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En esta obra maestra de divulgacion cientifica, se reconstruyen las secuencias y las
caracteristicas de Los TRES PRIMEROS MINUTOS DEL UNIVERSO sobre la base de los datos
proporcionados por el descubrimiento, en 1965, del fondo de radiacion césmica de
microondas. En un incierto momento, ocurrido como minimo hace diez mil millones de
afos, se habria producido una gigantesca explosién en todo el espacio, cuya elevada
temperatura solo permitiria la existencia de particulas elementales. El posterior
enfriamiento y pérdida de densidad de la sopa cdsmica habria hecho posible el inicio del
proceso de constitucidon de nlcleos complejos cuyo resultado final serian las galaxias y las
estrellas.
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Prefacio

Este libro surgio de una charla que di en el Centro de Estudiantes de Ciencias de Harvard en
noviembre de 1973. Erwin Glikes, presidente y editor de Basic Books, oyo hablar de esta charla a un
amigo comun, Daniel Bell, y me inst6 a que la convirtiera en un libro.

Al principio la idea no me entusiasmd. Aunque he realizado algunos pequefios trabajos de
investigacion en cosmologia de tanto en tanto, mi labor ha estado dedicada en mucha mayor medida a
la fisica de lo muy pequeio, la teoria de las particulas elementales. Por otra parte, la fisica de
particulas elementales ha sido un campo extraordinariamente activo en los ultimos afios, y yo habia
estado demasiado tiempo apartado de €l, escribiendo articulos no técnicos para diversas revistas.
Tenia muchos deseos de volver de lleno a mi hdbitat natural, la Physical Review.

Sin embargo, no pude dejar de pensar en la idea de un libro sobre el Universo primitivo. ;Qué
puede ser mas interesante que el problema del Génesis? Asimismo, en el Universo primitivo,
especialmente en el primer centésimo de segundo, los problemas de la teoria de las particulas
elementales se unen a los problemas de la cosmologia. Sobre todo, €ste es un buen momento para
escribir sobre el Universo primitivo. Justamente en la Gltima década se ha difundido la aceptacion,
como «modelo corriente», de una teoria detallada sobre el curso de los sucesos en el Universo
primitivo.

Es una cosa notable poder decir como era el Universo al final del primer segundo, el primer
minuto o el primer afio. Para un fisico, lo estimulante es poder efectuar calculos numéricos, poder
decir que después de tal y cual tiempo determinado la temperatura, la densidad y la composicion
quimica del Universo tenian tales y cuales valores. Es verdad que no estamos absolutamente seguros
de todo esto, pero es emocionante el que podamos ahora hablar de estas cosas con alguna confianza.
Fue esta emocion lo que quise transmitir al lector.

Es mejor que aclare a qué tipo de lector esta destinado este libro. He escrito para un lector que
esta dispuesto a abordar argumentaciones detalladas, pero no estd familiarizado con la matematica ni
con la fisica. Aunque debo exponer algunas ideas cientificas bastante complicadas, en el libro no se
usa matematica alguna que vaya mas alla de la aritmética ni se presupone conocimiento alguno de la
fisica o la astronomia. He tratado de definir cuidadosamente los términos cuando se los usa por vez
primera, y ademas he proporcionado un glosario de términos fisicos y astronémicos. Cuando me ha
sido posible, también he escrito nimeros como «cien mil millones» en lenguaje comun, en lugar de



usar la notacion cientifica mas conveniente: 101!

Sin embargo, esto no significa que haya tratado de escribir un libro facil. Cuando un abogado
escribe para el publico general, supone que la gente no conoce el derecho francés o la ley contra las
rentas perpetuas, pero no por eso piensa mal de ella ni la trata con menosprecio. Quiero devolver la
atencion: me figuro al lector como un astuto viejo abogado que no habla mi lenguaje, mas espera, ello
no obstante, oir algunos argumentos convincentes antes de formarse juicio.

Para el lector que desea conocer algunos de los célculos que fundamentan los argumentos de este
libro, he preparado un «suplemento matematico» que va al final del libro. La matematica usada aqui
hace estas notas accesibles a cualquier estudiante no graduado de una ciencia fisica o matematica.
Afortunadamente, en cosmologia los calculos mas importantes son bastante sencillos; s6lo de tanto en
tanto es menester recurrir a los recursos mas refinados de la relatividad general o la fisica nuclear.
Los lectores que deseen proseguir el estudio de este tema en un plano mas técnico hallaran varios
tratados avanzados (incluso uno mio) que se indican en las «Sugerencias para lecturas adicionales.

Debo también aclarar cudl es el alcance que pretendo dar a este libro. Categdricamente, no es un
libro sobre todos los aspectos de la cosmologia. El tema tiene una parte «clasica», que se relaciona
principalmente con la estructura en gran escala del Universo actual: el debate sobre el caracter
extragalactico de las nebulosas espirales; el descubrimiento de los corrimientos hacia el rojo de las
galaxias distantes y su dependencia de la distancia; los modelos cosmologicos basados en la
relatividad general, de Einstein, de Sitter, Lemaitre y Friedmann, etc. Esta parte de la cosmologia ha
sido muy bien descrita en una cantidad de valiosos libros, y no tengo intencion de hacer aqui una
exposicion detallada de ella. Este libro trata del Universo primitivo, y en particular del nuevo
conocimiento del Universo primitivo que ha originado el descubrimiento del fondo de radiacion
cosmica de microondas realizado en 1965.

Desde luego, la teoria de la expansion del Universo es un componente esencial de nuestra actual
concepcion del Universo primitivo, por lo que me he visto obligado, en el capitulo 2, a hacer una
breve introduccién a los aspectos mas «clasicos» de la cosmologia. Creo que este capitulo brindara
una base adecuada, aun al lector que desconoce completamente la cosmologia, para comprender los
desarrollos recientes en la teoria del Universo primitivo de la que trata el resto del libro. Sin
embargo, al lector que desee adquirir un conocimiento cabal de las partes mas viejas le instamos a
consultar los libros indicados en las «Sugerencias para lecturas adicionalesy.

En cambio, no he podido hallar ninguna exposicion historica coherente de los recientes
desarrollos de la cosmologia. Por ello, me he visto obligado a hacer alguna investigacion por mi
cuenta en este campo, en particular con respecto a la fascinante cuestion de por qué no se llevaron a
cabo investigaciones sobre el fondo de radiacion cosmica de microondas mucho antes de 1965.
(Examinamos esta cuestion en el capitulo 6.) Lo cual no significa que yo considere este libro como
una historia definitiva de estos desarrollos; tengo demasiado respeto por el esfuerzo y la atencion al
detalle que se necesita en la historia de la ciencia para hacerme alguna ilusion a este respecto. Por el
contrario, me sentiria feliz si un historiador auténtico de la ciencia usara este libro como punto de
partida y escribiera una historia adecuada de los Ultimos treinta afios de investigacion cosmologica.
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Capitulo 1
INTRODUCCION: EL GIGANTE Y LA VACA

En el Nuevo Edda, una coleccion de mitos nordicos compilada aproximadamente en 1220 por el
magnate islandés Snorri Sturleson, se explica el origen del Universo. En el origen, dice el Edda, no
habia nada en absoluto. «No habia Tierra, ni Cielo por encima de ella; habia un gran Abismo, y en
ninguna parte habia hierba». Al norte y al sur de esa nada habia regiones de hielo y fuego, Niflheimy
Muspelheim. El calor de Muspelheim fundi6 parte del hielo de Niflheim, y de las gotas del liquido
surgio un gigante, Ymer. ;Qué comia Ymer? Al parecer, habia también una vaca, Audhumla. ;Y qué
comia ésta? Pues bien, habia asimismo un poco de sal. Y asi sucesivamente.

No quiero ofender la sensibilidad religiosa, ni siquiera la de los vikingos, pero considero justo
decir que éste no es un cuadro muy satisfactorio del origen del Universo. Aun dejando de lado todas
las objeciones que pueden hacerse a 1o que se sabe de oidas, el relato plantea tantos problemas como
los que responde, y cada respuesta exige dar mayor complicacién a las condiciones iniciales.

No podemos sencillamente sonreir ante el Edda y renunciar a toda especulacion cosmogonica: el
deseo de conocer la historia del Universo es irresistible. Desde los comienzos de la ciencia
moderna, en los siglos xviy xvii, los fisicos y los astronomos han vuelto una y otra vez al problema
del origen del Universo.

Sin embargo, una aureola de mala reputacion roded siempre a tales investigaciones. Recuerdo
que en la época en que yo era estudiante y luego, cuando comencé mis propias investigaciones (sobre
otros problemas), en el decenio de 1950, el estudio del Universo primitivo era considerado en
general como algo a lo que no debia dedicar su tiempo un cientifico respetable. Y este juicio no
carecia de justificacion. Durante 1a mayor parte de la historia de la fisica y la astronomia modernas
sencillamente no hubo fundamentos adecuados, de observacion y teoricos, sobre los cuales construir
una historia del Universo primitivo.

Ahora, en la década que acaba de transcurrir, todo esto ha cambiado. Se ha difundido la
aceptacion de una teoria sobre el Universo primitivo que los astronomos suelen llamar «el modelo
corriente». Es muy similar a lo que se llama a veces la teoria de «la gran explosion», pero
complementada con indicaciones mucho mas especificas sobre el contenido del Universo. Esta teoria
del Universo primitivo es el objeto de este libro.



Para ver a donde apuntamos, puede ser util partir de un resumen de la historia del Universo
primitivo segin la describe actualmente el modelo corriente. Este es s6lo un breve esbozo; en los
capitulos siguientes explicaremos los detalles de esta historia y las razones que tenemos para creer
en ella.

