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—cuacliones de Friedmann

e | as fluctuaciones del CMB muestran que k=0 (el Universo es plano)

e | as SNla muestran que la expansion es acelerada

e Estos dos hechos no son posibles simultdneamente en el modelo de
Einstein-deSitter (sélo gravedad, sin constante cosmoldgica)

e Por lo tanto la constante cosmologica debe ser no nula para
explicarlos!

e £| término que corresponde a la constante cosmologica es el que
denominamos energia oscura

e este es el termino responsable de la aceleracion de la expansion
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Densidad Ciritica

, 8G 1, .,  kc?
H p——N\c” =
, 3 3 R?
e Notar que E —H )
R
e \/amos a escribirla para que quede adimensional, dividiendo entre H=:
1Ac? kc?
3H? RH?

e Definimos la densidad critica p....., como la

densidad necesaria para tener un Universo plano
(k=0) en ausencia de constante cosmologica




Parametro de

e Teniamos (

® reescrito como:

o,

este término es una

densidad (adimensional) de

materia gravitatoria

® asi tenemos que

Densidad

R\2 8aG | kc?
—) p——Nc” =

R 3 3 R?
p[Ac* ke’
Perit 3H* - RH?

o,

analogamente, el término
asociado a la constante
cosmologica lo definimos como
densidad de energia oscura

kc?

I —(Qy+Q)) =
Cou+ 80 =2




Parametro de Densidad

kc?
RH?

® pero vimos que las anisotropias del Fondo Cosmico de Microondas dan que

k=0, asi:

e Entonces k — O — (QM_I_ QA) — 1

Midiendo £2,, esto nos permitiria QM __P — P

deducir cuanto debe valer €2, Periz 3H?
8nG




Parametro de Densidad

e También en base al analisis de las anisotropias del CMB (picos de orden
superior), se obtiene que €2;, = 0.3 (medido por primera vez con WMAP)

e Entonces 2, = 0.7

e Las medidas de £2;, en diferentes escenarios astrofisicos (e.g. cimulos de
galaxias) son consistentes

e Conclusiones:
¢ \/ivimos en un Universo plano, gue se expande aceleradamente

¢ | a densidad de materia gravitatoria explica solo el ~30% de la densidad de
energia en el Universo (€2,;, = 0.3y Q, = 0.7)

e | a constante cosmoldgica (energia oscura) es necesaria para explicar la
aceleracion de la expansion



Dark energy density parameter Q,
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Matter density parameter Q,,

The values of
Q. and Q,...

B ...must lie within
the blue area to
agree with Type la
supernova data...

~ ...and must lie
within the green
area to agree with
COSMIC microwave
background data...

B ...and must lie
within the brown
area to agree with
galaxy cluster data.

'Red line: Universe

expands at a steady
rate

Solid black line:
Boundary between
perpetual expansion
and eventual recollapse

Dashed black line:

No dark energy

(QA = 0)

Blue line: Universe

is flat (Qy = 1)



Nucleosintesis Primordial
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Nucleosintesis Primordial:
formacion de elementos
pesados justo después del
Big Bang

Ojo: en inglés americano 1 billion=102=1 millardo
en espanol 1 billén/billion=1012)



Nucleosintesis Primordial

- , , ) N ' il H -
* Inicialmente (t=1s despues del BigBang) =
sélo existen protones, neutrones, % -
electrones, neutrinos y radiacion (fotones) g -sf
2 | :
g .
e durante los primeros 3min la Temperatura B _10] .
es muy alta ( T>10° K), lo suficiente para ~—
I 1 A L1 1131111 sl LB r 3 3l
gue ocurran reacciones de fusion nuclear 10° ppe 07 10° 100
t [sec]
® | 0s protones y neutrones se combinan , |
rapidamente formando Deuterio (D = 2H) * ademas, al no haber 'SOTQIOOS
gue reacciona rapidamente para formar estables con A=5, € detiene
Hety Hes abruptamente la fusion
e Mientras esto ocurre, la Temperatura va * Por debajo de ~10°K deja de
decayendo por consecuencia de la ocurrir la reaccion, se estabiliza la

expansion apbundancia de 4He



Nucleosintesis Primordial tr—-»

2. p(n, y)d 7
Be
3. d(p, y)*He

e ; Cuanto He se formo?

e Depende del cociente del
numero de neutrones y
protones

e &ste ultimo depende del
tiempo de decaimiento del
neutron libre (877s =
14.6min)

¢ v de la tasa de expansion,
que determina qué tan
rapido se enfria la
radiacion

4. d(d, n)*He 12
5. d(d, p)t

6. t(d, n)4He 10 )
7. (e, y)'Li "Li

8. *He(n, p)t 1
9.3He(d, p)*He
10. 3He(a, 7)'Be
11. "Li(p, a)*He 3He > *He
12. "Be(n, p)’Li 7

H | ?H ——| H

e cuando comienza la fusion de D en He habia
~7p por cada n. Practicamente todos los n
disponibles terminan en un nulceo de 4He. Asi,
la abundancia Y de He debe ser:

2n, 2n,
Y = = ~ 0.22
n,+n, 2n,+7%n,



https://journals.aps.org/prl/abstract/10.1103/PhysRevLett.127.162501
https://journals.aps.org/prl/abstract/10.1103/PhysRevLett.127.162501

Nucleosintesis

Primordial: 2° paso -

Deuterio

e Asi que la abundancia de He es del orden

de 22-25%

e [| valor exacto de la abundancia de He
primordial (i.e. producido en el Big Bang)
depende de la densidad de bariones del

Universo (y de su tasa de expansion dada

por H)

e En esta Nucleosintesis justo posterior al
Big Bang se producen solamente H, He,
D, y trazas de 7Li (3He y Tritio), no se
llegan a producir nucleos mas pesados

¢ | a medida de estas abundancias
primordiales permite conocer la densidad

de bariones €2

He-3

Number Abundance Relative to Hydrogen




Nucleosintesis Primordial

densidad critica

para Ho=70 km/s/
e Se puede medir: densidad baridnica Mpc A
observada A 0
e Abundancia de 4He (se debe corregir por 10° . — . i
el He que se produce por otros procesos ot L : :__
astrofisicos, principalmente por fusion en — e H | :
los interiores estelares) § 1071 i 1
‘3 103 F ' !
* Abundancias de Liy D (que mayormente I L :
se destruyen en interiores estelares) 2 107F i .
: % 10°° hd |
e Jodas estas observaciones dan que la < ) m
] V4 I 4 = o
densidad de energia barionica es ~5% 5 10°F ae ; i : -
- . C -
de la densidad critica (€2, = 0.05) 3 497l Li-7 ’ -
B 2 10 .
5 ° 1
' . \ 0 _ s
e Pero vimos que la densidad de materia £ 107 i -
' Z [ J
gravitatoria total es £2;, = 0.3 => la 10°° ! 1
materia baridnica no alcanza :
= |
|

(Qp K ;)] el 0.25 restante debe ser NO- oo =5 S-

barionico, es la densidad energia de la , - Qgh® Q,,
. las lineas horizontales sombreadas
materia oscura

corresponden a los valores observados



Recapitulando

¢ \/ivimos en un Universo plano, que se expande aceleradamente

e | a constante cosmoldgica (energia oscura) es necesaria para explicar la
aceleracion de la expansion

¢ | a densidad correspondiente a la materia gravitatoria explica solo el ~30% de
la densidad de energia en el Universo (€2;;, = 0.3y Q, = 0.7)

e | a medicion de abundancias primordiales de He, Li y D implican que la
densidad de materia bariénica observada es de solo 25 = 0.05 (5%)

¢ £35S necesaria una componente no barionica para dar cuenta de la densidad
de energia total de la materia gravitatoria: €2y, = Qpz + €,

¢ |_0s bariones corresponden a (maximo) un 5% de la materia gravitante

¢ E| resto, la materia oscura, corresponde a un 25% de la densidad de
energia del Universo y no puede ser barionica




Composicion del Universo

Materia Oscura
25%

Materia Barionica
5%

Energia Oscura
70%

e Asi que solo sabemos como funciona el 5% del Universo, el 95%
restante corresponden a la energia oscura y materia oscural



Origen de los Elementos



Lo que ya hemos VISto

e Big Bang: H, He, Ll




Lo que ya hemos VISto

e Big Bang: H, He, Ll

e Reacciones de Fusion en interiores
estelares (cadena p-p, ciclo CNO,

reaccion 3-a): C, N, O ... hasta %6Fe

—

|
l

H
s 1
Be
20 22 23 24 25 26
Ca Ti \ Cr Mn Fe

AVERAGE BINDING ENERGY per NUCLEON

A>56 (/=20)
NO se forman
por fusion
3-j /
20 « 5 12 16 2 2 A3o 66 30 1:30 150 1§o 2110 240




Creacion de Elementos Pesados

¢ | 0s elementos mas pesados que el Fe no se puede producir por fusion (curva de
energia de ligadura - T5)

e | a Barrera de Coulomb es demasiado grande, las reacciones son
endotérmicas

e Entonces, ;,como se producen los elementos mas pesados que el Fe?

e Capturas de neutrones: lenta (s-slow) y rapida (r-rapid)

e | a captura de n no se ve afectada por la barrera de Coulomb porgue los
neutrones son... bueno... neutros!

e Esto es una maravilla.. ¢ por qué no ocurre todo el tiempo en todas partes?

® COMO VvVieMos, el tiempo de vida media del neutrdn libre es <15min!

e £StOS procesos ocurren en ciertos escenarios astrofisicos unicamente...



