neutrones, en particular aquellas en las que participan
nucleos inestables, no se conocen todavia con la precision
que los modelos astrofisicos requieren. La reciente cons-
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truccion de la instalacion de tiempo de vuelo de neutrones
n_TOF en el CERN, capaz de producir un importante flujo
de neutrones, ha supuesto un impulso importante en la
determinacion de secciones eficaces de captura radiactiva
de neutrones. Entre las niimerosas secciones eficaces de
captura neutronica medidas por n_TOF en estos tltimos afios
se encuentra el estudio de las secciones eficaces de captura
neutrénica de 2°’Pb y ?*Bi [22], que ha contribuido a reducir
la incertidumbre asociada a estas reacciones para A > 204,
zona en la que termina el proceso s.

Las principales incertidumbres asociadas con el proceso
s estan relacionadas con los escenarios astrofisicos en los
que ocurre este proceso. Se necesitan al menos dos compo-
nentes (lo que implica dos escenarios astrofisicos distintos)
para poder explicar las abundancias solares. La reaccion
2Ne(a,n)*Mg, que ocurre durante las fases de combustion
de helio en el nucleo de estrellas masivas, proporciona los
neutrones necesarios para la denominada componente débil
del proceso s que sintetiza nticleos con A < 90.

Se piensa que la componente principal del proceso
s ocurre en estrellas de masa intermedia durante la fase
AGB (“Asymptotic Giant Branch™) [23], siendo la reaccion
BC(a,n)'%0 la principal fuente de neutrones.

Nucleosintesis explosiva

Como ya se ha mencionado en los parrafos anteriores
cuando tiene lugar una explosion de supernova gravitacional
se produce la formacion de una onda de choque en el centro
de la estrella que es responsable de la expulsion del manto
de la misma. Conforme esta onda de choque atraviesa la
estrella, calienta las diferentes zonas por las que pasa y da
lugar a lo que se denomina combustiéon explosiva [15]. A
distancias del centro de la estrella menores de unos 3.700 km
se alcanzan temperaturas de unos 5.000 millones de grados
con lo que esta materia se convierte al equilibrio estadistico
nuclear dando lugar a la produccion del hierro. A distancias
de unos 7.000 km las temperaturas son del orden de unos
3.000 millones de grados lo que permite la foto disociacién
de muchos de los nucleos producidos durante el proceso s
en lo que se denomina proceso p que se discute a continua-
cion.

El procesopy vp

La produccion de nticleos estables deficientes en neutro-
nes con Z > 34 no puede explicarse con el proceso s. Por lo
tanto debe existir un método alternativo para su produccion.
En el articulo clasico de Burbidge y colaboradores [1] se
sugirié que estos nucleos se producian en condiciones de
densidades de protones del orden de 100 g cm™ y temperatu-
ras de 2.000-3.000 millones de grados. Sin embargo, durante
mucho tiempo no ha sido posible encontrar un escenario
astrofisico con densidades de protones tan elevadas. Por
ello se sugirid que estos nilicleos deficientes en neutrones se
producen en las capas de oxigeno y nedn de estrellas masi-
vas evolucionadas cuando la onda de choque las calienta a
temperaturas del orden de 2.000-3.000 millones de grados.
A estas temperaturas, la materia que antes ha participado en
el proceso s experimenta reacciones (y,n) seguidas de casca-
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das (y,p) y/o (y,a) dando lugar a la produccién de los nticleos
estables deficientes en neutrones [24].

