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• Las fluctuaciones del CMB muestran que k=0 (el Universo es plano)


• Las SNIa muestran que la expansión es acelerada 

Ecuaciones de Friedmann

• Por lo tanto la constante cosmológica debe ser no nula para 
explicarlos!


• El término que corresponde a la constante cosmológica es el que 
denominamos energía oscura 

• éste es el término responsable de la aceleración de la expansión

• Éstos dos hechos no son posibles simultáneamente en el modelo de 
Einstein-deSitter (sólo gravedad, sin constante cosmológica)



Densidad Crítica

• Notar que 
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• Vamos a reescribirla para que quede adimensional, dividiendo entre H2:
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• Definimos la densidad crítica  como la 
densidad necesaria para tener un Universo plano 
(k=0) en ausencia de constante cosmológica

ρcrit



Parámetro de Densidad

• Teníamos
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• reescrito como:

este término es una 
densidad (adimensional) de 
materia gravitatoria

análogamente, el término 
asociado a la constante 
cosmológica lo definimos como 
densidad de energía oscura

ΩΛ

• así tenemos que

1 − (ΩM + ΩΛ) = −
kc2

RH2



Parámetro de Densidad

• pero vimos que las anisotropías del Fondo Cósmico de Microondas dan que  
k=0, así:

Midiendo  esto nos permitiría 
deducir cuánto debe valer 
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• Entonces
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Parámetro de Densidad

• También en base al análisis de las anisotropías del CMB (picos de orden 
superior), se obtiene que    (medido por primera vez con WMAP)


• Entonces 

ΩM = 0.3

ΩΛ = 0.7

• Las medidas de  en diferentes escenarios astrofísicos (e.g. cúmulos de 
galaxias) son consistentes  => confirma que “omega materia” sola no alcanza 
para describir la evolución del Universo (ya lo sabíamos desde a partir de la 
expansión acelerada, pero nunca está demás chequear…)

ΩM

• Conclusiones: 


• Vivimos en un Universo plano, que se expande aceleradamente 


• La densidad de materia gravitatoria explica sólo el ~30% de la densidad de 
energía en el Universo (  y )


• La constante cosmológica (energía oscura) es necesaria para explicar la 
aceleración de la expansión

ΩM = 0.3 ΩΛ = 0.7



SNIa

CMB

Cúmulos de 
Galaxias



Nucleosíntesis Primordial



Del Big Bang a z=0

Ojo: en inglés americano 1 billion=109=1 millardo 

en español 1 billón/billion=1012)

13.7x10 9 años

Nucleosíntesis Primordial: 
formación de elementos 
pesados justo después del 
Big Bang



Nucleosíntesis Primordial

• Inicialmente (t=1s después del Big Bang) 
sólo existen protones, neutrones, 
electrones, neutrinos y radiación (fotones)


• durante los primeros 3min la Temperatura 
es muy alta ( T>109 K), lo suficiente para 
que ocurran reacciones de fusión nuclear


• Los protones y neutrones se combinan 
rápidamente formando Deuterio (D = 2H)  
que reacciona rápidamente para formar 
He4 y He3


• Mientras esto ocurre, la Temperatura va 
decayendo por consecuencia de la 
expansión

• además, al no haber isótopos 
estables con A=5, se detiene 
abruptamente la fusión


• Por debajo de ~109K deja de 
ocurrir la reacción, se estabiliza la 
abundancia de 4He



Nucleosíntesis Primordial

• ¿Cuánto He se formó?


• Depende del cociente del 
número de neutrones y 
protones 


• éste último depende del 
tiempo de decaimiento del 
neutrón libre (877s = 
14.6min)


• y de la tasa de expansión, 
que determina qué tan 
rápido se enfría la 
radiación 

• cuando comienza la fusión de D en He había 
~7p por cada n. Prácticamente todos los n 
disponibles terminan en un núlceo de 4He. Así, 
la abundancia Y de He debe ser:

Y =
2nn

nn + np
=

2nn

2nn + 7 * nn
∼ 0.22

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


Nucleosíntesis Primordial: 2º paso - Deuterio

• Así que la abundancia de He es del orden 
de 22-25% 


• El 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 expansión dada 
por H)


• En esta Nucleosíntesis justo posterior al 
Big Bang se producen solamente H, He, 
D, y trazas de 7Li (3He y Tritio), no se 
llegan a producir núcleos más pesados


• La medida de estas abundancias 
primordiales permite conocer la densidad 
de bariones ΩB

4He

3He

Li

D



Nucleosíntesis Primordial
densidad bariónica 

observada

4He

3He

Li

las líneas horizontales sombreadas 
corresponden a los valores observados

D

• Se puede medir:  


• Abundancia de 4He (se debe corregir por 
el He que se produce por otros procesos 
astrofísicos, principalmente por fusión en 
los interiores estelares)


• Abundancias de Li y D (que mayormente 
se destruyen en interiores estelares)


• Todas estas observaciones dan que la 
densidad de energía bariónica es ~5% 
de la densidad crítica ( ) 

• Pero vimos que la densidad de materia 
gravitatoria total es  => la 
materia bariónica no alcanza 
( )! el 0.25 restante debe ser NO-
bariónico, es la densidad energía de la 
materia oscura

ΩB = 0.05

ΩM = 0.3

ΩB ≪ ΩM

densidad crítica  
para Ho=70 km/s/

Mpc

ΩM



Recapitulando
• Vivimos en un Universo plano, que se expande aceleradamente 


• La constante cosmológica (energía oscura) es necesaria para explicar la 
aceleración de la expansión


• La densidad correspondiente a la materia gravitatoria explica sólo el ~30% de 
la densidad de energía en el Universo (  y )


• La medición de abundancias primordiales de He, Li y D implican que la 
densidad de materia bariónica observada es de sólo  (5%)


• Es necesaria una componente no bariónica para dar cuenta de la densidad 
de energía total de la materia gravitatoria:  


• Los bariones corresponden a (máximo) un 5% de la materia gravitante


• El resto, la materia oscura, corresponde a un 25% de la densidad de 
energía del Universo y no puede ser bariónica 

ΩM = 0.3 ΩΛ = 0.7

ΩB = 0.05

ΩM = ΩB + ΩMO



Composición del Universo

• Así que sólo sabemos cómo funciona el 5% del Universo, el 95% 
restante corresponden a la energía oscura y materia oscura! 