Captura de Neutrones

e | as capturas de n proceden asi:

120

e Un atomo (Z,A) con numero atdmico Z y numero
masico A (=Z+N) captura un neutron n,
aumentando su Ay liberando un foton vy

n+(Z,A) — (Z,A+1)+~

100 f—

B estables

@
S
|

PROTON NUMBER Z
=]
=)
|

* el nuevo isotopo (Z,A+1) puede e
hacer una de dos cosas: =

| |
20 40 60 80 100 120 140 160

NIRRT TTTDAORAT NTTARID D AT

Cowan & Thielemann, 2004)




PROTON NUMBER Z
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Slow and Rapid Neutron Captures

o

——— ‘--J

e E| proceso es un proceso s (slow=lento)
Sl Tn>> T, I.€ las capturas de n ocurren en
una escala temporal mas lenta que T, la

vida media de decaimiento 3

e E| proceso-s ocurre cuando el flujo de
n es moderado ~108 neutrons/cm3
(Rauscher 2004)

e | 0s elementos s-process se
producen mayoritariamente en las
capas de guemado de H- and He- en

estrellas RGB y AGB (+conveccion
sube)

s

N

Fa

)

e El proceso es un rapido (r=rapid) si
Tn<< Tp, |.€ las capturas sucesivas de n
ocurren en una escala temporal mas
corta que el decaimiento [3

e E| proceso-r ocurre bajo flujos altos de
neutrones ~1022-1024 neutrons/cms3

(Rauscher 2004)

¢ | 0S elementos r-process se
producen en fusiones de estrellas de
neutrones y explosiones de SN ||

-




Otros procesos de formacion de elementos

e Otros procesos también contribuyen a la formacion de
diferentes elementos (pero siempre livianos), algunos son:

e Espalacion: choques de nucleos con rayos cOsmicos

e Captura de particulas alpha (nucleos de He)

® Procesos rp y p: capturas de protones



—spalacion por chogues con rayos cOSmicos

e Be y B no se produjeron en el Big Bang.
Tampoco se producen en cantidades

significativas en interiores estelares
[p. o] +[2C, 1N, 0] —

) [°Li,’Li,”Be,'"B,!'B] + fragments

e Estos (mas SHe y 6Li) se producen por
choques con rayos cOsmicos con
atomos mas pesados (CNO) presentes
en el Medio Interestelar

e Como resultado del choque se expulsan ‘\
nucleones (protones y neutrones) del

nucleo golpeado -> se forma un
elemento mas liviano (mas otro nucleo
pesado, pero menos que el original)




Captura de particulas o

- SF“?E‘ﬁf"‘ Y Tpe T
IHD/ 3C —
® | 0s elementos a son aquellos producidos pPOr | proeseocnan 51y oo ™N
' —< N N
la captura de una particula ¢ (ndcleo de He) 2’ 2'H n\{ }\
* La captura a. si esta limitada por la barrera de 2l 15"\‘ /;ic
Coulomb, asi que estas capturas deben darse R "NIH ‘He
: Ly : ‘He ‘He
en ambientes energeticos con flujos grandes e ey U

de particulas o

- 4 Alpha process

SGNl — SGCO_’ SGFe

e Estos elementos se producen en explosiones  §
SN Il (core-collapse). La escala de tiempo  § 20Ne szpe_. S2n —» 20y
tipica de enriquecimiento del Ml en estos

elementos es ~100 Myr. .e .
11 He Cr — v — 48pj

® | 0s elementos o son todos relativamente f
livianos: ' 2" “n — Y50 4ca

e C,N, O,S, Si, Ca, Mg, Ti, Ne, Ar Koy B i\.
1, Atly

Beyond iron and nickel:

Matteucci (2001)



Brief Summary of @, s and r process elements

e Some a-elements are:

| &4
- - oot
¢ . i frecrernt v p proc e,
C, N; 07 S; Sly Ca; Mg; TI o ‘ SP‘“Q"—'W\ : : . . :‘Y’P:_“I& ?)'uedikt'f?mc
‘. _ . WON P((‘( \y_ ‘

* Some s-process elements are:  [Nalwial @ s process

llllllll

e Sr,Ba, La, Pb, Y, Ce

Y"?:‘.:;
L ob | SoEh| Ha| MENiE U Uua
® SOMeE r-process elements are: e - NSNS - [0 =5

* *Actinide series #¢

231.04 238.03 12371 | f244) | (243 | 12471 ) [247) | [251]

e Se, Y, Tc, Eu, Au, Pt, U, Th Fuente: Jennifer Johnson SDSS*

Matteucci (2001)



Capturas de protones

e Proceso p: captura de 1 proton
e Proceso rp: captura rapida de protones (>1 proton)

e ciertos elementos e isdtopos (deficientes en neutrones) solo se
pueden formar por estos procesos. Ocurren en sistemas binarios
donde hay acrecion y una estrella es de neutrones

S-process

rp-process

~———3 number of protons

r-process

fusion up to iron

2 8 P number of neutrons
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captura alpha

Very radioactive isotopes; nothing left from stars

exploding massive stars
exploding white dwarfs
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merging neutron stars?

Big Bang fusion
dying low-mass stars

Proceso r
Proceso S

Fuente: APOD/ Scientific American
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