No obstante este proceso tiene problemas para explicar
las grandes abundancias observadas de nucleos como el
”2Mo, **Mo, *Ru y **Ru. Recientemente, se ha propuesto un
nuevo proceso denominado proceso vp [25] que puede expli-
car las abundancias de estos elementos. Como ya hemos
discutido anteriormente durante una explosion de supernova
gravitacional se produce una ingente emision de neutrinos.
Estos hacen que las capas de la estrella mas proximas,
alcancen unas temperaturas enormes de tal manera que los
ntcleos presentes se desintegran en un gas de neutrones y
protones. Los neutrinos y antineutrinos electronicos emitidos
interaccionan con el gas de neutrones y protones. Durante
los primeros segundos de la explosion las propiedades de los
neutrinos emitidos son tales que la materia es rica en pro-
tones. Cuando esta materia se enfria se forman niticleos con
igual nimero de neutrones que de protones, quedando una
gran cantidad de protones disponible. Cuando las temperatu-
ras son del orden de 2 millones de grados, las densidades de
protones corresponden a las sugeridas por Burbidge y cola-
boradores. Ademas, dado que la materia se encuentra todavia
bajo un intenso flujo de antineutrinos parte de los protones
pueden convertirse en neutrones que inmediatamente indu-
cen reacciones (n,p) en los nucleos presentes permitiendo
acelerar la sintesis de elementos pesados mediante sucesivas
capturas de protones. De este modo pueden sintetizarse
nucleos como *>**Mo y ****Ru.

El proceso r

Alrededor de la mitad de los elementos mas pesados
que el hierro se producen a partir de captura de neutrones
en ambientes extremadamente ricos en neutrones, conocido
como proceso 7. Las abundancias isotopicas mostradas en
la Figura 1 presentan una estructura de dobles picos para
ntcleos con numero masico mayor que 60 debidas a la
existencia de capas cerradas con un nimero de neutrones
N =50, 82 y 126. Cuando el flujo de capturas de neutrones
llega a un nicleo con una capa cerrada de neutrones, la posi-
bilidad de que se produzca una nueva captura de neutrones
se reduce drasticamente, con lo que la sintesis de elementos
mas pesados tiene que esperar a que este nicleo sufra una
desintegracion beta. Esto produce una acumulacion de mate-
ria en estos nucleos que se denominan puntos de espera que
se observan como picos en las abundancias. Dado que el
proceso r ocurre con unas densidades de neutrones mucho
mayores que el s las capas cerradas corresponden a nucleos
con una cantidad de protones mucho menor (ver el panel
izquierdo de la figura 1) y por lo tanto los picos debidos al pro-
ceso r aparecen siempre a la izquierda de los del proceso s.

Se han observado nucleos producidos por el proceso r en
estrellas muy pobres en metales que probablemente se for-
maron en una etapa temprana de la Galaxia. Estas estrellas
nos proporcionan informacion de las abundancias esperadas
en una Unica ocurrencia del proceso » [26], las abundancias
observadas en el Sistema Solar son el resultado de una
complicada mezcla de diferentes contribuciones nucleosin-
téticas. Estas observaciones muestran que las abundancias
relativas de nucleos con niimero masico mayor de 130 son
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practicamente idénticas a las observadas en el sistema solar
e iguales en todas las estrellas observadas. Esto significa que
el proceso r responsable de la produccién de estos elementos
opera siempre de la misma manera. Al mismo tiempo los ele-
mentos con numero masico menor de 130 tienen abundan-
cias mucho menores de las observadas en el sistema solar,
sugiriendo la existencia de un segundo proceso 7 responsable
de la produccién de estos elementos mas ligeros.

Desde el punto de vista astrofisico estas observaciones
constituyen un gran desafio dado que todavia no se ha podi-
do determinar el escenario astrofisico donde el proceso r
ocurre. Un posible escenario lo constituye el denominado
viento de neutrinos que tiene lugar durante las ultimas fases
de la explosion de supernovas gravitacionales. En este esce-
nario la protoestrella de neutrones recientemente formada
se enfria emitiendo neutrinos. Estos neutrinos “arrastran”
consigo materia de la estrella produciendo un viento similar
al viento solar (debido a los fotones emitidos por el Sol).
La evoluciéon de este viento de neutrinos durante los pri-
meros 10 segundos de vida de la protoestrella de neutrones
ha podido ser calculada recientemente mediante un estudio
hidrodinamico [27].

