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Objetivos del tema

@ Presentacion modelo estandar de Big Bang caliente:
+ Etapas evolutivas del Universo.

+ ¢Qué procesos se han dado en el Universo desde su
origen?




Introduccion: evolucion en temperatura

La densidad de radiaciéon varia como:

_ prad,O

prad — a4

Por otra parte sabemos que en un Universo de radiacion en
equilibrio, esta radiacion seria la de un cuerpo negro:
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donde la constante vale:
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Introduccion: evolucion en temperatura

Combinando la ecuacion de la densidad de energia de radiacion y de
la variacion de la temperatura: 1

T < —
a

Ejercicio sencillo (y erroneo!): ¢Cuando se produjo la recombinacion?
La energia de ionizacion del hidrogeno es 13.6 eV. Esto equivale a:

E ~ 3kT = 13.6eV —» 50000K

Para que la temperatura del Universo baje a T=2.7 K:
Tt=0)_ alt) _ at)~5x10° =112:> 2 ~ 19000
_|_

a(t=0



Introduccion: desacoplo

El desacoplo o decoupling es un concepto de gran importancia en
Cosmologia. El desacoplo se produce cuando el tiempo tipico en el
que se produce una interaccion se hace mas grande que el tiempo de
Hubble en un determinado lugar espacio-tiempo del Universo. Esto
quiere decir que esa interaccion no es probable que se produzca
mas, pues hay que esperar mas que la vida del Universo.

Visto de otra manera, una particula tiene un recorrido libre medio
para una determinada interaccion y ese recorrido libre medio
depende de la densidad de particulas y de la seccion eficaz, que
decrece con la temperatura. Segun el Universo se enfria, el rim crece
y puede hacerse mas grande que el Universo en ese momento. Esas
particulas ya no interaccionan y su temperatura y abundancia se
congelan en los valores que tenian en el equilibrio antes del
desacoplo.

Por ejemplo, las reacciones que producen neutrinos se desacoplaron
a z=1019, y los fotones interaccionaron por ultima vez con la materia




Introduccion: Historia evolutiva del Universo
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Introduccion: Historia evolutiva del Universo
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13.1.La singularidad inicial

Supernova Cosmology Project
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13.1.La singularidad inicial
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13.1.La singularidad inicial

Las medidas actuales de los parametros cosmologicos predicen que
el Universo era cada vez mas caliente y denso a medida que nos
movemos atras en el tiempo. Y para el factor de escala nuestros
resultados siempre predicen que a t=0 a(t=0)=0. Esto es Ila
singularidad inicial o el momento del Big Bang, y la Teoria que
explica toda la evolucion del Universo a partir de ese momento es la
Teoria del Big Bang Caliente (HBBT).

La evolucion del Universo a partir de unos 104 s tiene una teoria bien
definida que cuenta con numerosos éxitos y algunos problemas.
Entre los éxitos destacan la nucleosintesis y el origen de la CMB, que
se explican en términos de “desacoplos”.

Antes de ese momento, a medida que a(t)»>0 y T>o las leyes de la
Fisica que conocemos no son aplicables. Cuando la longitud de onda
tipica de las particulas (longitud de onda de de Broglie) se iguala a
su radio de Schwarzschild (aquel en el que una la velocidad de
escape seria la velocidad de la luz si toda la masa estuviera
concentrada en un punto) nuestras teorias fallan.

_27mh ~2Gm

ﬂ’deB = mc rS Cz
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13.1.La singularidad inicial

Si igualamos ambas expresiones nos da una masa tipica donde se
deberia aplicar la gravedad cuantica y que se conoce como masa de
Planck (salvo un factor raiz de n). Esta masa y la longitud y tiempos
correspondientes delimitan la Era de Planck, limite para aplicar la
Fisica que hoy conocemos.

mg_ . = | h(: ~ 10" GeV

hG _
IPIanck = \ C'3 =10 . m




13.2.Inflacion
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13.3.El Universo temprano: neutrinos

