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Resumen 

 

Consideramos la incorporación de neutrinos masivos y estériles en el universo 

primitivo, durante el proceso de nucleosíntesis primordial. Para ello, calculamos la 

función de distribución de neutrinos y las abundancias primordiales como función 

de los parámetros de mezcla de neutrinos activos y estériles. Usando datos 

observacionales de D, 4He, y 7Li, establecimos límites tanto en la densidad 

bariónica como en los parámetros de mezcla entre neutrinos activos y estériles. 

Encontramos que el valor para la densidad bariónica depende fuertemente de la 

inclusión de los datos de 7Li. 
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Abstract 

 

Primordial nucleosynthesis with massive neutrinos. We consider the 

presence of massive and sterile neutrinos during the primordial nucleosynthesis. 

We compute the distribution functions of light neutrinos and the primordial 

abundances as a function of the mixing parameter between active and sterile 

neutrinos. Using observable data of D, 4He, y 7Li, we set constrains on the baryon 

density and the mixing parameters. We find that the value of the baryon density 

strongly depends on the inclusion of the 7Li data in the analysis. 
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I. Introducción 

 

Una de las herramientas más importantes para estudiar el Universo temprano es 

la nucleosíntesis primordial. Se llama nucleosíntesis primordial al proceso en el cual se 

forman los núcleos de elementos livianos (deuterio, tritio, 3He, 4He, 6Li, 7Li, 7Be). Este proceso, 

en el SBBM (Standard Big Bang Model) ocurre durante los tres primeros minutos del 

Universo. El modelo depende solamente de un parámetro, la densidad bariónica, ΩBh2, y puede 

ser determinado al comparar las abundancias de los elementos livianos predichas, con las 

observadas, o bien de forma independiente utilizando datos del fondo cósmico de radiación [1, 

2]. Varios autores estudiaron la consistencia de los métodos de determinación de ΩBh2 [3–8]. 

Los resultados del estudio del fondo cósmico de radiación (Wilkinson Microwave Anisotropy 

Probe, WMAP), coinciden con las abundancias medidas para el deuterio y helio (nuevas 

observaciones de la abundancia de 4He dan como resultado, densidades bariónicas más 

cercanas a la predicha por WMAP [6, 9, 10]), pero no con los datos de 7Li. Con respecto a la 

abundancia de 7Li, los autores de Ref. [11] encontraron que, para la determinación de la 

abundancia de ese isótopo del litio, es necesario entender mejor el transporte turbulento en 
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las zonas radiativas en el interior de las estrellas, otros autores sugieren que existe una 

reducción del litio estelar que puede depender de la masa de la estrella [12]. Otros estudios 

recientes indican que la cantidad de 7Li observado es un tercio del reportado usualmente [13]. 

Sin embargo, si las abundancias de estos elementos se encuentran bien determinadas, se 

podría estar en presencia de nueva física, como por ejemplo neutrinos masivos y estériles [14, 

15]. Por este motivo, el proceso de formación de núcleos livianos no sólo es una herramienta 

importante para verificar la teoría del Big Bang, sino también para establecer cotas a teorías 

alternativas al Modelo Estándar de las Interacciones Fundamentales [16]. 

 

Al considerar a los neutrinos como partículas sin masa, las observaciones de 

neutrinos solares difieren de las predicciones obtenidas a partir del Modelo Estándar del Sol 

(modelo solar confirmado por diversas mediciones astronómicas), así mismo, existen, 

observaciones de neutrinos atmosféricos, producidos por colisiones hadrónicas en la atmósfera 

en las que se evidencia un déficit en la cantidad de neutrinos de un determinado sabor. Si los 

neutrinos poseen masa, la probabilidad de que oscilen es no nula (un neutrino liviano pasa a 

uno medio o pesado y viceversa). Al permitir la oscilación entre los diferentes estados de sabor, 

las observaciones, tanto de neutrinos solares como atmosféricos, no discrepan con la teoría [17, 

18]. Las observaciones demuestran la existencia del fenómeno de oscilaciones entre 

autoestados de masa y por ende pueden ser interpretadas como evidencia de la existencia de 

neutrinos masivos [19]. El fenómeno de oscilaciones de neutrinos ha sido comprobado por 

diversos experimentos, SNO (Sudbury Neutrino Observatory), SK (SuperKamiokande) [20, 

21], entre otros [22–27]. El realizado por el LSND (Large Scincillator Neutrino Detector) 

estableció límites para la existencia de otro tipo de neutrino, el neutrino estéril [28, 29]. 