Inicialmente, la materia eyectada por el viento de neu-
trinos es muy caliente y estd constituida por neutrones y
protones con una predominancia clara de los primeros. Esta
materia se expande y enfria muy rapidamente hasta alcanzar
temperaturas de unos 2.000 millones de grados. Dado que la
expansion es muy rapida, solamente se pueden formar unos
pocos nucleos, mientras que la mayor parte de los neutrones
permanece libre. Estos neutrones son capturados por los
nucleos presentes dando lugar al proceso r.

La mayor parte de los nucleos que participan en el pro-
ceso 7 son tan ricos en neutrones que todavia no han podido
ser estudiados experimentalmente (zona verde en la Figura
1). Es importante mencionar que los estudios del proceso
necesitan del conocimiento de las masas, secciones eficaces
de captura de neutrones y vidas medias de la desintegracion
beta de todos estos nucleos. Solamente en unos pocos casos
ha sido posible, para ciertos nicleos proximos a las puntos
de espera con numeros de neutrones N = 50, 82 y 126, obte-
ner informacion experimental relevante para el proceso r.

Los grandes hitos experimentales alcanzados en estos
ultimos afios en esta region tan dificilmente accesible se
deben en gran medida al desarrollo del programa de medida
de masas en nucleos alejados de la estabilidad desarrollado
en el GSI (Darmstadt). De la misma forma se ha realizado
un gran esfuerzo en ISOLDE por medir las vidas medias
de nticleos cercanos al punto de espera N = 82 [28]. Cabe
destacar la medida reciente de la desintegracion isémerica
del 3°Cd [29] realizada en el GSI, y que representa el caso
de desintegracion y mas exotico con N = 82 observado hasta
hoy. El acceso experimental a la region proxima a N = 126,
donde se observa la existencia del tercer pico en la curva de
abundancias del proceso 7, ha sido recientemente posible de
nuevo en el GSI [30] en un experimento donde se han medi-
do las vidas medias frente a desintegracion beta de nucleos
proximos a esta zona.

http://www.rsef.org

Nucleosintesis en sistemas binarios

Al menos 50% de las estrellas presentes en nuestra
galaxia forman sistemas binarios. En algunos de estos, uno
de los componentes es un objeto compacto (enana blanca o
estrella de neutrones) y el otro una estrella masiva. Cuando
la estrella masiva se expande durante la combustion del helio
se produce una transferencia de materia de la envoltura de
hidrogeno a la superficie de la estrella compacta (véase la
figura 3). Si la transferencia de materia es relativamente baja
(1081071 masas solares por afo), el hidrogeno acumulado
en la superficie del objeto compacto se quema de manera
explosiva bajo condiciones degeneradas dando lugar a una
nova (si el objeto compacto es una enana blanca) o a un
“x-ray burst” (si se trata de una estrella de neutrones).

Enana blanca

Disco de
Acrecién

Estrella normal

Figura 3. Vista artistica del proceso de acreccion de materia desde
una estrella normal a una enana blanda. Dependiendo del ritmo de
acreccién podemos tener una Nova o una Supernova termonuclear.
Crédito: NASA/CXC/M. Weiss.

Novas

En novas, el hidrogeno incorporado de la compafiera se
quema mediante el ciclo CNO caliente y los ciclos NeNa y
MgAl. Los productos resultantes se eyectan al medio inter-
estelar donde pueden detectarse mediante observaciones
astronémicas. Los productos sintetizados mas interesantes
son los nucleos radiactivos "Be, 'F, 2Na y %Al [31]. Estos se
desintegran emitiendo rayos gamma que pueden detectarse
con satélites como INTEGRAL si la nova ocurre suficien-
temente cerca [32]. Diferentes reacciones nucleares deter-
minan la produccion de estos nucleos lo que ha resultado en
un ingente trabajo experimental con el objetivo de medir las
secciones eficaces a las energias relevantes. Cabe destacar
las medidas de la reacciones *Al(p,y)?’Si [33], "O(p,a)"*N
[34], y *Na(p,y)*Mg [35].