Las particulas relativistas en la actualidad son de 2 tipos: fotones y
neutrinos. La densidad de energia en forma de fotones es:

Qu0=2.47x10"h"’

La densidad de neutrinos es mucho mas dificil de calcular porque su
deteccion es muy dificil. Debe ser, bajo la suposicion de que no
tienen masa:

7 4 s _5 g2
QU=3x8x 11 Q. _,=0.68Q_,=1.68x10"h

Donde se ha tenido en cuenta que hay 3 clases de neutrinos
(electron, muon y tauon), que la temperatura de los neutrinos debe
ser un factor (4/11)4/3 menor que la de los fotones porque la
aniquilacion de electrones y positrones debié calentar los fotones
pero no los neutrinos, y que la constante de radiacion de los
neutrinos debe ser 7/8 la de los fotones (debido a que unos son
fermiones y otros bosones).

Sumando los neutrinos y los fotones podemos considerar el
parametro de densidad en particulas relativistas:

Q._, =4.15x10°h
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13.3.El Universo temprano: radiacion=materia

La densidad de particulas relativistas se puede comparar con la de
particulas no relativistas, que seria la densidad de materia. Sabiendo
que la densidad de materia depende de a3 y la de particulas

relativistas de a-4. O . 4.15 x 10_5 1
Q.. Qb a

Con esta expresion se puede saber la relacion entre densidades de
materia relativista y no relativista en cualquier momento. Por
ejemplo, a z~1000 (que veremos que es un redshift interesante):

Q - 0.04
= 2
Qmat z=1000 Qoh

El denominador no es muy grande con lo que ese cociente es aprox.
un 30%, es decir, el Universo estaba dominado por materia a
z=1000.

La materia relativista y no relativista fueron igual de importantes a:

Q. 1
el _ 41— g~ z ~ 3500
~ 9™ 240000 ,h2 T Eret-no-rel

rel

mat

rel

mat
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13.3.El Universo temprano: radiacion=materia

En un Universo de materia con k=0 y A=0, el factor de escala
evoluciona como:

25
a(t) = (tj T(t) <t

0

Imponiendo que actualmente el Universo tiene unos 12 Gyr (no es
cierto, pero tampoco que A=0):

T (4x1017)§

2.725K t




13.3.El Universo temprano: radiacion=materia

El momento en el que la materia era igual a la radiacion:

t,, ~1.0x10"Qy*h> s = 3400Q;h > yr

Aplicando la evolucion de la edad del Universo en funcion de la
temperatura y asumiendo T=3000 K (importante cantidad, de

nuevo)
(3000K) =10*3s = 350000y r

dec

Por otra parte, antes de la igualdad entre la materia y la radiacion, la
ultima dominaba, y en ese escenario:

72
o fi

Y la temperatura evoluciona como:
%
T, t
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13.3.El Universo temprano: solo radiacion

Se puede obtener un resultado mas preciso (siempre para un
Universo de radiacion) con la ecuacion de Friedmann y sabiendo
como evoluciona el factor de escala y la densidad con el tiempo en un

Universo de radiacion. Al final queda:
1

1s)’ T kT

t |  1.3x10°K 1.1MeV

Es decir, cuando el Universo tenia 1 s de edad, la temperatura debia
ser 1.3x101% K y la energia tipica de una particula 1.1 MeV. Esto es
del orden de la energia tipica de ligadura nuclear de los elementos
mas ligeros.

2

Antes de esta época la energia de los fotones deberia ser tal que
podrian romper los nucleos, e incluso antes, podria romper los




13.3.El Universo temprano: solo radiacion
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13.3.El Universo temprano: solo radiacion

Conceptos importantes hasta ahora:
+ Al principio domina la densidad de radiacion.

4 ¢Cuando se llega a una energia de 1 MeV? éPor qué es
importante ese momento?

+En algin momento se iguala con la densidad de materia.
¢Cuando?

+{Como evoluciona la temperatura con la edad del Universo?
(antes y después de la época de igualdad materia-radiacion).