Experimentos recientes [30] han fijado límites más restrictivos [31, 32]. Los resultados del 

experimento MiniBooNE [33] concuerdan con los reportados por el LSND, y por estos 

resultados varios autores han estudiado los efectos de las oscilaciones entre neutrinos activos 

y estériles en el esquema de 3+1 (tres neutrinos activos y un neutrino estéril), 3+2 (tres 

neutrinos activos y dos neutrinos estériles) y 3+3 (tres neutrinos activos y tres neutrinos 

estériles) [31, 34, 35]. La existencia de neutrinos masivos implica la necesidad de extender el 

modelo estándar de las interacciones electrodébiles y posee consecuencias directas sobre la 

observación de procesos electrodébiles exóticos [36]. 

 

En la Ref. [37] se estudió la abundancia primordial de 4He suponiendo la existencia 

de oscilaciones entre neutrinos activos y estériles, en función de los grados de libertad y los 

parámetros de mezcla, encontrando que la abundancia primordial de 4He varía notablemente 

como función de los parámetros de mezcla de neutrinos. Otros aspectos del problema fueron 

analizados por los autores de las Refs. [38, 39] que estudiaron las correcciones al espectro de 

neutrinos activos debido a las interacciones entre neutrinos y electrones y positrones. En la 

Ref. [40] los autores estudiaron la influencia de las oscilaciones entre neutrinos activos en 

nucleosíntesis primordial. Hallaron que el número efectivo de neutrinos permanece sin 

cambio, mientras que la abundancia primordial de 4He aumenta al considerar oscilaciones. En 

trabajos recientes [14, 15] se estudió la sensibilidad de la abundancia primordial de 4He por 

distorsiones del espectro de neutrinos livianos producido por acoplamientos con neutrinos 

estériles. Los efectos de la mezcla entre neutrinos estériles y livianos se reflejan en 

nucleosíntesis primordial en forma importante. Los resultados de la Ref. [14] muestran que se 

puede analizar sistemáticamente la mezcla de neutrinos estériles y livianos en observables 

cosmológicos, como nucleosíntesis primordial. El mecanismo de oscilación entre neutrinos 

estériles y activos fue estudiado en detalle en Ref. [41]. 

 

En este trabajo, estudiaremos los efectos de la incorporación de oscilaciones entre 

neutrinos activos y estériles durante el proceso de nucleosíntesis primordial. Para ello, 

trabajaremos en el esquema de dos estados (un neutrino activo y uno estéril), y en el esquema 
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3+1 y 3+2. Calcularemos la función de distribución de los neutrinos livianos en función de los 

parámetros de mezcla entre neutrinos activos y estériles para obtener las velocidades de 

decaimiento beta simple.  Estas reacciones son importantes para el cálculo de las abundancias 

primordiales ya que son las responsables de determinar la cantidad de neutrones y protones al 

inicio del proceso de nucleosíntesis primordial. Una vez calculadas las abundancias 

primordiales es posible establecer rangos para los parámetros de mezcla entre neutrinos al 

comparar los resultados teóricos con los datos experimentales. 

 

Este trabajo se organiza de la siguiente manera. En la Sección II describimos el 

formalismo para calcular las funciones de distribución de los neutrinos livianos en los 

diferentes esquemas adoptados y las correspondientes velocidades de las reacciones que 

transforman neutrones en protones. Así mismo, en esta sección explicamos cómo se calculan 

las abundancias de los elementos primordiales. En la Sección III presentamos lo resultados 

obtenidos y finalmente presentamos las conclusiones en la Sección IV. 

 

 

II. Formalismo 

 

A. Esquema de dos estados 

 

En el equilibrio y sin la presencia de oscilaciones, el número de ocupación de los 

neutrinos en la base de sabor corresponde a una distribución de Fermi-Dirac. Al incorporar 

oscilaciones entre neutrinos activos y estériles, la función distribución deja de ser diagonal. 