En el comienzo hubo una explosion. No una explosién como las que conocemos en la Tierra, que
parten de un centro definido y se expanden hasta abarcar una parte mas o menos grande del aire
circundante, sino una explosion que se produjo simultaneamente en todas partes, llenando todo el
espacio desde el comienzo y en la que toda particula de materia se alejo rapidamente de toda otra
particula. «Todo el espacio», en este contexto, puede significar, o bien la totalidad de un Universo
infinito, o bien la totalidad de un Universo finito que se curva sobre si mismo como la superficie de
una esfera. Ninguna de estas posibilidades es facil de comprender, pero esto no sera un obstaculo
para nosotros; en el Universo primitivo, importa poco que el espacio sea finito o infinito.

Al cabo de un centésimo de segundo aproximadamente, que es el momento mas primitivo del que
podemos hablar con cierta seguridad, la temperatura del Universo fue de unos cien mil millones
(10" de grados centigrados. Se trata de un calor mucho mayor aun que el de la estrella mas caliente,
tan grande, en verdad, que no pueden mantenerse unidos los componentes de la materia ordinaria:
moléculas, d&tomos o siquiera nucleos de atomos. En cambio, la materia separada en esta explosion
consistia en diversos tipos de las llamadas particulas elementales, que son el objeto de estudio de la
moderna fisica nuclear de altas energias.

Encontraremos repetidamente estas particulas en este libro; por el momento bastara nombrar a las
que eran mas abundantes en el Universo primitivo, y dejaremos las explicaciones mas detalladas
para los capitulos 3 y 4. Un tipo de particula que estaba presente en gran cantidad era el electron, la
particula con carga negativa que fluye por los cables en la corriente eléctrica y constituye las partes
exteriores de todos los 4tomos y moléculas del Universo actual. Otro tipo de particula que abundaba
en tiempos primitivos era el positron, una particula de carga positiva que tiene exactamente la misma
masa que el electron. En el Universo actual, s6lo se encuentran positrones en los laboratorios de
altas energias, en algunas especies de radiactividad y en los fendmenos astrondomicos violentos,
como los rayos cosmicos y las supernovas, pero en el Universo primitivo el nimero de positrones
era casi exactamente igual al nimero de electrones. Ademas de los electrones y los positrones, habia
cantidades similares de diversas clases de neutrinos, fantasmales particulas que carecen de masa y
carga eléctrica. Finalmente, el Universo estaba lleno de luz. No debemos considerar a ésta
separadamente de las particulas, pues la teoria cuantica nos dice que la luz consiste en particulas de
masa cero y carga eléctrica cero llamadas fotones. (Cada vez que un atomo del filamento de una
bombilla eléctrica pasa de un estado de alta energia a otro de baja energia se emite un foton. Hay
tantos fotones que salen de una bombilla eléctrica que parecen fundirse en una corriente continua de
luz, pero una célula fotoeléctrica puede contar fotones individuales, uno por uno). Todo foton lleva
una cantidad de energia y un momento definidos que dependen de la longitud de onda de la luz. Para
describir la luz que llen6 el Universo primitivo, podemos decir que el nimero y la energia media de
los fotones eran aproximadamente los mismos que los de electrones, positrones o neutrinos.

Estas particulas —electrones, positrones, neutrinos y fotones— eran creadas continuamente a



partir de la energia pura, y despu€s de una corta vida eran aniquiladas nuevamente. Su nimero, por lo
tanto, no estaba prefijado, sino que lo determinaba el balance entre los procesos de creacion y de
aniquilamiento. De este balance, podemos inferir que la densidad de esta sopa cosmica a una
temperatura de cien mil millones de grados era unos cuatro mil millones (4 x 10%) de veces mayor
que la del agua. Hubo también una pequefia contaminacion de particulas mas pesadas, protones y
neutrones, que en el mundo actual son los constituyentes de los nicleos atémicos. (Los protones
tienen carga positiva; los neutrones son un poco mas pesados y eléctricamente neutros). Las
proporciones eran, mas o menos, de un proton y un neutron por cada mil millones de electrones,
positrones, neutrinos o fotones. Este nimero —mil millones de fotones por particula nuclear— es la
cantidad crucial que tuvo que ser derivada de la observacion para elaborar el modelo corriente del
Universo. En efecto, el descubrimiento del fondo de radiacion cosmica, que examinamos en el
capitulo 3, fue una medicion de esa magnitud.

A medida que la explosion continud, la temperatura disminuyo, hasta llegar a los treinta mil
millones (3 x 10'%) de grados centigrados después de un décimo de segundo, diez mil millones de
grados después de un segundo y tres mil millones de grados después de unos catorce segundos. Esta
temperatura era suficientemente baja como para que los electrones y positrones comenzaran a
aniquilarse mas rapidamente de lo que podian ser recreados a partir de los fotones y los neutrinos. La
energia liberada en este aniquilamiento de materia hizo disminuir temporalmente la velocidad a la
que se enfriaba el Universo, pero la temperatura continu6 cayendo, para llegar a los mil millones de
grados al final de los tres primeros minutos. Esta temperatura fue entonces suficiente para que los
protones y neutrones comenzaran a formar nicleos complejos, comenzando con el nucleo del
hidrégeno pesado (o deuterio), que consiste en un proton y un neutrén. La densidad era atin bastante
elevada (un poco menor que la del agua), de modo que estos nicleos ligeros pudieron unirse
rapidamente en el nicleo ligero mas estable, el del helio, que consiste en dos protones y dos
neutrones.

Al final de los tres primeros minutos, el Universo contenia principalmente luz, neutrinos y
antineutrinos. Habia también una pequefia cantidad de material nuclear, formado ahora por un 73 por
ciento de hidrégeno y un 27 por ciento de helio, aproximadamente, y por un nimero igualmente
pequefio de electrones que habian quedado de la época del aniquilamiento entre electrones y
positrones. Esta materia sigui6 separandose y se volvio cada vez mas fria y menos densa. Mucho mas
tarde, después de algunos cientos de miles de afios, se hizo suficientemente fria como para que los
electrones se unieran a los nucleos para formar atomos de hidrégeno y de helio. El gas resultante,
bajo la influencia de la gravitacion, comenzaria a formar agrupamientos que finalmente se
condensarian para formar las galaxias y las estrellas del Universo actual. Pero los ingredientes con
los que empezarian su vida las estrellas serian exactamente los preparados en los tres primeros
minutos.

El modelo corriente, que acabamos de esbozar, no es la teoria mas satisfactoria imaginable del
origen del Universo. Como en el Nuevo Edda, hay una embarazosa vaguedad con respecto al
comienzo mismo, el primer centésimo de segundo aproximadamente. De igual modo, se presenta la
incomoda necesidad de establecer condiciones iniciales, en especial la proporcion inicial de mil



millones a uno entre los fotones y las particulas nucleares. Prefeririamos una mayor inevitabilidad
logica en la teoria.

Por ejemplo, una teoria alternativa que parece filos6ficamente mucho mas atractiva es el llamado
modelo del estado estable. En esta teoria, propuesta a fines del decenio de 1940 por Hermann Bondi,
Thomas Gold y (en una formulacion un poco diferente). Fred Hoyle, el Universo ha sido siempre mas
o menos igual a como es ahora. A medida que se expande, continuamente se crea nueva materia que
llena los vacios entre las galaxias. Potencialmente, todas las cuestiones sobre por qué el Universo es
como es pueden responderse en esta teoria mostrando que es asi porque es el unico modo de que
pueda seguir siendo igual. Se elimina el problema del Universo primitivo; no hubo ningiin Universo
primitivo.

(Como, pues, hemos llegado al «modelo corriente»? ;Y como ha reemplazado a otras teorias, por
ejemplo, al modelo del estado estable? Es un tributo a la esencial objetividad de la astrofisica
moderna el hecho de que este consenso se ha logrado, no mediante cambios en las preferencias
filosoficas o por la influencia de los mandarines astrofisicos, sino bajo la presion de los datos
empiricos.

En los dos capitulos proximos describiremos las dos grandes claves, suministradas por la
observacion astrondémica, que nos han llevado al modelo corriente: el descubrimiento del
alejamiento de las galaxias distantes y el de una débil electricidad radioestatica que llena el
Universo. Se trata de una rica historia para el historiador de la ciencia, llena de falsos comienzos,
oportunidades perdidas, preconceptos teoricos y la accion de las personalidades.

Después de este examen panoramico de la cosmologia observacional, trataré de armar las piezas
que proporcionan los datos de modo de formar un cuadro coherente de las condiciones fisicas en el
Universo primitivo. Esto nos permitird volver a los tres primeros minutos con mayor detalle. Aqui
parece apropiado un tratamiento cinematico: imagen tras imagen, veremos al Universo expandirse,
enfriarse y asarse. Intentaremos también penetrar un poco en una €poca que aun permanece en el
misterio: el primer centésimo de segundo y lo que ocurri6 antes.

(Podemos realmente abrigar certidumbre en lo que respecta al modelo corriente? ;Dardn en tierra
con ¢l los nuevos descubrimientos y lo reemplazaran por alguna otra cosmogonia o aun reviviran el
modelo del estado estable? Quizd. No puedo negar que experimento una sensacion de irrealidad
cuando escribo sobre los tres primeros minutos como si realmente supiésemos de qué estamos
hablando.