+ ¢Cuando se llega a una temperatura de 3000 K? ¢Cual es el
tamano del_Univers:o? c':Domina la radiacion o la materia en ese




13.3.El Universo temprano: bariogénesis

La bariogénesis es la teoria que pretende explicar la densidad de
bariones del Universo (que debe estar en torno a Q,~0.02 segun
observaciones directas y consideraciones de la nucleosintesis, que
veremos después). Ademas esta teoria debe explicar que el nimero
de fotones es mucho mas grande (10° veces) que el niumero de
bariones (lo trataremos mas adelante).

El problema que se formula es como se llega de un Universo en
equilibrio con igual nimero de bariones y antibariones a un Universo
con la densidad barionica actual, donde domina la materia sobre la
anti-materia y hay muchos mas fotones que bariones.

Las teorias suelen basarse en un pequeio exceso de bariones con
respecto a anti-bariones debido a una particula muy masiva (bosoén
X) que se desacopla muy pronto en la historia del Universo y luego
decae dando lugar a unos pocos bariones en exceso. Cuando los
bariones se desacoplan se aniquilarian todos los bariones con los
anti-bariones y solo quedaria ese exceso de bariones.

ry ~ ry




13.3.El Universo temprano: desacoplo neutrinos

La evolucion de los neutrinos en el Universo se explica en funcion de
las reacciones tipicas que implican neutrinos (igual que en el caso de
cualquier otra particula). Estas reacciones son:

p+e < n+uy,
y+y v, +0,

En algin momento de Ila historia del Universo los neutrinos
estuvieron en equilibrio con los fotones y con otras particulas.

Los neutrinos interaccionan con la materia de manera mucho mas
débil que los fotones, por lo que se necesitan temperaturas mas altas
para que los neutrinos estén en equilibrio con la materia, en
comparacion con los fotones. Si el tiempo tipico entre interacciones
neutrino-materia es menor que el factor de escala, los neutrinos
estan en equilibrio con la materia. En caso contrario, los neutrinos




13.3.El Universo temprano: desacoplo neutrinos

Interesantemente después del desacoplo de los neutrinos, cuando la
energia tipica es unos 0.5 MeV, los positrones y los electrones dejan
de crearse por interaccion de fotones:

yr+y<eo e +e

Cuando la temperatura era mayor que unos 0.511 MeV (masa en
reposo de un electron), habia tantos electrones como positrones
gracias a esa reaccion en equilibrio. Por debajo de 0.511 MeV los
fotones ya no pueden crear pares electron-positron y la reaccion solo
se produce en el sentido de la aniquilacion. Esto crea fotones de alta
energia que se termalizan con el resto y suben la temperatura de la
radiacion de fotones.

Esto significa que la CMB de fotones tiene una temperatura mas alta
que la de neutrinos, y el factor de diferencia es %E . Sabiendo que la
temperatura actual de los fotones es 2.725 K, la de los neutrinos
debe ser unos 1.95 K.

Los detectores de neutrinos actuales no pueden detectar neutrinos




13.3.El Universo temprano: importancia neutrinos

La masa de los neutrinos tiene implicaciones cosmologicas
importantes.

Si la masa de los neutrinos es mucho menor que 1 MeV, lo que se
denomina que los neutrinos son ligeros (light neutrinos), los
neutrinos podrian explicar la densidad de materia oscura que se
necesita en los modelos cosmologicos. Se necesitarian neutrinos de
unos 14 eV. Este valor es mas alto que el limite superior medido para
neutrinos electréonico, pero es posible para los neutrinos mudnicos y
tauodnicos.

Sin embargo, si los neutrinos son ligeros supondrian un gran
problema porque serian relativistas hasta un tiempo bastante
avanzado de la historia del Universo y evitarian la formacion de
galaxias (que depende de la DM).