Los neutrinos livianos (νl) y estériles (νs) se pueden escribir como combinación lineal de 

neutrinos en los autoestados de masa (ν1, ν2): 

 

 
 

La ecuación para la matriz densidad, , en la base de masa, en un Universo en 

expansión resulta [37]: 

 

 
 

donde con indicamos el tiempo, HH es la constante de expansión del Universo (proporcional a 

la temperatura al cuadrado: HH = μpT2), Eν, es la energía del neutrino y H0 es el Hamiltoniano 

del sistema, f es la matriz: 

 

 
 

En este caso, el Hamiltoniano del sistema es, simplemente, el correspondiente a 

neutrinos libres. La condición inicial resulta: 
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en T0 = 5MeV. 

 

Suponemos que los neutrinos poseen el mismo momento y desarrollando en serie, a 

primer orden, la energía (ya que la masa de los neutrinos es pequeña comparada con el 

impulso), introduciendo el cambio de variables , y utilizando la igualdad 

encontramos la ecuación a resolver: 

 

 
 

con . Resolvemos el sistema de ecuaciones con la condición inicial mostrada 

anteriormente y retornando a las variables originales del problema, tenemos: 

 

 
 

Volviendo a la base de sabor [42]: 

 

 



Anales Acad. Nac. de Cs. Ex., Fís. y  Nat., tomo 66 (2014): 5-21. 

 

~ 53 ~ 

 

Observamos que la función de distribución, al considerar oscilaciones entre 

neutrinos activos y estériles, difiere de la función de distribución sin considerar oscilaciones. 

Esta diferencia disminuye al disminuir la temperatura y depende oscilatoriamente de la 

temperatura y de la energía de los neutrinos. 

 

B. Esquema de 3+1 y 3+2 

 

En el esquema de tres estados, la matriz de mezcla entre los autoestados de masa 

de los neutrinos activos νi (i,=1, 2, 3), es representada por U [43] 

 

 
 

donde se conserva CP. En la matriz anterior utilizamos la notación usual para las funciones 

trigonométricas de los ángulos de mezcla, cij(sij) representa a cos θij(sin θij) donde θij es el 

ángulo de mezcla entre los autoestados de masa i y j. Consideramos dos nuevos autoestados de 

masa que se pueden mezclar con el autoestado de masa 1, mediante los ángulos φ1 y φ2 

(esquema 3+2). A continuación presentaremos el formalismo correspondiente al esquema 3+2 

estados. El desarrollo para obtener las ecuaciones necesarias para el cálculo de las 

abundancias primordiales en el caso del esquema de 3+1 estados es análogo [44]. La nueva 

matriz de mezcla es escrita como 

 

 
 

donde, siguiendo con la notación anterior, ci y si representan a cos φi y sin φi respectivamente, 

α=s12c23 + s23s13c12, β = s12s23 – s23s13s12, ε = -c12s23 – c23s13s12 . Al igual que en el desarrollo 

anterior, la inclusión de neutrinos estériles afecta a la función de distribución de los neutrinos 

activos, y para su cálculo debemos resolver la ecuación que determina los factores de 

ocupación en el Universo en expansión (2). Realizando los mismos cambios de variables que en 

el caso de dos estados, encontramos que las soluciones de la ecuación diferencial tienen la 

forma  
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donde y las constantes ςij son determinadas a partir de la condición inicial de forma usual [45]. 

Finalmente, al realizar la transformación a la base de sabor encontramos el factor de 

ocupación de neutrinos livianos 

 

 
 

Al considerar , la función se escribe como: 

 

 
 

C. Nucleosíntesis primordial 

 

Para calcular las abundancias de los elementos livianos, es necesario resolver las 

ecuaciones de balance [46]: 

 

 
 

donde J(t) y G(t) y son los términos fuente y sumidero que dependen del tiempo y de la  

abundancia de otros elementos, es la abundancia del elemento Yi, el punto indica derivada 

respecto del tiempo. Estas ecuaciones pueden ser resueltas utilizando el método semianalítico 

desarrollado en la Ref. [46] o bien numéricamente, utilizando el código numérico de Kawano 

[47, 48]. El método semianalítico consiste en calcular las abundancias en etapas 

caracterizadas por la importancia de las reacciones y por el elemento de mayor producción y/o 

destrucción. Para el elemento de mayor producción se resuelve la ecuación anterior. Para los 

otros resolvemos las ecuaciones planteando equilibrio cuasi estático (es decir igualando la 

derivada temporal de la abundancia a cero). Cuando el término sumidero, para un cierto 

núcleo, es del orden de la velocidad de expansión del universo, el valor de la abundancia se 
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“congela”. El régimen cuasi estático se mantiene y se puede escribir a la abundancia final 

como: 

 

 
 

con tf el tiempo en el que se produce el congelamiento. 