Sin embargo, aunque se llegue a reemplazarlo, el modelo corriente habra desempefiado un papel
de gran valor en la historia de la cosmologia. Hoy dia (aunque desde hace solo un decenio,
aproximadamente) es costumbre respetable poner a prueba ideas tedricas de la fisica o la astrofisica
extrayendo sus consecuencias en el contexto del modelo corriente. Es también practica comin usar el
modelo corriente como base tedrica para justificar programas de observacidn astrondmica. Asi, el
modelo corriente brinda un lenguaje comin esencial que permite a tedricos y observadores evaluar
mutuamente sus realizaciones. Si algin dia el modelo corriente es reemplazado por una teoria mejor,
probablemente serd en virtud de observaciones o calculos originados en el modelo corriente.



En el capitulo final me referiré al futuro del Universo. Puede continuar expandiéndose
eternamente, enfridndose, vaciandose y agonizando. Alternativamente, puede contraerse nuevamente
disolviendo otra vez las galaxias, las estrellas, los atomos y los nicleos atomicos en sus
constituyentes. Todos los problemas que se nos presentan en la comprension de los tres primeros
minutos surgiran, pues, nuevamente, en la prediccion del curso de los sucesos en los ultimos tres

minutos.



Capitulo 2
LA EXPANSION DEL UNIVERSO

La contemplacion del cielo nocturno inspira la poderosa impresion de que estamos ante un Universo
inmutable. Es verdad que por delante de la Luna pasan nubes, que el cielo rota alrededor de la
estrella Polar, que en periodos mas largos la Luna crece y disminuye, y que la Luna y los planetas se
mueven sobre el telon de fondo de las estrellas. Pero sabemos que €stos son fendmenos meramente
locales causados por movimientos dentro de nuestro Sistema Solar. Mas alla de los planetas, las
estrellas parecen inmoviles.

Por supuesto, las estrellas se mueven, y a velocidades que llegan hasta algunos cientos de
kilometros por segundo, de modo que en un afio una estrella veloz puede recorrer diez mil millones
de kilometros, sobre poco mas o menos. Esta distancia es mil veces menor que incluso la distancia
de las estrellas mas cercanas, por lo cual su posicion aparente en el cielo varia muy lentamente. (Por
ejemplo, la estrella relativamente rapida llamada estrella de Barnard est4 a una distancia de unos 56
billones de kilémetros; se mueve a traveés de la visual a unos 89 kilémetros por segundo, o sea 2800
millones de kilometros por afo, y en consecuencia su posicidon aparente se desplaza en un afo en un
angulo de 0,0029 de grado). A la variacion en la posicion aparente de las estrellas cercanas en el
cielo los astronomos la llaman «movimiento propio». La posicion aparente en el cielo de las
estrellas mas distantes varia tan lentamente que no es posible detectar su movimiento propio ni
siquiera con la mas paciente observacion.

Veremos que esta impresion de inmutabilidad es ilusoria. Las observaciones que examinaremos
en este capitulo revelan que el Universo se halla en un estado de violenta explosién, en la cual las
grandes islas de estrellas que llamamos galaxias se alejan a velocidades que se acercan a la
velocidad de la luz. Ademas, podemos extrapolar esta explosion hacia atras en el tiempo y concluir
que todas las galaxias deben de haber estado mucho mas cerca unas de otras en el pasado, tan cerca,
en efecto, que ni las galaxias ni las estrellas ni siquiera los atomos o los nucleos atdmicos pueden
haber tenido existencia separada. A esa época la llamamos «el Universo primitivo», que constituye el
tema de este libro.

Nuestro conocimiento de la expansion del Universo reposa enteramente en el hecho de que los
astronomos pueden medir mucho mas exactamente el movimiento de un cuerpo luminoso a lo /argo de
la visual que su movimiento perpendicular a ésta. La técnica utiliza una conocida propiedad de toda



especie de movimiento ondulatorio 1lamada efecto Doppler. Cuando observamos una onda sonora o
luminosa proveniente de una fuente en reposo, el tiempo transcurrido entre la llegada de las crestas
de las ondas a nuestros instrumentos es el mismo que el tiempo transcurrido entre las crestas cuando
dejan la fuente. En cambio, si la fuente se aleja de nosotros, el tiempo que pasa entre las llegadas de
crestas de ondas sucesivas es mayor que el tiempo transcurrido entre ellas al abandonar la fuente,
porque cada cresta tiene que recorrer una distancia un poco mayor que la cresta anterior para llegar
hasta nosotros. El tiempo transcurrido entre las crestas es igual a la longitud de onda dividida por la
velocidad de la onda, de modo que una onda emitida por una fuente que se aleja de nosotros parecera
tener una longitud de onda mayor que si la fuente estuviera en reposo. (Especificamente, el aumento
fraccional de la longitud de onda esta dado por la razon de la velocidad de la fuente a la velocidad
de la onda misma, como se ve en nota matematica 1). Analogamente, si la fuente se mueve hacia
nosotros, el tiempo transcurrido entre las llegadas de las crestas de las ondas disminuye porque cada
cresta sucesiva tiene que recorrer una distancia menor, y la onda parece tener una longitud mas corta.
Es como si un viajante de comercio enviara una carta a su casa una vez por semana, regularmente,
durante sus viajes; mientras se aleja de su casa, cada carta sucesiva tendra que atravesar una
distancia un poco mayor que la anterior, de modo que sus cartas llegaran a intervalos de poco mas de
una semana; en el viaje de regreso, cada carta sucesiva tendra que atravesar una distancia menor, por
lo que la frecuencia de las cartas sera de menos de una carta por semana.

En nuestro tiempo es facil observar el efecto Doppler en ondas sonoras: sencillamente vayamos
al borde de una carretera y observaremos que el sonido del motor de un automovil que avanza
velozmente tiene una altura mayor (esto es, una longitud de onda mas corta) cuando el auto se
aproxima que cuando se aleja. Este efecto fue sefialado por primera vez, segin parece, por Johann
Christian Doppler, profesor de matematicas de la Realschule de Praga, en 1842. El efecto Doppler en
ondas sonoras fue experimentado por el meteordlogo holandés Christopher Heinrich Dietrich Buys-
Ballot en un simpatico experimento realizado en 1845: como fuente sonora en movimiento us6 una
orquesta de trompetas ubicada en un vagon abierto de un tren que atravesaba la campifia holandesa
cerca de Utrecht.

Doppler pensé que este efecto podria explicar los diferentes colores de las estrellas. La luz de
las estrellas que se alejaran de la Tierra se desplazaria hacia las longitudes de ondas mas largas, y
puesto que la luz roja tiene una longitud de onda mayor que la longitud de onda media de la luz
visible, tal estrella pareceria mas roja que el promedio. Analogamente, la luz proveniente de
estrellas que se acercaran a la Tierra se correria a las longitudes de onda mas cortas, de modo que la
estrella pareceria notablemente azul. Pronto Buys-Ballot y otros sefalaron que el efecto Doppler
esencialmente no tiene ninguna relacion con el color de una estrella; es verdad que la luz azul de una
estrella que se aleja se desplaza hacia el rojo, pero al mismo tiempo parte de la luz ultravioleta
normalmente invisible de la estrella se corre a la parte azul del espectro visible, de modo que el
color global apenas cambia. Las estrellas tienen diferentes colores principalmente porque tienen
diferentes temperaturas superficiales.

Sin embargo, el efecto Doppler comenzd a adquirir enorme importancia para los astronomos a
partir de 1868, cuando se aplico al estudio de las lineas espectrales individuales. Afios antes, en



1814-1815, el optico de Munich Joseph Frauenhofer habia descubierto que, cuando se hace pasar la
luz solar por una ranura y luego por un prisma de vidrio, el espectro resultante de colores se halla
atravesado por cientos de lineas oscuras, cada una de las cuales es una imagen de la ranura. (Algunas
de estas lineas habian sido observadas atn antes, en 1802, por William Hyde Wollaston, pero por
entonces no fueron estudiadas cuidadosamente). Siempre se encontraban las lineas oscuras en los
mismos colores, cada uno de los cuales correspondia a una longitud de onda luminosa definida.
Frauenhofer hallo las mismas lineas espectrales oscuras, en las mismas posiciones, en el espectro de
la Luna y de las estrellas brillantes. Pronto se comprendié que esas lineas oscuras son producidas
por la absorcion selectiva de luz de determinadas longitudes de onda, cuando la luz pasa de la
superficie caliente de una estrella a la atmdsfera externa, mas fria. Cada linea es causada por la
absorcion de luz por un elemento quimico especifico, lo que permitid establecer que los elementos
del Sol, como el sodio, el hierro, el magnesio, el calcio y el cromo, son los mismos que encontramos
en la Tierra. (Hoy sabemos que las longitudes de onda de las lineas oscuras son exactamente aquéllas
para las cuales un foton de esa longitud de onda tendria la energia necesaria para elevar al atomo de
su estado de menor energia a uno de sus estados excitados).

En 1868, Sir William Huggins logré demostrar que las lineas oscuras del espectro de algunas de
la estrellas mas brillantes se corren ligeramente hacia el rojo o el azul, con respecto a su posicion
normal en el espectro del Sol. Interpretd correctamente esto como un corrimiento Doppler debido al
movimiento de la estrella al alejarse o acercarse a la Tierra. Por ejemplo, la longitud de onda de
cada linea oscura en el espectro de la estrella Capella es mas larga que la longitud de onda de la
linea oscura correspondiente en el espectro del Sol en un 0,01 por ciento; este corrimiento hacia el
rojo indica que Capella se aleja de nosotros a 0,01 por ciento de la velocidad de la luz, o sea 30
kilometros por segundo. El efecto Doppler fue utilizado en las décadas siguientes para descubrir las
velocidades de las prominencias solares, de las estrellas dobles y de los anillos de Saturno.