Si los neutrinos son pesados (masas del orden de 1 MeV), vy si llegan
a 1 GeV, los neutrinos podrian explicar la densidad de materia oscura
observada y no serian relativistas mucho tiempo, con lo que no




13.4.Nucleosintesis

La produccion de protones y neutrones se produce cuando el
Universo esta lo suficientemente frio como para que los quarks se
fusionen. La produccion de nicleos atomicos se produce cuando la
densidad de energia es suficientemente baja para que estos
subsistan, es decir, sea mas baja que la energia de enlace de los
nucleones (protones y neutrones). Esta energia es del orden de
décimas de MeV, unas 100000 veces mayor que la energia de
ligadura de un electron. Por tanto el proceso de formacion de
nucleos, denominado nucleosintesis, se debiéo en un Universo muy
joven (1 s) y caliente.

La produccion de elementos ligeros es una de las pruebas mas
fuertes que apoyan la Teoria del Big Bang caliente, ya que no hay
otra forma de explicar la abundancia de hidrogeno, helio, deuterio y
litio, que no se pueden formar en estrellas.

Para explicar la abundancia de elementos ligeros hay que tener en
cuenta todas las reacciones nucleares implicadas. Las principales

son: p+n->D
D + p—>>He
D + D—>He
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13.4.Nucleosintesis
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13.4.Nucleosintesis

Para entender la abundancia de elementos ligeros, hay que empezar
por estudiar la creacion de protones y neutrones.

Los protones y neutrones, tras crearse por fusion de quarks, estan
en equilibrio, es decir, hay el mismo numero de protones que
neutrones, y la reaccion de equilibrio es:

n+v, <> p+e

n+e o p+o,
Estas reacciones se producen hasta que la temperatura del Universo
alcanza unos 0.8 MeV. A esta temperatura los protones y neutrones
se desacoplan y su niumero se bloquea. Esta energia es algo inferior
a la diferencia de masa en reposo de los protones y neutrones, 1.3
MeV. Esto provoca que en el Universo haya mas protones que
neutrones. éCuantos?

Para calcular eso se considera un momento en el que los protones y
neutrones estan formados, son no relativistas con lo que kgT<<m,c?,
y su densidad sigue la distribucion de Maxwell-Boltzmann:

IN oc m%e(_"‘”)
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13.4.Nucleosintesis

La densidad de neutrones entre la de protones seria:

N, () | e

N m

P P
En el momento de desacoplo de los protones y neutrones:
>5
N 939.565 ((Lamev) 1

n
— ~

N 938.272 S5

P

Asi que en el Universo de 1s de vida hay 1 neutron por cada 5
protones, y asi seguiria siempre salvo los neutrones que hayan
decaido después del desacoplo.

LY 4




13.4.Nucleosintesis
La fraccion de neutrones frente a protones debe corregirse de los
que han decaido antes de que se formen nucleos, donde los
neutrones son mucho mas estables. Los neutrones decaen desde que
se desacoplan (0.8 MeV, unos 2s después del Big Bang), hasta los
340s donde se fusionan.

N, _(939.565)* (i) (cun) 1
. 938.272 - 7.3

N
Nota: los protones que se crean (tantos como neutrones que decaen)
o decaen (casi ninguno, t;,,=103° yr) son una pequena correccion.

Asi que finalmente tenemos 1 neutron por cada 7.3 protones. En la
época de la nucleosintesis virtualmente solo se forman nicleos de
He-4, porque es el nicleo ligero mas estable, e hidréogeno, porque
sobran protones.

De esta manera se puede calcular una primera estimacion de la
abundancia de helio primordial, denominada Y o Y,, como (sabiendo
que las abundancias se miden en razones entre masas):

i N., m.,,_ _ (Vs h2m, + 2m ) N
* N,, m,_+N, m, Nm,+N,m,
2N, 2 _ 2  _o0.2a

N,+N, 1+N_, /N, 1+7.3

= - ~



13.4.Nucleosintesis

Este calculo sencillo establece que un 76% de la masa baridonica del
Universo primordial estaria en forma de hidrogeno y practicamente
todo el restante en forma de helio-4, aunque también debio
sobrevivir deuterio, helio-3 y litio-7, con abundancias primordiales
del orden de 104, 105y 1019, respectivamente.