X-ray bursts

Dado que el potencial gravitatorio es mucho mayor en
la superficie de una estrella de neutrones que en la de una
enana blanca, la materia incorporada puede alcanzar densi-
dades y temperaturas mucho mayores. En estas condiciones,
la combustion del hidroégeno esta acompafiada de la ignicion
de la reaccidn triple alfa y de reacciones de escape del ciclo
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CNO, principalmente captura « en O y '®Ne. Las reacciones
nucleares dominantes son primero reacciones (a, p) y (p,)),
denominandose estd fase proceso ap, que transforma la
materia desde el ciclo CNO hasta la zona de argén y calcio.
A continuacion, ocurren una serie de capturas rapidas de
protones [36], denominadas proceso 7p, a lo largo de la linea
de goteo de protones seguidas de desintegraciones beta que
contintian hasta el '°Sn [37].

Desde el punto de vista observacional el proceso rp se
asocia con la observacion de fuentes intensas de rayos X
que se denominan “X-rays Burst”, que han sido detectadas
por numerosos satélites (RXTE, Chandra, XMM-Newton...).
Una de las principales fuentes de incertitud en la interpreta-
cion de estas observaciones es de origen nuclear y se relacio-
na con el limitado conocimiento de las masas de los nucleos
que participan en el proceso 7p. La determinacion de esta
magnitud con suficiente precision es particularmente nece-
saria alrededor de los puntos de espera que ocurren cuando
la secuencia de captura de protones se aproxima a la linea de
goteo de protones.

La fisica nuclear, consciente de las importantes impli-
caciones que este tipo de medidas tiene en el campo de la
astrofisica ha desarrollado en diferentes aceleradores progra-
mas de medidas de masas nucleares. Entre ellos destaca el
desarrollado en el GSI y en particular en su anillo de alma-
cenamiento ESR. Otro caso muy interesante, es la medida
de masas con trampas de iones. Estas trampas de iones son
excelentes espectrometros de masas que permiten alcanzar
resoluciones extraordinarias [38]. ISOLTRAP es una trampa
de tipo Penning instalada en ISOLDE, con la que se ha deter-
minado, entre otras, la masa del "*Kr [39] (uno de los mayo-
res puntos de espera del proceso 7p), cuya vida media es de
17,2 s. Las vidas medias frente a desintegraciones beta de los
nucleos que participan en el proceso 7p juegan también un
importante papel a la hora de determinan las curvas de luz y
han sido objeto de numerosos estudios tanto experimentales
[40] como teoricos [41].

Supernovas termonucleares

En una supernova termonuclear o tipo Ia, el gran ritmo
de acrecion a la enana blanca (probablemente constituida
por carbono y oxigeno y con una masa menor que la masa
de Chandrasekhar, ~ 0,7 masas solares) [42] da lugar a
la combustion estacionaria de hidrégeno y mas tarde de
helio. Una vez que la masa de la estrella excede la masa de
Chandrasekhar la estrella se contrae y se produce la ignicion
del carbono. Dado que el medio es altamente degenerado la
combustion es explosiva y da lugar a la destruccion completa
de la estrella. Debido a las grandes temperaturas alcanzadas
durante la explosion la composicion resultante esta determi-
nada por el denominado equilibrio estadistico nuclear que
favorece la produccion de los nlcleos con mayor energia de
ligadura (nticleos del grupo del hierro) [43]. Posteriormente,
el niquel producido (principalmente *Ni) se desintegra a
*Co y posteriormente a *°Fe durante un periodo de varios
meses, explicando la gradual reduccién de la luz emitida por
supernovas de tipo Ia. Las supernovas de tipo la son muy
brillantes y su luz puede observarse a grandes distancias.
Esto ha permitido su utilizacién para medir distancias cos-
molégicas cuyo principal resultado ha sido la demostracion
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de que la expansion del universo se esta acelerando debido a
la presencia de energia oscura.