La medicion de velocidades por la observacion de corrimientos Doppler es una técnica
intrinsecamente exacta, porque las longitudes de onda de las lineas espectrales pueden medirse con
gran precision; no es raro hallar en tablas longitudes de onda indicadas hasta con ocho cifras
significativas. Asimismo, la técnica conserva su exactitud cualquiera que sea la distancia de la fuente
luminosa, siempre que haya bastante luz para recoger lineas espectrales contra la radiacion del cielo
nocturno.

Gracias al efecto Doppler conocemos los valores tipicos de velocidades estelares a los que
aludimos al comienzo de este capitulo. El efecto Doppler también nos permite conocer las distancias
de estrellas cercanas; si abrigamos una sospecha con respecto a la direccidon del movimiento de una
estrella, el corrimiento Doppler nos da su velocidad tanto a través como a lo largo de nuestra visual,
de modo que la medicion del movimiento aparente de la estrella a través de la esfera celeste nos dice
a qué distancia se halla. Pero el efecto Doppler s6lo comenzd a brindar resultados de importancia
cosmoldgica cuando los astronomos iniciaron el estudio de los espectros de objetos situados a
distancias mucho mayores que las de las estrellas visibles. Me referiré brevemente al descubrimiento
de esos objetos y luego volveremos al efecto Doppler.

Comenzamos este capitulo con la contemplacion del cielo nocturno. Ademas de la Luna, los



planetas y las estrellas, hay otros dos objetos visibles, de mayor importancia cosmologica, que
podriamos haber mencionado.

Uno de ellos es tan conspicuo y brillante que es visible aun a través de la bruma del cielo
nocturno de una ciudad. Es la banda luminosa que se extiende en un gran circulo a través de la esfera
celeste y se lo conoce desde tiempos antiguos como la Via Lactea. En 1750 el fabricante de
instrumentos Thomas Wright publicé un libro notable, Teoria original o nueva hipdtesis sobre el
Universo, en el que sostenia que las estrellas estan sobre una losa llana, una «muelay, de espesor
finito, pero que se extiende a grandes distancias en todas las direcciones, en el plano de la losa. El
Sistema Solar esta dentro de la losa, de modo que, como es natural, vemos mucha mas luz cuando
miramos, desde la Tierra, a lo largo del plano de la losa que cuando miramos en cualquier otra
direccion. Esto es 1o que vemos como la Via Lactea.

Hace tiempo que la teoria de Wright ha sido confirmada. Ahora se piensa que la Via Lactea es un
disco plano de estrellas, con un diametro de 80 000 afios-luz y un espesor de 6000 afios-luz. También
posee un halo esférico de estrellas con un diametro de casi 100 000 afios-luz. La masa total se estima
habitualmente en unos cien mil millones de masas solares, pero algunos astronomos piensan que
puede haber mucha mas masa en un halo mas extenso. El Sistema Solar estd a unos 30 000 afios-luz
del centro del disco, y un poco al «norte» del plano central de éste. El disco rota, con velocidades
que llegan hasta los 250 kilometros por segundo, y presenta gigantescos brazos en espiral. En
conjunto es un espectaculo glorioso, jsi pudiéramos verlo desde fuera! Todo el sistema es llamado
ahora la Galaxia, o, en una perspectiva mas vasta, «nuestra galaxiay.

El otro de los elementos cosmoldgicamente interesantes del cielo nocturno es mucho menos obvio
que la Via Lactea. En la constelacion de Andromeda hay una mancha brumosa, que no es facil de ver,
pero claramente visible en una noche despejada, si se sabe donde buscarla. La primera mencion
escrita de este objeto astrondomico parece figurar en una lista del Libro de las estrellas fijas.
Compilado en 964 d. C. por el astronomo persa Abderraman Al-Sufi. Lo describi6 como una
«pequenia nube». Cuando se dispuso de telescopio, se descubrieron en creciente cantidad tales
objetos extensos, y los astronomos de los siglos xvii y xviil hallaron que esos objetos se interponian
en la busqueda de cosas que parecian realmente interesantes: los cometas. Con el fin de proporcionar
una lista de objetos que no habia que mirar en la busqueda de cometas, Charles Messier publico en
1781 un famoso catdlogo: Nebulosas y cumulos estelares. Los astronomos aun se refieren a los 103
objetos registrados en este catalogo por los nimeros que les asign6 Messier; asi, la nebulosa de
Andromeda es M31, la nebulosa del Cangrejo es M1, etcétera.

Ya en época de Messier era evidente que esos objetos extensos no eran todos iguales. Algunos
son obviamente cimulos de estrellas, como las Pléyades (M45). Otros son nubes irregulares de gas
incandescente, a menudo coloreadas, y a menudo también asociadas con una o mas estrellas, como la
nebulosa gigante de Orion (M42). Hoy sabemos que en nuestra galaxia hay objetos de estos dos tipos,
y aqui no necesitamos ocuparnos mas de ellos. Pero un tercio de los objetos del catdlogo de Messier
eran nebulosas blancas de una forma eliptica bastante regular, la mas notable de las cuales era la
nebulosa de Andrémeda (M31). A medida que los telescopios mejoraron, se descubrieron otros
miles de nebulosas, y a fines del siglo xix se habian identificado brazos espirales en algunas, entre



ellas M31 y M33. Sin embargo, los mejores telescopios de los siglos xviil y Xix no podian
descomponer en estrellas las nebulosas elipticas o espirales, por lo que se dudaba de su naturaleza.

Parece haber sido Immanuel Kant el primero en conjeturar que algunas de esas nebulosas son
galaxias como la nuestra. Retomando la teoria de Wright sobre la Via Lactea, Kant, en 1755, en su
Historia general de la naturaleza y teoria del cielo, sostuvo que las nebulosas, «o mejor dicho
cierta especie de ellasy, son realmente discos circulares del mismo tamafio y forma,
aproximadamente, que nuestra galaxia. Parecen elipticos porque vemos a la mayoria de ellos con
cierta inclinacion, y desde luego son tenues porque se hallan muy lejos.

La idea de un universo lleno de galaxias como la nuestra adquirié gran difusion, aunque en modo
alguno gand aceptacion universal, a comienzos del siglo XiX. Seguia existiendo la posibilidad de que
esas nebulosas elipticas y espirales fuesen meras nubes de nuestra galaxia, como otros objetos del
catdlogo de Messier. Una gran fuente de confusion fue la observacion de estrellas que estallan en
algunas de las nebulosas espirales. Si esas nebulosas eran realmente galaxias independientes que
estan demasiado alejadas de nosotros para que podamos discernir estrellas individuales, entonces las
explosiones tenian que ser increiblemente potentes para tener tal brillo a semejantes distancias. A
este respecto, no puedo resistirme a citar un ejemplo de la mas madura prosa cientifica del siglo xix.

En 1893, la historiadora inglesa de la astronomia Agnes Mary Clerke escribio:

La conocida nebulosa de Andréomeda y la gran espiral de Canes Venatici se cuentan entre los mas notables objetos que dan
un espectro continuo; y por regla general, las emisiones de todas las nebulosas que presentan la apariencia de cimulos estelares
brumosos por la enorme distancia, son de la misma especie. Sin embargo, seria muy apresurado concluir que son realmente
agregados de cuerpos similares al Sol. La improbabilidad de tal inferencia ha aumentado mucho por las explosiones estelares en
dos de ellos, a un intervalo de un cuarto de siglo. Porque es practicamente seguro que, por distantes que sean las nebulosas, las
estrellas son igualmente remotas; luego, si las partes constituyentes de las primeras fuesen soles, los orbes incomparablemente
mayores por los que su débil luz es obstruida casi totalmente deben ser, como ha argiiido el Sr. Proctor, de una escala de
magnitud que la imaginacion no puede concebir.
Hoy sabemos que esas explosiones estelares eran, en verdad, «de una escala de magnitud que la
imaginacion no puede concebir». Eran supernovas, explosiones en las que una estrella se acerca a la

luminosidad de toda una galaxia. Pero esto no se sabia en 1893.

La cuestion de la naturaleza de las nebulosas elipticas y espirales no podia ser resuelta sin algin
método fiable para determinar sus distancias. Finalmente se descubrié tal procedimiento cuando se
termind la construccion del telescopio de 2,5 metros de Monte Wilson, cerca de Los Angeles.
En 1923, Edwin Hubble pudo por primera vez descomponer la nebulosa de Andromeda en estrellas
separadas. Hall6 que sus brazos espirales contienen unas pocas estrellas variables brillantes, con el
mismo tipo de variacion periddica en la luminosidad que ya se conocia en una clase de estrellas de
nuestra galaxia llamadas variables Cefeidas. La razon de que esto fuera tan importante era que, en el
decenio anterior, la labor de Henrietta Swan Leavitt y Harlow Shapley, del Observatorio del
Harvard College, habia logrado establecer una estrecha relacion entre los periodos observados de
variacion en las Cefeidas y sus luminosidades absolutas. (La luminosidad absoluta es la energia
radiante total emitida por un objeto astrondmico en todas las direcciones. La luminosidad aparente es
la energia radiante que recibimos en cada centimetro cuadrado del espejo del telescopio. Lo que
determina el grado subjetivo de brillo de los objetos astrondmicos es la luminosidad aparente, no la



absoluta. Desde luego, la luminosidad aparente no s6lo depende de la luminosidad absoluta, sino
también de la distancia; asi, conociendo las luminosidades absoluta y aparente de un cuerpo
astronomico podemos inferir su distancia). Hubble, al observar la luminosidad aparente de las
Cefeidas de la nebulosa de Andromeda, y después de calcular su luminosidad absoluta a partir de sus
periodos, pudo inmediatamente evaluar su distancia, y por ende la distancia de la nebulosa de
Andrémeda, usando la sencilla regla segin la cual la luminosidad aparente es proporcional a la
luminosidad absoluta e inversamente proporcional al cuadrado de la distancia. Su conclusion fue que
la nebulosa de Andromeda esta a una distancia de 900 000 anos-luz, o sea que su lejania es mayor en
mas de diez veces que la de los mas distantes objetos conocidos de nuestra galaxia. Varios ajustes
efectuados por Walter Baade y otros en la relacion entre el periodo y la luminosidad de las Cefeidas
han llevado ahora a incrementar la distancia de la nebulosa de Andromeda a mas de dos millones de
afnos-luz, pero la conclusion era ya clara en 1923: la nebulosa de Andromeda y los miles de
nebulosas similares son galaxias como la nuestra y llenan el Universo a grandes distancias en todas
las direcciones.