 

El código numérico, desarrollado por Kawano [47, 48], calcula las abundancias de 

los elementos livianos producidos durante nucleosíntesis primordial, en función del tiempo. 

Para realizar este cálculo, en cada instante, se obtienen la temperatura, el potencial químico 

de los electrones, y las abundancias, entre otras cantidades. Para calcular la evolución 

temporal, se resuelven las ecuaciones diferenciales por el método de Runge-Kutta de orden 2 

con paso variable (se controla el paso de forma tal que el error en las cantidades involucradas 

se encuentre limitado por una precisión predeterminada). 

 

Sin importar el método que se utilice para resolver las ecuaciones diferenciales 

correspondientes a las abundancias primordiales, es necesario calcular la abundancia inicial 

de neutrones presentes en función de los parámetros de mezcla de los neutrinos activos y 

estériles. Para ello, observamos que las velocidades de las reacciones que convierten neutrones 

en protones dependen de los factores de ocupación de los neutrinos livianos. Las velocidades de 

los decaimientos beta simple pueden ser calculadas mediante 

 

 
 

En la expresión anterior p y E (pe y Ee) son el momento y la energía del neutrino 

liviano (electrón), fe es la función distribución de los electrones y A corresponde a la constante 

de normalización que se determina a partir de la vida media del neutrón. Para l1 y l3 y la 

relación entre las energías es Ee – E = Q, mientras que para l2 y l4 es E – Ee = Q donde Q es 

la diferencia de masa entre neutrón y protón. A partir de estas cantidades, calculamos los 

decaimientos de neutrones y protones mediante ln→p = l1 + l2 y ln→p = l3 + l4. 

Finalmente, una vez encontradas estas cantidades en función de los parámetros de mezcla 

entre neutrinos activos y estériles calculamos las abundancias de los elementos primordiales 

ya sea mediante el cálculo semianalítico o bien modificando el código numérico. 

 

 

III. Resultados 

 

Para los ángulos de mezcla y las diferencias de masas al cuadrado de los neutrinos 

activos, tomamos los valores determinados por los experimentos SNO, SK, GNO y CHOOZ 

[20–27, 49]. 
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Los datos proporcionados por WMAP permiten la determinación de la densidad 

bariónica ΩBh2 (relacionada con el cociente entre bariones y fotones ηB) con gran precisión. Sin 

embargo en los ajuste se encuentra cierta degeneración entre los parámetros del modelo. Por 

esta razón, calculamos las abundancias primordiales permitiendo que el valor de la densidad 

bariónica durante la nucleosíntesis primordial pueda variar libremente (es decir ser un 

parámetro más en el ajuste). Para determinar el mejor valor para los ángulos de mezcla y el 

cociente entre bariones y fotones realizamos una minimización del X2 calculado entre los 

valores teóricos y los datos observacionales. 

 

Los datos observacionales para el deuterio fueron extraídos de las Refs. [50–60], 

mientras que para el 4He utilizamos los valores proporcionados por [61–64] y, finalmente, para 

el 7Li consultamos a las Refs. [12, 65–67]. Estudiamos la consistencia de los datos siguiendo el 

tratamiento de Ref. [68] y aumentamos los errores por un factor fijo: ΘD = 2.23 para el 

deuterio, para los datos de 4He. En el caso del 7Li, el valor de Θ es menor a uno y los errores no 

son modificados. 

 

 

A. Esquema de dos estados 

 

En este caso consideramos solamente mezcla entre un neutrino activo y uno estéril. 

Los parámetros a determinar fueron el ángulo de mezcla φ y la densidad bariónica. Como 

primera aproximación supusimos que el término oscilatorio que incluyen a la diferencia de 

masa, oscila rápidamente, reemplazándolo por su valor medio del mismo. Al realizar el 

análisis estadístico obtuvimos 

 

 
 

al considerar todos los datos observacionales en el ajuste (N es la cantidad de datos usados en 

el ajuste), mientras que al eliminar los datos del 7Li en el análisis estadístico obtuvimos 

 

 
 

Como se puede observar, no se encuentran ajustes razonables y el valor de c2 

decrece notablemente al excluir los datos del litio en el análisis. En este último caso, el valor 

obtenido para el cociente entre bariones y fotones acuerda con el valor obtenido por la 

colaboración WMAP a una desviación estándar. 