Origen de los Elementos



Lo que ya hemos visto

• Big Bang: H, He, Li



Lo que ya hemos visto

• Big Bang: H, He, Li


• Reacciones de Fusión en interiores 
estelares (cadena p-p, ciclo CNO, 
reacción 3- ): C, N, O … hasta 56Feα

A>56 (Z=26) 

no se forman 

por fusión



Creación de Elementos Pesados

• Los elementos más pesados que el Fe no se puede producir por fusión (curva de 
energía de ligadura - T5)


• La Barrera de Coulomb es demasiado grande, las reacciones son 
endotérmicas


• Entonces, ¿cómo se producen los elementos más pesados que el Fe?


• Capturas de neutrones: lenta (s-slow) y rápida (r-rapid)


• La captura de n no se ve afectada por la barrera de Coulomb porque los 
neutrones son… bueno… neutros!


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


• como viemos, el tiempo de vida media del neutrón libre es <15min!


• Estos procesos ocurren en ciertos escenarios astrofísicos únicamente…



Captura de Neutrones

Cowan & Thielemann, 2004)

• Las capturas de n proceden así:


• Un átomo (Z,A) con número atómico Z y número 
másico A (=Z+N) captura un neutrón n, 
aumentando su A y liberando un fotón  γ

• el nuevo isótopo (Z,A+1) puede 
hacer una de dos cosas:

capturar otro n

eventualmente 
sufrir decaer-β

proceso-r

decaer-β, aumentando 
su Z  y emitiendo un e- 
más un neutrino νe

or

proceso-s

cuál de los dos procesos 
ocurre depende de qué 

tan rápido ocurre la 
captura de neutrones 

comparado con el 
tdecaimiento



proceso s

(pegado al valle 

de estabilidad )β

Valle de 
estabilidad  β



Valle de 
estabilidad  β



Slow and Rapid Neutron Captures

• El proceso es un proceso s (slow=lento) 
si τn>> τβ, i.e las capturas de n ocurren en 
una escala temporal más lenta que τβ, la 
vida media de decaimiento β

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

• El proceso es un rápido (r=rapid) si 
τn<< τβ, i.e las capturas sucesivas de n 
ocurren en una escala temporal más 
corta que el decaimiento β

r-processproceso s (lento)

• El proceso-r ocurre bajo flujos altos de 
neutrones ~1022-1024 neutrons/cm3 
(Rauscher 2004)

• Los elementos s-process se 
producen mayoritariamente en las 
capas de quemado de H- and He- en 
estrellas RGB y AGB (+convección 
sube)

• Los elementos r-process se 
producen en fusiones de estrellas de 
neutrones y explosiones de SN II

La escala temporal de 
enriquecimiento en elementos s 

es larga,          ~1-2 Gaños 

La escala temporal de 
enriquecimiento en elementos s 

es corta, ~poco x 107 años



Otros procesos de formación de elementos

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


• Espalación: choques de núcleos con rayos cósmicos


• Captura de partículas alpha (núcleos de He)


• Procesos rp y p: capturas de protones



Espalación por choques con rayos cósmicos

• Be y B no se produjeron en el Big Bang. 
Tampoco se producen en cantidades 
significativas en interiores estelares 


• Éstos (más 3He y 6Li) se producen por 
choques con rayos cósmicos con 
átomos más pesados (CNO) presentes 
en el Medio Interestelar


• Como resultado del choque se expulsan 
nucleones (protones y neutrones) del 
núcleo golpeado -> se forma un 
elemento mas liviano (más otro núcleo 
pesado, pero menos que el original) 



• Los elementos α son aquellos producidos por 
la captura de una partícula α  (núcleo de He)


• La captura α sí está limitada por la barrera de 
Coulomb, así que estas capturas deben darse 
en ambientes energéticos con flujos grandes 
de partículas α


• Estos elementos se producen en explosiones   
SN II (core-collapse). La escala de tiempo 
típica de enriquecimiento del MI en estos 
elementos es ~100 Myr. 


• Los elementos α son todos relativamente 
livianos:


• C, N, O, S, Si, Ca, Mg, Ti, Ne, Ar

Matteucci (2001)

Captura de partículas α



Brief Summary of α, s and r process elements

• Some α-elements are:


• C, N, O, S, Si, Ca, Mg, Ti


• Some s-process elements are:


• Sr, Ba, La, Pb, Y, Ce 


• Some r-process elements are:


• Se, Y, Tc, Eu, Au, Pt, U, Th

Matteucci (2001)

Fuente: Jennifer Johnson SDSS



Capturas de protones

• Proceso p: captura de 1 protón


• Proceso rp: captura rápida de protones (>1 protón)


• ciertos elementos e isótopos (deficientes en neutrones) sólo se 
pueden formar por estos procesos. Ocurren en sistemas binarios 
donde hay acreción y una estrella es de neutrones



proceso s
proceso r captura alpha

Fuente: APOD/ Scientific American

espalación
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