La teoria estandar del Big Bang calcula con mayor precision estas
abundancias teniendo en cuenta todas las reacciones posibles, las
probabilidades de dichas reacciones, el equilibrio energético con el
Universo en expansion, la cantidad de neutrinos sin masa que hay en
el Universo (por ejemplo, la existencia del neutrino estéril), que
afectaria a la expansion y, por tanto, a los procesos de
nucleosintesis, y finalmente, la cantidad de materia baridonica (Qg),
que afecta a la cantidad de protones y neutrones. Estos calculos dan
valores entre el 23% y el 24%.

Estas abundanmas se pueden med|r en el Umverso, lo que supone




13.4.Nucleosintesis

Fraction of critical density

) 0.01 0.02 0.05 100 e U—
i . eT——
° = 10- Helium 4 (*He)
E 0.24 =
0 0.23 ﬂg-)j 10-2 : Deuterium (EH)
S 0.22 .
° FE LY E—, 10-3
oo o
i o 104
- =
o 0L D 45 10s[  Helium (3He)
s e 5
o : S 106k =
g | & >
i< A g o)
o 2 7 w
E 10-5| 3He § 107 e 8
§ 3 M 10e] & ;
H 10 "L 4l o E = ;
3 : 15 109k = ]
: L i ) :
[ 1010 |
; F Lithium (7Li)
i 1C|'” sl o sl L
10-10 1012 10" 100 |10 10-8 107
AEEE . . PR Density of Ordinary Matter (Relative to Photons)
N E D 1 2 5 AL RLLP S T el Abandancs giaphs Sleigman Enoye of Aslransmy
Baryon density (107! g em™) et ey (e o Py Dt 20




13.4.Nucleosintesis
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13.4.Nucleosintesis
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13.4.Nucleosintesis
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13.4.Nucleosintesis
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13.4.Nucleosintesis
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13.5.Recombinacion

La radiacion cosmica de fondo proviene de la época en que el
Universo alcanzé una temperatura en los protones se pudieron
recombinar con electrones para formar hidrogeno neutro.

Calculos que tienen en cuenta las energias de ligadura del hidrogeno,
las energias y probabilidades de las transiciones del hidrogeno y la
cantidad de fotones con respecto a bariones (protones/neutrones)
establece que la mitad del hidrogeno estaba recombinado a:

Zrlecomb. o~ 1 100

El Universo debia ser entonces un factor 1100 mas pequeio (en
tamano), 11003 en volumen, y la temperatura unos 3000 K
(temperatura de desacoplo).

Antes de este momento existia una combinacion de protones y
e_Iectrones. Lo_s fotones interaccionan facilmente con I_os electr_ones




13.5.Recombinacion

La densidad numérica actual de electrones en el Universo es de unos
0.2 m3. ¢éCual fue la densidad de electrones antes de la
recombinacion, cuando el factor de escala era un millon de veces
mayor que ahora?

Considerando el volumen como V=a3: n,=2x1017 m-3 a z=106,
En esta época el recorrido libre medio de los electrones seria:

- \=7.5x10""m

1
rim = " (2x107 m®)-(6.7 10> m?)

e-e

Este recorrido libre medio equivale a un tiempo tipico entre
interacciones para los fotones:

¢ MM _>50s




13.5.Recombinacion

Tras la recombinacion todos los fotones son libres de circular por el
Universo: el Universo se hace transparente y la radiacion que existe
en ese momento se congela en el tiempo, pasando a evolucionar solo
por la expansion del Universo y llenando todo el espacio-tiempo. Este
proceso se denomina desacoplo (de fotones/materia).

En la actualidad la temperatura de esa radiacion de fondo es de unos
2.7 K, pica en el rango de las microondas y se denomina Cosmic
Microwave Background Radiation (CMB o CMBR).
Los fotones de la CMBR provienen
de la época de recombinacion, por
lo que han viajado una gran
distancia en el espacio-tiempo,
cercana al tamano del Universo. Se
considera que esto fotones
provienen de una gran esfera de

\

14,000,000,000
400,000 years

lonized



.Recombinacion

13.5

‘. .