Ya antes de establecerse la naturaleza extragalactica de las nebulosas, los astronomos habian
logrado identificar las lineas de su espectro con lineas conocidas en los espectros atomicos. Sin
embargo, en el decenio 1910-1920 Vesto Melvin Sipher, del observatorio Lowell, descubrio que las
lineas espectrales de muchas nebulosas estan ligeramente corridas hacia el rojo o el azul. Estos
corrimientos fueron interpretados inmediatamente como causados por un efecto Doppler, lo cual
indicaba que las nebulosas se desplazan alejandose o acercandose a la Tierra. Por ejemplo, la
nebulosa de Andrémeda, segin se halld, se mueve en direccion a la Tierra a unos 300 kilometros por
segundo, mientras que el cimulo de galaxias mas distantes, en la constelacion de Virgo, se aleja de la
Tierra a unos 1000 kildémetros por segundo.

Al principio se penso que €stas podian ser meramente velocidades relativas, como reflejo de un
movimiento de nuestro Sistema Solar en direccion hacia algunas galaxias y en sentido contrario con
respecto a otras. Pero esta explicacion se hizo insostenible a medida que se descubrian mas
corrimientos espectrales grandes, todos hacia el extremo rojo del espectro. Era evidente que, aparte
de unas pocas vecinas, como la nebulosa de Andromeda, las otras galaxias, en general, se alejan de
nosotros. Por supuesto, esto no significa que nuestra galaxia ocupe alguna posicion central especial.
En cambio, parece que el Universo sufre algin género de explosion, en la que cada galaxia se aleja
de toda otra galaxia.

Esta interpretacion recibid general aceptacion después de 1929, cuando Hubble anunci6 haber
descubierto que los corrimientos hacia el rojo de las galaxias aumentan aproximadamente en
proporcion a su distancia de nosotros. La importancia de esta observacion reside en que se trata
justamente de lo que cabria predecir de acuerdo con el cuadro mas sencillo posible del flujo de
materia en un Universo en explosion.

Intuitivamente, podriamos suponer que, en cualquier momento determinado, el Universo debe
presentar el mismo aspecto para los observadores de todas las galaxias tipicas y cualquiera que sea
la direccion en que miren. (Aqui, y mas adelante, uso el adjetivo «tipico» para designar las galaxias
que no tienen ningin movimiento peculiar propio de cierta magnitud, sino que sencillamente son



arrastradas por el fluyjo cosmico general de las galaxias). Esta hipotesis es tan natural (al menos
desde Copérnico) que el astrofisico inglés Edward Arthur Milne la ha llamado el principio
cosmoldgico.

Aplicado a las galaxias, el principio cosmoldgico postula que un observador de una galaxia
tipica verd a todas las otras galaxias moverse con el mismo cuadro de velocidades, cualquiera que
sea la galaxia tipica en que se encuentre el observador. Una consecuencia matematica directa de este
principio es que la velocidad relativa de dos galaxias cualesquiera debe ser proporcional a la
distancia que hay entre ellas, como hallo6 Hubble.
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Figura 1. La homogeneidad y la ley de Hubble. Se muestra aqui una serie de galaxias espaciadas a intervalos iguales, Z, A, B, C, con
velocidades medidas desde A, B o C indicadas por las longitudes y las direcciones de las flechas correspondientes. El principio de
homogeneidad exige que la velocidad de C vista por B sea igual a la velocidad de B vista por A; la suma de estas dos velocidades da la
velocidad de C vista por A, indicada por una flecha que tiene el doble de largo. Procediendo de esta manera, podemos llenar todo el
cuadro de velocidades que se muestra en la figura. Como puede verse, las velocidades obedecen a la ley de Hubble: Ia velocidad de
cualquier galaxia medida por cualquier otra es proporcional a la distancia que hay entre ellas. Este es el tnico cuadro de velocidades
compatible con el principio de homogeneidad.

Para comprender esto, imaginemos tres galaxias tipicas, A, B y C, dispuestas en linea recta
(véase la figura 1). Supongamos que la distancia entre Ay B es la misma que la distancia entre B y C.
Cualquiera que sea la velocidad de B vista desde A, el principio cosmologico establece que C debe
tener la misma velocidad relativa respecto a B. Pero obsérvese entonces que C, la cual se halla al
doble de distancia de A que B, también se mueve dos veces mas rapidamente con respecto a A que B.
Podemos agregar mas galaxias a esta cadena, siempre con el resultado de que la velocidad de
alejamiento de cualquier galaxia con respecto a cualquier otra es proporcional a la distancia entre

ellas.

Como sucede a menudo en la ciencia, este argumento puede usarse hacia adelante y hacia atras.
Hubble, al observar una proporcionalidad entre las distancias de las galaxias y sus velocidades de
alejamiento, demostr6 indirectamente la verdad del principio cosmolédgico. Esto es enormemente
satisfactorio desde el punto de vista filosofico, pues ;por qué una parte cualquiera o una direccion
cualquiera del Universo habria de ser diferente de cualquier otra? También nos asegura de que los
astronomos realmente toman en consideracion una parte apreciable del Universo, y no un mero
remolino local en un torbellino cosmico mas vasto. Inversamente, podemos dar por sentado el
principio cosmologico sobre bases a priori, y deducir la relacién de proporcionalidad entre la



distancia y la velocidad, como hicimos en el parrafo anterior. De este modo, mediante la medicion
relativamente facil de corrimientos Doppler, podemos estimar la distancia de objetos muy remotos a
partir de sus velocidades.

El principio cosmologico tiene el apoyo de observaciones de otra especie, ademds de la
medicidn de corrimientos Doppler. Descontando las deformaciones debidas a nuestra propia galaxia
y al rico cumulo cercano de galaxias de la constelacion Virgo, el Universo parece notablemente
1sOtropo; esto es, presenta el mismo aspecto en todas las direcciones. (Esto lo demuestra de manera
aun mas convincente la radiacion de fondo de microondas que examinaremos en el proximo
capitulo). Pero desde Copérnico hemos aprendido a guardarnos de suponer que hay algo especial en
la ubicacion de la humanidad en el Universo. De modo que si el Universo es isotropo alrededor
nuestro, también debe serlo alrededor de cualquier galaxia tipica. Pero todo punto del Universo
puede ser llevado a coincidir con otro punto cualquiera por una serie de rotaciones alrededor de
centros fijos (véase la figura 2), de modo que si el Universo es isotropo alrededor nuestro, también
es necesariamente homogéneo.

Antes de seguir mas adelante, es menester hacer algunas aclaraciones con respecto al principio
cosmoldgico. Primero, obviamente no es verdadero a pequefia escala: estamos en una galaxia que
pertenece a un pequetio grupo local de otras galaxias (incluyendo a M31 y M33), el cual a su vez se
halla cerca del enorme ciimulo de galaxias de Virgo. En realidad, de las 33 galaxias del catdlogo de
Messier, casi la mitad estan en una pequefia parte del cielo, la constelacion de Virgo. El principio
cosmoldgico, si es valido, solo interviene cuando contemplamos el Universo en una escala al menos
tan grande como la distancia entre cimulos de galaxias, o sea unos 100 millones de afios-luz.
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Figura 2. Isotropia y homogeneidad. Si el Universo es isotropo alrededor de la galaxia 1 y la galaxia 2, entonces es homogéneo.
Para demostrar que las condiciones en dos puntos cualesquiera, A y B, son las mismas, tracese un circulo con centro en la galaxia 1 que
pase por A,y otro circulo con centro en la galaxia 2 que pase por B. La isotropia alrededor de la galaxia 1 exige que las condiciones sean



las mismas en A 'y en el punto C, donde se intersectan los dos circulos. De igual modo, la isotropia alrededor de la galaxia 2 exige que las
condiciones sean las mismas en B y en C. Luego, son las mismas en A y en B.

Otra aclaracion. Al usar el principio cosmologico para obtener la relacion de proporcionalidad
entre velocidades y distancias galacticas, supusimos que, si la velocidad de C con respecto a B es la
misma que la velocidad de B con respecto a A, entonces la velocidad de C con respecto a A es dos
veces mayor. Esta es la regla usual para sumar velocidades que todos conocemos, y ciertamente
funciona bien para las velocidades relativamente bajas de la vida ordinaria. Pero esta regla pierde
validez para velocidades que se acercan a la de la luz (300 000 kilometros por segundo), pues de lo
contrario, al sumar una serie de velocidades relativas, podriamos llegar a totalizar una velocidad
mayor que la de la luz, lo cual estd excluido por la teoria especial de la relatividad de Einstein. Por
ejemplo, la regla habitual para la adicioén de velocidades diria que si un pasajero de un avidn que se
mueve a tres cuartos de la velocidad de la luz dispara una bala hacia adelante a tres cuartos de la
velocidad de la luz, entonces la velocidad de la bala con respecto al suelo sera de una vez y media la
velocidad de la luz, lo cual es imposible. La relatividad especial evita este problema modificando la
regla para sumar velocidades: la velocidad de C con respecto a A es en realidad un poco menor que
la suma de las velocidades de B con respecto a Ay de C con respecto a B, de modo que por mucho
que sumemos velocidades menores que la de la luz, nunca obtenemos una velocidad mayor que la de
la luz.