Contribucion de Espaiia

La actividad desarrollada en astrofisica nuclear es un
reflejo del interés que el campo despierta en la comunidad
cientifica. La participacion espafiola en el campo incluye
tanto fisicos nucleares experimentales y tedricos como
astrofisicos dedicados al estudio observacional y la mode-
lizacion.

La comunidad espafiola de fisica nuclear experimen-
tal participa en diferentes colaboraciones internacionales
interesadas en el estudio de reacciones nucleares de interés
astrofisico, desde los grupos de investigacion que ejercen su
actividad en el CIEMAT, CSIC (Instituto de Estructura de la
Materia, IEM e Instituto de Fisica corpuscular, IFIC) y en
varias Universidades (Complutense y Autonoma de Madrid,
Politécnica de Catalunya, Sevilla, Huelva y Santiago de
Compostela). La actividad experimental de todos estos
grupos se desarrolla basicamente en centros internacionales
de investigacion (p.ej. Louvain la Neuve, ISOLDE, n_TOF,
GSI...) y en algunos casos se ve complementada con expe-
rimentos realizados en los pequefios aceleradores existentes
en nuestro pais (p.ej. CMAM y CNA). El interés de estos
grupos aborda entre otros la sintesis de elementos ligeros
y en particular el estudio de las abundancias primordiales
en el Universo, y de los ciclos de combustion. En lo que a
nucleosintesis de elementos pesados se refiere cabe destacar
la participacion activa al disefio y construccion de la instala-
cion de tiempo de vuelo de neutrones n_TOF en el CERN, asi
como en el desarrollo de su programa experimental de cap-
tura neutronica. Igualmente destacan los trabajos realizados
en el GSI en la zona de nticleos ricos en neutrones proximos
a los nimeros magicos N =82 y N = 126 de gran interés en
la interpretacion del proceso r. En paralelo, algunos grupos
de fisica nuclear tedrica (Universidad Complutense ¢ IEM)
colaboran en campos afines, en particular en el calculo de
vidas medias de interés para el proceso 7p y en estudios de
la ecuacion de estado de estrellas de neutrones (Universidad
de Barcelona y IFIC).

En el campo observacional, existe una importante acti-
vidad de observacion de abundancias de los elementos
producidos por el proceso s en estrellas de masa intermedia
dentro del grupo de Evolucion Estelar y Nucleosintesis de
la Universidad de Granada. La actividad en el campo de la
modelizacion de procesos astrofisicos incluye temas de evo-
lucion estelar de estrellas de masa intermedia (Universitat
Politécnica de Catalunya y Universidad de Granada),
estudios de novas, enanas blancas y supernovas de tipo
Ia (Universidad de Granada, Barcelona, Politécnica de
Catalunya e Instituto de Ciencias del Espacio, CSIC) asi
como trabajos en astrofisica relativista, incluyendo “gam-
ma-ray bursts”, colapso gravitatorio y evolucion de estrellas
de neutrones (Universidad de Valencia y Alicante).

Conclusiones

La astrofisica nuclear ha vivido estos ultimos afios un
renacimiento propiciado en gran medida por el progreso
experimentado en las ultimas décadas en los campos de
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la observacion astrondmica, la modelizacion astrofisica y
la fisica nuclear. La utilizacion de aceleradores de haces
de iones radiactivos, dedicados a la medida de reacciones
nucleares de interés astrofisico, ha abierto una nueva etapa
en la astrofisica nuclear que tendra continuidad en la nueva
instalacion FAIR donde se prevee realizar un importante
programa experimental dedicado a este fin.
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