13.5.Recombinacion: la CMB
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www.csulb.edu/~rtoossi

A Before recombination: The universe was opaque B After recombinalion: The universe wos Ironsparent
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13.5.Recombinacion
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13.5.Recombinacion

La radiacion de cuerpo negro de la época de la recombinacion

seguiria la Ley de Planck:
g y 8zh U?
S(U) — 3 ho,
A medida que el Universo se c” e -1
expande, la frecuencia de un
foton se reduce en un factor Wavelength [mm]
(1+z), pero la forma 2 ] LI 2.5

, | | 1 T
espectral se mantiene

debido a que la frecuenciay  “*°f

FIRAS data with 4006 errorbars |
2.725 K Blackbody

300 -

200 -

Intensity [MJy/sr]

100 - -

http://www.astro.ubc.ca/
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13.5.Recombinacion: la CMB

Wavelength {(cm)
300 30 3 0.3 0.03
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Frequency (GHz)

Intensity (erg/sec/cmz/sr/Hz)




13.5.Recombinacion: la CMB

Blackhody spectrafor T = 3000 and T = 3 kelvin
— T=3K
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13.5.Recombinacion: la CMB

En el calculo de la temperatura del Universo en el momento de la
recombinacion hay que tener en cuenta el contenido de particulas.

Existe un principio fundamental en este razonamiento y es que el
nimero de particulas es constante si no hay interacciones. Asi que si
los fotones viajan libres por el Universo sin interaccionar con
electrones después de la recombinacion, su numero debe
mantenerse constante.

Esto es cierto para protones y neutrones, es decir, bariones, y para
fotones. é¢Cuantas particulas hay de cada tipo?

La densidad de energia de radiacion actual era:

e (t,)=4.17x10 Im3

La energia tipica de un foton de la CMB es la correspondiente a su
temperatura T=2.725 K, aprox. E=3kgT=7.05x10"4 eV. Combinando
ambos nimeros obtenemos la densidad de fotones actual:

n, =3.7 x 10°m>3

El nUmero de bariones se calcula a partir de su parametro de
densidad Q,_,,~0.02 h-2 y la masa de un bariéon, aprox. 939 MeV.

rIaTy ng = 0.22m‘3 ng ~ 10—9!!!!

n7

Astrofisica Extragalactica y Cosmologi.



13.5.Recombinacion: la CMB
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13.5.Recombinacion vs. Nucleosintesis

Nucleosintesis Recombinacion
Edad Universo pOCOS Minutos 300000 yr
Temperatura 1010 K 3000 K
energia tipica <1 MeV 1 eV
Proceso Protones y neutrones Los nucleos y los
forman nucleos. Los electrones forman atomos
electrones siguen libres. neutros.
Universo La radiacion domina. La materia domina.
Radiacion Continua interactuando con Deja de interactuar con la
materia. materia y se fija el fondo

cosmico (hoy CMB).




13.6.La época oscura (“Dark Ages”)

Entre la recombinacion vy Ia
formacion de las primeras
estrellas hay un periodo de
tiempo en el que no habia mas
que fotones libres provenientes
de la superficie de dltimo
scattering y materia que esta
colapsando para eventualmente
llegar a la densidad necesaria
como para formar estrellas.

También podria existir radiacion
proveniente de hidrogeno neutro,
por ejemplo, a través de la linea
de 21 cm en el radio.

La época en la que se estaban
empezando a formar las
estructuras del Universo y no se
habia “encendido” ninguna
estrella se denomina “Epoca
Oscura” o “"Dark Ages”.

Actualmente se cree haber
detectado una galaxia a 13 Gyr-

0l 0 q 0 A =\e

What is the Reionization Era?