Nada de esto era un problema para Hubble en 1929; ninguna de las galaxias que estudio tenia una
velocidad que se aproximara a la de la luz. Pero cuando los cosmologos piensan en las distancias
realmente grandes que son caracteristicas del Universo como un todo, deben trabajar en un marco
teorico capaz de considerar velocidades que se aproximen a la de la luz, esto es, con la teoria
especial y la teoria general de la relatividad. En verdad, cuando abordamos distancias tan grandes, el
concepto mismo de distancia se hace ambiguo, y debemos especificar si nos referimos a la distancia
medida por observaciones de luminosidades, o didmetros, 0 movimientos propios o alguna otra cosa.

Volviendo ahora a 1929: Hubble calcul6 la distancia de 18 galaxias a partir de la luminosidad
aparente de sus estrellas mas brillantes, y comparé esas distancias con las velocidades respectivas
de las galaxias, determinadas espectroscopicamente por sus corrimientos Doppler. La conclusion a
que llegd fue que existe una «relacidn aproximadamente lineal» (es decir, de proporcionalidad
simple) entre las velocidades y las distancias. En verdad, al examinar los datos de Hubble, me
pregunto con asombro como pudo llegar a tal conclusién: las velocidades galacticas casi no parecen
correlacionadas con las distancias, y s6lo se observa una suave tendencia de la velocidad a aumentar
con la distancia. En efecto, no esperariamos que hubiera una clara relacion de proporcionalidad
entre la velocidad y la distancia en esas 18 galaxias, ya que estan todas demasiado cerca, pues
ninguna esta mas lejos que el cumulo de Virgo. Es dificil evitar la conclusion de que Hubble conocia
la respuesta a la que queria llegar, o bien basandose en el argumento simple esbozado antes, o bien
en el desarrollo tedrico relacionado con esto que examinaremos mas adelante.

Sea como fuere, para 1931 los elementos de juicio habian aumentado mucho, y Hubble pudo
verificar la proporcionalidad entre la velocidad y la distancia para galaxias con velocidades que
llegaban hasta los 20 000 kilometros por segundo. Con las estimaciones de las distancias entonces



disponibles, la conclusion era que las velocidades aumentaban en 170 kilometros por segundo por
cada millon de afios-luz de distancia. Asi, una velocidad de 20 000 kilometros por segundo supone
una distancia de 120 millones de afios-luz. Esta cifra —la de un cierto incremento de la velocidad
por la distancia— es conocida en general como la «constante de Hubble». (Es una constante en el
sentido de que la proporcionalidad entre la velocidad y la distancia es la misma para todas las
galaxias en un momento dado, pero, como veremos, la constante de Hubble varia con el tiempo, a
medida que el Universo evoluciona).

En 1936, Hubble, en colaboracion con el espectroscopista Milton Humason, pudo medir la
distancia y la velocidad del cumulo de galaxias de Ursa Major II. Se hallo que se aleja a una
velocidad de 42 000 kilémetros por segundo, el 14 por ciento de la velocidad de la luz. La distancia,
estimada por entonces en 260 millones de afios-luz, era el limite de las posibilidades de Monte
Wilson, por lo que la labor de Hubble tuvo que detenerse. Después de la guerra, con la construccion
de telescopios mas grandes en Monte Palomar y Monte Hamilton, el programa de Hubble fue
retomado por otros astronomos (sobre todo Allan Sandage, de Palomar y Monte Wilson), y prosigue
en la actualidad.

La conclusion que se extrae generalmente de este medio siglo de observacion es que las galaxias
se alejan de nosotros con velocidades proporcionales a la distancia (al menos para velocidades no
muy cercanas a la de la luz). Claro esta, como ya subrayamos en nuestro examen del principio
cosmoldgico, que esto no significa que nos hallemos en una posicidén especialmente favorecida o
desfavorecida en el cosmos; todo par de galaxias se alejan a una velocidad relativa proporcional a
su distancia. La modificacion mas importante a las conclusiones originales de Hubble es una revision
de la escala de distancias extragalactica: en parte como resultado de una reevaluacion, por Walter
Baade y otros, de la relacion establecida por Leavitt y Shapley entre el periodo y la luminosidad de
las Cefeidas, las distancias de galaxias lejanas se estima ahora diez veces mayores que las
concebidas en tiempo de Hubble. Asi, se cree ahora que la constante de Hubble solo es de 15
kilometros por segundo por millon de afios-luz.

(Que nos dice todo esto sobre el origen del Universo? Si las galaxias se estan alejando unas de
otras, entonces antafio deben de haber estado mas cerca. Para ser especificos, si su velocidad ha sido
constante, entonces el tiempo que todo par de galaxias ha necesitado para llegar a su separacion
actual es exactamente la distancia actual entre ellas dividida por su velocidad relativa. Pero con una
velocidad que es proporcional a su separacion actual, ese tiempo es el mismo para todo par de
galaxias: jen el pasado deben haber estado todas unidas en el mismo tiempo! Si asignamos a la
constante de Hubble el valor de 15 kildémetros por segundo por millén de afios-luz, el tiempo en que
las galaxias comenzaron a separarse sera un millon de afios-luz dividido por 15 kilémetros por
segundo, o sea 20 mil millones de afios. A la «edad» calculada de este modo la llamaremos el
«tiempo de expansion caracteristico»; sencillamente es el reciproco de la constante de Hubble. La
edad verdadera del Universo es realmente menor que el tiempo de expansion caracteristico, porque,
como veremos, las galaxias no se han movido a velocidades constantes, sino que éstas han
disminuido por influencia de su mutua gravitacion. Por lo tanto, si la constante de Hubble es de 15
kilometros por segundo por millon de anos-luz, la edad del Universo debe ser inferior a los 20 000



millones de anos.

A veces resumimos todo esto diciendo que el tamafio del Universo esta creciendo. Esto no
significa que el Universo tenga un tamafio finito, aunque bien puede tenerlo. Se usa este lenguaje
porque en cualquier tiempo determinado, la separacion entre cualquier par de galaxias tipicas
aumenta en la misma proporcion. Durante cualquier intervalo que sea suficientemente breve como
para que las velocidades de las galaxias permanezcan aproximadamente constantes, el incremento de
la separacion entre un par de galaxias tipicas estara dado por el producto de su velocidad relativa y
el tiempo transcurrido, o, usando la ley de Hubble, por el producto de la constante de Hubble, la
separacion y el tiempo. Pero entonces la razon del incremento de la separacidon a la separacion
misma estara dada por el producto de la constante de Hubble por el tiempo transcurrido, que es igual
para todo par de galaxias. Por ejemplo, durante un intervalo de tiempo del 1 por ciento del tiempo de
expansion caracteristico (el reciproco de la constante de Hubble), la separacion de todo par de
galaxias tipicas aumentard en un 1 por ciento. Diriamos, pues, hablando en términos aproximados,
que el tamafio del Universo ha aumentado el 1 por ciento.

No quiero causar la impresion de que todo el mundo esta de acuerdo con esta interpretacion del
corrimiento hacia el rojo. En realidad, no observamos galaxias que se alejen de nosotros; todo lo que
sabemos con certeza es que las lineas de sus espectros estan corridas hacia el rojo, esto es, hacia las
longitudes de onda mas largas. Hay eminentes astronomos que dudan de que los corrimientos hacia el
rojo tengan algo que ver con efectos Doppler o con una expansion del Universo. Halton Arp, de los
Observatorios Hale, ha subrayado la existencia de agrupamientos de galaxias en el cielo en los que
algunas galaxias tienen muy diferentes corrimientos hacia el rojo que las otras; si esos agrupamientos
representan verdaderas asociaciones fisicas de galaxias vecinas, no podrian tener velocidades muy
diferentes. A su vez, Maarten Schmidt descubrio en 1963 que una cierta clase de objetos que tienen la
apariencia de estrellas tienen enormes corrimientos hacia el rojo, jen algunos casos de mas del 300
por ciento! Si estos «objetos casi estelares» estan tan lejos como indican sus corrimientos hacia el
rojo, deben emitir cantidades enormes de energia para ser tan brillantes. Finalmente, no es facil
determinar la relacion entre la velocidad y la distancia a distancias realmente grandes.

Sin embargo, hay una manera independiente de confirmar que las galaxias realmente se alejan,
como indican los corrimientos hacia el rojo. Como hemos visto, esta interpretacion de los
corrimientos hacia el rojo implica que la expansion del Universo comenz6 hace un poco menos de
20 000 millones de afos. Por lo tanto, esto tenderd a confirmarse si podemos hallar algin otro
indicio de que el Universo es realmente tan viejo. En efecto, hay buenas pruebas de que nuestra
galaxia tiene entre 10 y 15 mil millones de afios. Esta estimacion proviene de la abundancia relativa
de diversos isotopos radiactivos en la Tierra (especialmente los is6topos del uranio, U-235 y U-238)
y de calculos sobre la evolucion de las estrellas. Ciertamente, no hay ninguna relacion directa entre
las tasas de radiactividad o la evolucion estelar y el corrimiento hacia el rojo de las galaxias
distantes, de modo que es fuerte la presuncion de que la edad del Universo deducida de la constante
de Hubble es verdadera.