 

A continuación realizamos el mismo procedimiento considerando que la diferencia 

de masa entre los autoestados de masa pueda tomar valores del orden de 1 eV2, 10−5 eV2 y 

10−10 eV2 [31, 35, 41]. No encontramos modificación alguna en los valores obtenidos ni en la 

calidad del ajuste en este caso. 
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B. Esquema de 3+1 estados 

 

En este caso consideramos al ángulo de mezcla entre neutrinos activos y estériles 

φ1 y la densidad bariónica como parámetros a determinar. Como primera aproximación 

supusimos que los términos oscilatorios que incluyen a la diferencia de masa entre los estados 

de masa 1 y 4, oscilan rápidamente, por este motivo reemplazamos los términos por el valor 

medio del mismo. Al realizar el análisis estadístico obtuvimos [45] 

 

 
 

al considerar todos los datos observacionales en el ajuste, mientras que al eliminar los datos 

del 7Li en el análisis estadístico obtuvimos  

 

 
 

Como se puede observar, se encuentran ajustes razonable y el valor de X2 decrece 

notablemente al excluir los datos del litio en el análisis. En este último caso, el valor obtenido 

para el cociente entre bariones y fotones acuerda con el valor obtenido por la colaboración 

WMAP a una desviación estándar. 

 

A continuación realizamos el mismo procedimiento considerando que la diferencia 

de masa entre los estados 1 y 4 pueda tomar valores del orden de 1 eV2, 10−5 eV2 y 10−10 eV2 

[31, 35, 41]. No encontramos modificación alguna en los valores obtenidos ni en la calidad del 

ajuste en este caso. 

 

 

C. Esquema de 3+2 estados 

 

Consideramos los ángulos de mezcla, φ1 y φ2 como variables desconocidas. En 

primer caso, consideramos los valores medios de los términos oscilatorios que contienen a las 

diferencias de masas entre los autoestados de masa 1 y 4 y entre los autoestados 1 y 5. A 

continuación, consideramos valores diferentes para las diferencias de masas cuadradas, del 

orden de 1 eV2, 10−5 eV2 y 10−10 eV2 [31, 35, 41]. 

 

Calculamos las abundancias de los elementos primordiales para valores diferentes 

de ηB, φ1 y φ2, manteniendo constante los valores de las diferencias de masa. Realizamos el 

análisis estadístico para obtener los mejores valores que ajustan a los ángulos de mezcla, 

obteniendo 
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al considerar todos los datos observacionales en el ajuste, mientras que al eliminar los datos 

del 7Li en el análisis estadístico obtuvimos [45] 

 

                                           
 

Los valores de ηB y c2 y son similares al caso anterior, cuando un solo neutrino 

estéril es incorporado, sin embargo los ángulos resultan menores al caso anterior. Al realizar 

el mismo procedimiento al mantener valores fijos para las diferencias de masas cuadradas no 

encontramos modificación alguna en los valores obtenido ni en la calidad del ajuste. 

 

 

IV. Conclusiones 

 

En este trabajo calculamos los efectos de incorporar neutrinos estériles y masivos 

sobre las abundancias de los elementos primordiales. Consideramos diferentes tipos de 

mezcla, en dos estados entre un neutrino activo y uno estéril, en el esquema 3+1 (tres 

neutrinos activos y uno estéril) y también incorporamos dos neutrinos estériles a la mezcla. 

Calculamos las funciones  de distribución de los neutrinos livianos y las velocidades de los 

decaimientos débiles. A partir de estas cantidades, obtuvimos las abundancias de los 

elementos primordiales. Encontramos que la sensibilidad de las abundancias de los elementos 

producidos durante BBN es apreciable [14, 42, 44]. Encontramos que si la abundancia del 7Li 

es excluida del análisis estadístico, los resultados son consistentes con el valor determinado 

por WMAP para la densidad bariónica y, además, los ángulos de mezcla resultan ser 

pequeños. Sin embargo, si este grupo de datos se incorpora en el análisis, el valor de ηB no 

concuerda con el proporcionado por WMAP pero los ángulos de mezcla permanecen pequeños. 
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