_Time since the
Big Bang (years)

~ 300 thousand

~ 500 million

~ 1 billion

~ 9 billion

~ 13 billion
Y_\'

Astrofisica Extragalacticay Cosmologia

$.G. Djorgovski et al, & Digital Media Center, Caltech

A Schematic Outline of the Cosmic History

<+ The Big Bang

The Universe filled
with ionized gas

<+-The Universe becomes
neutral and opaque

The Dark Ages start

Galaxies and Quasars
begin to form
The Reionization starls

The Cosmic Renaissance
The Dark Ages end

<-Reionization complete,
the Universe becomes
transparent again

Galaxies evolve

The Solar System forms

Today: Astronomers
figure it all out!




13.7.Reionizacion

En algin momento comienzan a formarse las primeras estrellas, que
se piensa que eran muy masivas (mas de 100 M) y exploran como
SN muy pronto. Se pueden formar los primeros QSO, las primeras
galaxias, y todos pueden contribuir a una reionizacion del IGM.

Esto explicaria el efecto Gunn-Peterson observado en QSO lejanos.

Se piensa que la reionizacion se completé a z>5-6, quizas empezo a
z=10 o tan lejos como z=20 (150 Myr a 1 Gyr después del Big Bang).

http:/ /optik2.mtk.nao.ac.jp/ ~vkashik/research.htm

HII time(year)
1010 10° 108
* ] ] |
<« T 1 1
Galaxy reionization Dark age
uhiverse
QSO Ionized hydrogen Neutral hydrogen
' Inter-galactic gas inter-galactic gas
Observer :

@ Most distant galaxy ever discovered
@ Most distant QSO ever discovered

O Most distant galaxy discovered 10 years ago

.|l The earth formed
|| The human being was born

Hydrogen recombination
Big bang

- 'Cluster formation Galaxy formation
epoch epoch

i i i | >
1
(present)




13.7.Reionizacion

How the Discovery Was Made

The Normal Hydrogen lonized Bubbles in a Opaque Neutral Gas
Absorbers Forest Still Largely Neutral in the Earlier Universe
(Reionization Complete) Universe (Before the Reionization)

- .
Line of Sight

to the Quasar i '.‘ .‘.' = °& The Quasar
- -

The
Observed
Spectrum:

Intensity

Wavelength or\Redshift

Isolated Transmission Spikes Dark Regions Correspond to
Correspond to the lonized the Still Opaque, Neutral Gas
Bubbles Along the Line of Sight Along the Line of Sight



13.7.Reionizacion

http://reionization.org/




13.8.Formacion de galaxias

La formacion de las galaxias y cumulos se explica en funcion de los
modelos jerarquicos. Estos modelos establecen que las fluctuaciones
de densidad en el Universo temprano, que se observan en la CMB,
crecen y acretan materia hasta dar lugar a formacion estelar y la
aparicion de galaxias, grupos, caimulos, etc...

Las fluctuaciones de densidad se discuten en funcion de sus valores
relativos, lo que permite librarse de la influencia de la expansion del
Universo:

Ap _pP— P
p P

De acuerdo con las observaciones de la CMB estas fluctuaciones son
del orden de 10-5.

La evolucion de las fluctuaciones de densidad depende del equilibrio
entre la gravedad y la presion. Si la gravedad “vence”, la fluctuacion
acretara materia y se podra llegar a formar estrellas y galaxias. Si la
presion esta equilibrada con la gravedad no puede haber formacion
estelar.

o
& N
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13.8.Formacion de galaxias

Uno de los parametros que gobierna la evolucion de las fluctuaciones
es la masa de Jeans. Esta masa establece el punto en el que una
fluctuacion puede colapsar. Si una fluctuacion primordial tiene una
masa inferior se mantendra estable. Si se supera la masa de Jeans,
colapsa. La masa de Jeans depende de la temperatura y de la

densidad: 3 1
M, =45M,T,>n ,

También es importante el concepto de horizonte. Si una region
sobre-densa es mayor que su horizonte, entonces la region debe
colapsar porque la presion no puede actuar sobre toda la region (no
da tiempo a que actie la presion) ya que ésta se propaga a la
velocidad del sonido en el medio, que es menor que c. Ademas una
sobre-densidad puede incrementarse en su comienzo porque la
expansion del Universo es mas lenta en la sobredensidad. En algan
momento el horizonte puede crecer hasta englobar toda la sobre-
densidad y se puede hacer estable.