A este respecto, es historicamente interesante recordar que durante los decenios de 1930 y 1940
se creyd que la constante de Hubble era mucho mayor, de unos 170 kilémetros por segundo por



millon de afios-luz. Por nuestro razonamiento anterior, la edad del Universo tendria que ser igual a un
millon de afios-luz dividido por 170 kilémetros por segundo, o sea 2000 millones de afios, o aun
menor si tomamos en cuenta el freno gravitacional. Pero desde los estudios de la radiactividad por
Lord Rutherford se sabe que la Tierra es mucho mas vieja; se cree ahora que tiene unos 4600
millones de afios. La Tierra no puede ser mas vieja que el Universo, por lo que los astronomos se
vieron forzados a dudar de que el corrimiento hacia el rojo realmente nos diga algo sobre la edad del
Universo. Algunas de las mas ingeniosas ideas cosmoldgicas de los decenios de 1930 y 1940
tuvieron su origen en esta evidente paradoja, incluso quiza la teoria del estado estable. Tal vez la
eliminacion de la paradoja de las edades por la decuplicacion de la distancia extragalactica en la
década de 1950 fue la condicion esencial para el surgimiento de la cosmologia de la gran explosion
como teoria corriente.

El cuadro del Universo que hemos presentado es el de un enjambre de galaxias en expansion.
Hasta ahora la luz s6lo ha desempefiado para nosotros el papel de un «mensajero estelar», que
transmite informacién sobre la distancia y la velocidad de las galaxias. Sin embargo, las condiciones
eran muy diferentes en el Universo primitivo; como veremos, la luz era entonces el componente
dominante del Universo, y la materia ordinaria s6lo desempefiaba el papel de una contaminacion
despreciable. Por lo tanto, nos sera Util para mas adelante reformular lo que hemos aprendido sobre
el corrimiento hacia el rojo en términos de la conducta de las ondas luminosas en un Universo en
expansion.

Consideremos una onda luminosa que viaja entre dos galaxias tipicas. La separacion entre las
galaxias es i1gual al producto del tiempo de viaje de la luz por su velocidad, mientras que el aumento
de esta separacion durante el viaje de la luz es igual al tiempo de ese viaje por la velocidad relativa
de las galaxia. Para calcular la fraccion de incremento en la separacion, dividimos el incremento en
la separacion por el valor medio de esta separacion durante el incremento, y hallamos que el tiempo
de viaje de la luz se anula: el incremento en la separacion de las dos galaxias (y por ende de
cualesquiera otras galaxias tipicas) durante el tiempo de viaje de la luz es exactamente la razon de la
velocidad relativa de las galaxias a la velocidad de la luz. Pero, como hemos visto antes, esta misma
razon da también el incremento en la longitud de onda de la luz durante su viaje. Asi, la longitud de
onda de todo rayo de luz sencillamente aumenta en proporcion a la separacion entre galaxias
tipicas a medida que el Universo se expande. Podemos concebir las crestas de las ondas como si
fueran «apartadas» cada vez mas por la expansion del Universo. Aunque nuestra argumentacion solo
ha sido estrictamente valida para tiempos de viaje cortos, formando una secuencia de estos viajes
podemos concluir que lo mismo es valido en general. Por ejemplo, cuando contemplamos la galaxia
3C295 y hallamos que las longitudes de onda de sus espectros son un 46 por ciento mas largas que en
nuestras tablas corrientes de longitudes de onda espectrales, podemos concluir que el Universo es
ahora un 46 por ciento mas grande que cuando la luz parti6 de 3C295.

Hasta ahora nos hemos ocupado de cuestiones que los fisicos llaman «cinematicas» y conciernen
a la descripcion del movimiento independientemente de toda consideracion sobre las fuerzas que lo
rigen. Sin embargo, durante siglos los fisicos y los astronomos han tratado también de comprender la
dindmica del Universo. Lo cual ha llevado inevitablemente al estudio del papel cosmologico de la



unica fuerza que actia entre cuerpos astronomicos, la fuerza de la gravitacion.

Como era de esperar, fue Isaac Newton quien primero abord6 este problema. En una famosa
correspondencia con el clasicista de Cambridge Richard Bentley, Newton admitié que si la materia
del Universo estuviera distribuida parejamente en una region finita, entonces toda ella tenderia a
caer hacia el centro, «y alli formar una gran masa esférica». En cambio, si la materia estuviese
parejamente dispersa por un espacio infinito, no habria centro alguno sobre el que pudiera caer. En
este caso, se contraeria en un numero infinito de agrupamientos, esparcidos por el Universo. Newton
conjeturaba que €ste podia ser el origen del Sol y las estrellas.

La dificultad de abordar la dindmica de un medio infinito paraliz6 bastante el progreso ulterior,
hasta el advenimiento de la relatividad general. No es éste el lugar para explicar la relatividad
general, que de todos modos resultd ser menos importante para la cosmologia de lo que se penso6 en
un principio. Baste decir que Albert Einstein uso la teoria matematica existente de la geometria no-
euclidiana para explicar la gravitacion como un efecto de la curvatura del espacio y el tiempo.
En 1917, un afio después de completar su teoria general de la relatividad, Einstein tratd de hallar una
solucion a sus ecuaciones que describiera la geometria espacio-temporal de todo el Universo.
Siguiendo las ideas cosmologicas que eran corrientes por entonces, Einstein buscd especificamente
una solucion que fuese homogénea, 1sotropa y desgraciadamente, estdtica. Pero no pudo hallar
ninguna solucion semejante. Para hallar un modelo que se adecuase a estas presuposiciones
cosmoldgicas, Einstein se vio obligado a mutilar sus ecuaciones introduciendo un término, la llamada
constante cosmoldgica, que empaid en gran medida, la elegancia de la teoria original, pero que
sirvio para contrarrestar la fuerza atractiva de la gravitacion a grandes distancias.

El modelo del Universo de Einstein era realmente estatico y no predecia corrimientos hacia el
rojo. En el mismo afio, 1917, el astronomo holandés W. de Sitter hallo otra solucion para la teoria
modificada de Einstein. Aunque esa solucidn parecio ser estatica, y por ende aceptable para las ideas
cosmoldgicas de la época, jtenia la notable propiedad de predecir un corrimiento hacia el rojo
proporcional a la distancia! Los astronomos europeos aun no conocian la existencia de grandes
corrimientos hacia el rojo nebulares. Pero a fines de la Primera Guerra Mundial llegaron a Europa,
desde América, noticias de la observacion de grandes corrimientos hacia el rojo, y el modelo de De
Sitter adquirio instantdnea celebridad. En 1922, cuando el astronomo inglés Arthur Eddington
escribid el primer tratado amplio sobre la relatividad general, analizo los datos existentes de
corrimiento hacia el rojo en términos del modelo de De Sitter. El mismo Hubble decia que fue el
modelo de De Sitter el que atrajo la atencion de los astronomos a la importancia de una posible
dependencia del corrimiento hacia el rojo con respecto a la distancia, y quiza haya tenido presente
este modelo cuando descubrio6 la proporcionalidad del corrimiento hacia el rojo con la distancia, en
1929.

Hoy parece fuera de lugar esta importancia atribuida al modelo de De Sitter. Entre otras cosas, no
es realmente un modelo estdtico en modo alguno: parecia estatico por el modo peculiar en que se
introdujeron las coordenadas espaciales, pero la distancia entre observadores «tipico» en el modelo
aumenta en realidad con el tiempo, y es esta separacion general la que produce el corrimiento hacia
el rojo. Asimismo, la razon de que el corrimiento hacia el rojo resultara proporcional a la distancia



en el modelo de De Sitter era que este modelo satisface el principio cosmologico, y, como hemos
visto, cabe esperar una proporcionalidad entre la velocidad relativa y la distancia en toda teoria que
satisfaga a este principio.

De todos modos, el descubrimiento del alejamiento de las galaxias distantes pronto desperto el
interés por los modelos cosmoldgicos homogéneos e 1s6tropos pero no estaticos. Ya no se necesitaba
una «constante cosmologica» en las ecuaciones de campo de la gravitacion, y Einstein llegd a
lamentar el haber introducido alguna vez tal cambio en sus ecuaciones originales. En 1922, la
solucion general homogénea e isotropa a las ecuaciones originales de Einstein fue hallada por el
matematico ruso Alexandre Friedmann. Fueron estos modelos de Friedmann, basados en las
ecuaciones de campo originales de Einstein, y no los modelos de Einstein y de De Sitter, los que
proporcionaron el fundamento matematico para la mayoria de las teorias cosmoldgicas modernas.

Los modelos de Friedmann son de dos tipos muy diferentes. Si la densidad media de la materia
en el Universo es menor o igual que cierto valor critico, entonces el Universo debe ser
espacialmente infinito. En tal caso, la actual expansion del Universo seguird eternamente. En cambio,
si la densidad del Universo es mayor que ese valor critico, entonces el campo gravitacional
producido por la materia comba al Universo sobre si mismo; es finito, aunque ilimitado, como la
superficie de una esfera. (Esto es, si iniciamos un viaje en linea recta, no llegamos a ningiin género
de borde del Universo, sino que sencillamente volvemos al punto de partida). En este caso, los
campos gravitacionales son bastante fuertes como para llegar a detener la expansion del Universo, de
modo que con el tiempo se contraerd nuevamente hasta alcanzar densidades indefinidamente grandes.
La densidad critica es proporcional al cuadrado de la constante de Hubble; para el actual valor de 15
kilometros por segundo por millén de afios-luz, la densidad critica es igual a 5 x 1039 gramos por
centimetro cubico, o aproximadamente tres atomos de hidrogeno por cada volumen de mil litros.