LY 4




13.8.Formacion de galaxias

horizon
mass

i I l
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- energy densities

- Colapsa l
(pero crece
06 lento) f——

‘epoch of recombination

10-8 10-6 10—4
* - R()/R(tg)




13.8.Formacion de galaxias
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13.8.Formacion de galaxias: BAOs

http://cmb.as.arizona.edu/~eisenste/acousticpeak/




13.8.Formacion de galaxias: BAOs

http://cmb.as.arizona.edu/~eisenste/acousticpeak/




13.8.Formacion de galaxias: BAOs

http://cmb.as.arizona.edu/~eisenste/acousticpeak/
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13.8.Formacion de galaxias: BAOs

http://cmb.as.arizona.edu/~eisenste/acousticpeak/
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13.8.Formacion de galaxias: BAOs
Eisenstein et al. (2005)
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t = 15 billion years

Today t,

Life on earth

Solar system

Quasars

Galaxy formation
Epoch of gravitafional collapse

Recombination
R elic radiation decouples [CBR]

Matter domination
Onset of gravitational instability

3
o
o
®

Nucleosynthesis
Lightelemenis created - B, He, Li

Quark-hadron transition
Hadrons form - protons & neutrons

Eleciroweak phase transition
Electromagnetic & weak nuclzar

forces become differentated:
SUB)<SUL2=U1] > SU(3J=U(1)

The Particle Desert
Axions, supersymmetry?

Grand unification transition
G -> H - SU{3)a8U(2)xU{1)
Inflation, baryogenesis,
monogoles, cosmic strings, ete.?

The Planck epoch

The quantum gravity barrier
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Hadrons form - protons & neutrons

Electroweak phase transition

Electromagnetic & weak nuclear

forces become differentiated:
SU{3)xSU(2)xU(1) > SU{3)aU 1)

The Particle Desert
Axions, supersymmetry?

J16*Alo3siy qq/se
Beuwli/i1zuswedw /sidsh /ap biaqlopiday

Grand unification transition
G > H-» SU[3]x5U(2)xU[1)
Inflaton, baryogenesis,
monopoles, cosmic strings, efc.?

-lun*ms|"mmm/ /:dny

The Planck epoch

The quantum gravity barrier




t = 15 billion years

Today t,

T=3K ({1 me¥)

Life on earth

Solar system

Quasars

Galaxy formation
Epoch of gravitational collapse

Recombination
P elic radiation decouples [CBR)

Matter domination
Onset of gravitational insfa bility

J16*Alo3siy qq/se

Bewl/1zusawedw /s1a3sn /ap bi2q|opIdy
-lun*ms|;"mmm/ /:dny

Nucleosynthesis

Light elements created - 0, He, Li t=1 second

T=1MeV

Quark-hadron transition i=10 s




http://aliensandtheufos.blogspot.com/201
0/07/interesting-thought-on-
evolution.html
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http://aliensandtheufos.blogspot.com/201

0/07/interesting-thought-on-
evolution.html
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History of the Universe

PRESENT

First Supermovae

Galaxy and Star
Formation

MATTER DOMINATED ERA

Nucleosynthesis of Helium




Dark Energy
Accelerated Expansion

Afterglow Light
Pattern Dark Ages Development of
400,000 yrs. Galaxies, Planets, etc.

.. i{

-

Fluctuations

1st Stars
about 400 million yrs.

Big Bang Expansion

13.7 billion years

Astrofisica Extragalactica y Cosmologia
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Resumen

Epocas en la historia evolutiva del Universo.

Concepto de desacoplo.

Bariogénesis, nucleosintesis, recombinacion, dark ages,
reionizacion, formacion de galaxias,...

@ Evolucion de la temperatura y edades tipicas del Universo en cada
proceso.

@ Observables que se explican con la Teoria Estandar del Big Bang
Caliente.