El movimiento de toda galaxia tipica en los modelos de Friedmann es precisamente como el de
una piedra arrojada hacia arriba desde la superficie de la Tierra. Si la piedra es arrojada con
suficiente velocidad o, lo que equivale a lo mismo, si la masa de la Tierra es bastante pequeiia,
entonces la piedra ira perdiendo velocidad, pero no obstante escapara al infinito. Esto corresponde
al caso de una densidad cosmica menor que la densidad critica. En cambio, si la piedra es arrojada
con velocidad insuficiente, entonces se elevara hasta una altura maxima y luego caera nuevamente.
Esto, claro esta, corresponde a una densidad cosmica superior a la densidad critica.

Esta analogia aclara por qué no fue posible hallar soluciones cosmoldgicas estaticas a las
ecuaciones de Einstein: no nos sorprenderia demasiado ver una piedra elevarse o caer a la superficie
de la Tierra, pero no esperariamos verla suspendida en medio del aire. La analogia también nos
ayuda a evitar una errénea concepcion comin de la expansion del Universo. Las galaxias no se alejan
unas de otras por alguna fuerza misteriosa que las empuja, asi como la piedra que se eleva no es
repelida por la Tierra. En cambio, las galaxias se apartan porque fueron arrojadas en el pasado por
algin tipo de explosion.

Aunque eso no se comprendio en la década de 1920-1930, muchas de las propiedades detalladas
de los modelos de Friedmann pueden ser calculadas cuantitativamente usando esta analogia, sin



referencia alguna a la relatividad general. Para calcular el movimiento de cualquier galaxia tipica
con respecto a nosotros, consideramos una esfera en la que nosotros ocupamos el centro y la galaxia
aludida la superficie. El movimiento de esta galaxia es precisamente el mismo que si la masa del
Universo consistiese solamente en la materia que estad dentro de esa esfera, sin nada fuera de ella. Es
como si cavasemos una profunda caverna en el interior de la Tierra y observasemos como caen los
cuerpos; hallariamos que la aceleracion gravitacional hacia el centro sélo depende de la cantidad de
materia mas cercana al centro de nuestra caverna, como si la superficie de la Tierra estuviera en el
interior de la caverna. Este notable resultado se halla expresado en un teorema que es valido tanto en
la teoria de la gravitacion de Newton como en la de Einstein y s6lo depende de la simetria esférica
del sistema en estudio. La version relativista general de este teorema fue demostrada por el
matematico norteamericano G. D. Birkhoff en 1923, pero su significacion cosmoldgica sélo se
comprendio unos decenios despugs.



Figura 3. El teorema de Birkhoff y la expansion del Universo. Se representa aqui a una serie de galaxias, junto con sus
velocidades con respecto a una galaxia dada G, velocidades indicadas por las longitudes y las direcciones de las flechas
correspondientes. (De acuerdo con la ley Hubble, estas velocidades se consideran proporcionales a la distancia de G.) El teorema de
Birkhoff afirma que, para calcular el movimiento de una galaxia A con respecto a G, solo es necesario tomar en cuenta la masa
contenida dentro de la esfera con centro en G que pasa por A, aqui representada por la linea de trazos. Si A no esta demasiado lejos de
G, el campo gravitacional de la materia interior a la esfera serda moderado, y podra calcularse el movimiento de A por las reglas de la

mecanica newtoniana.

Podemos emplear este teorema para calcular la densidad critica de los modelos de Friedmann.
(Véase la figura 3.) Cuando imaginamos una esfera de la que ocupamos el centro y alguna galaxia
distante en la superficie, podemos usar la masa de las galaxias del interior de la esfera para calcular



una velocidad de escape, la velocidad que la galaxia de la superficie tendria que tener para poder
escapar al infinito. Resulta que esta velocidad de escape es proporcional al radio de la esfera:
cuanto mas masiva sea la esfera, mas velozmente es menester desplazarse para escapar de ella. Pero
la ley de Hubble nos dice que la velocidad real de una galaxia que esta en la superficie de la esfera
también es proporcional al radio de la esfera, la distancia a la cual se halla de nosotros. Asi, aunque
la velocidad de escape depende del radio, la razon de la velocidad real de la galaxia a su velocidad
de escape no depende del tamafio de la esfera; es la misma para todas las galaxias, y es la misma sea
cual fuere la galaxia que tomemos como centro de la esfera. Seglin sean los valores de la constante
de Hubble y la densidad cosmica, toda galaxia que se desplace seglin la ley de Hubble superara la
velocidad de escape y por ende escapara al infinito o no alcanzara tal velocidad de escape y caera
hacia nosotros en algiin momento futuro. La densidad critica es sencillamente el valor de la densidad
cosmica a la cual la velocidad de escape de cada galaxia es igual a la velocidad establecida por la
ley de Hubble. La densidad critica s6lo puede depender de la constante de Hubble, y de hecho resulta
ser sencillamente proporcional al cuadrado de la constante de Hubble. (Véase la nota matematica 2).
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FIGURA 4. Expansion y contraccion del Universo. Se muestra aqui la separacion entre galaxias tipicas (en unidades arbitrarias)
como funcioén del tiempo, para dos modelos cosmologicos posibles. En el caso de un «universo abierto», el Universo es infinito; la
densidad es menor que la densidad critica; y la expansion, aunque en disminucion, seguird eternamente. En el caso de un «universo
cerrado», el Universo es finito; la densidad es mayor que la densidad critica; y la expansion con el tiempo se detendrd y sera seguida por
una contraccion. Estas curvas han sido calculadas usando las ecuaciones de campo de Einstein sin una constante cosmologica, para un
universo dominado por la materia.

La dependencia temporal exacta del tamafio del Universo (esto es, la distancia entre galaxias
tipicas) puede ser calculada usando argumentos similares, pero los resultados son bastante
complicados (véase la figura 4). Pero hay un sencillo resultado que sera muy importante para
nosotros mas adelante. En la era primitiva del Universo, el tamafio de éste variaba como una
potencia simple del tiempo: la potencia de dos tercios si podia despreciarse la densidad de la

radiacion, o la potencia de un medio si la densidad de la radiacion excedia la de la materia (véase la



nota matematica 3). El aspecto de los modelos cosmologicos de Friedmann que no es posible
comprender sin la relatividad general es la relacion entre la densidad y la geometria: el Universo es
abierto e infinito o cerrado y finito segin que la velocidad de las galaxias sea mayor o menor que la
velocidad de escape.

Una manera de saber si las velocidades galdcticas superan o no la velocidad de escape es medir
la tasa a la que estdn disminuyendo. Si esta deceleracion es menor (o mayor) que cierta cifra,
entonces se supera (o no) la velocidad de escape. En la practica, esto significa que debemos medir la
curvatura del grafico de corrimientos hacia el rojo en funcion de la distancia, para galaxias muy
distantes (véase la figura 5). A medida que pasamos de un universo finito mas denso a un universo
infinito menos denso, la curva del corrimiento hacia el rojo en funcion de la distancia se aplana para
distancias muy grandes. El estudio de la forma que presenta la curva del corrimiento hacia el rojo
con respecto a la distancia para distancias grandes suele recibir el nombre de «programa de
Hubble».

Hubble, Sandage y, recientemente, otros, han dedicado un enorme esfuerzo a este programa. Sin
embargo, hasta ahora los resultados han sido inconcluyentes. El inconveniente es que, al estimar la
distancia de galaxias lejanas, es imposible escoger variables Cefeidas o las estrellas mas brillantes
para usarlas como indicadoras de la distancia; en cambio, debemos estimar la distancia mediante la
luminosidad aparente de las galaxias mismas. Pero ;como sabemos si las galaxias que estudiamos
tienen la misma luminosidad absoluta? (Recuérdese que la luminosidad aparente es la energia de
radiaciéon que recibimos por unidad de superficie del telescopio, mientras que la luminosidad
absoluta es la energia total emitida en todas las direcciones por el objeto astronomico; la
luminosidad aparente es proporcional a la luminosidad absoluta e inversamente proporcional al
cuadrado de la distancia). Los efectos de la seleccion suponen enormes peligros: a medida que
buscamos cada vez mas lejos, tendemos a escoger galaxias de luminosidades absolutas cada vez
mayores. Un problema aun peor es el de la evolucion galdctica. Cuando contemplamos galaxias muy
distantes, las vemos como eran hace miles de millones de afios, cuando sus rayos de luz iniciaron su
viaje hacia nosotros. Si las galaxias tipicas eran entonces mas brillantes que ahora, subestimaremos
su verdadera distancia. Una posibilidad, planteada muy recientemente por J. P. Ostriker y
S. D. Tremaine, de Princeton, es que las galaxias mayores evolucionen, no s6lo porque evolucionan
sus estrellas individuales, jsino también porque engullen pequefias galaxias vecinas! Pasard mucho
tiempo antes de que podamos estar seguros de poseer una comprension cuantitativa adecuada de
estos diversos géneros de evolucion galactica.
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Figura 5. El corrimiento al rojo en funcion de la distancia. Aqui se muestra el corrimiento al rojo como funcién de la distancia,
para cuatro posibles teorias cosmologicas. (Para ser precisos, aqui la «distancia» es «distancia-luminosidad», es decir, la distancia inferida
de un objeto de luminosidad intrinseca o absoluta conocida por las observaciones de su luminosidad aparente). Las curvas rotuladas
«densidad doble de la critica», «densidad critica» y «densidad cero» estan calculadas en el modelo de Friedmann, usando las ecuaciones
de campo de Finstein para un universo dominado por la materia, sin una constante cosmologica; corresponden, respectivamente, a un
universo cerrado, apenas abierto y abierto (véase la figura 4). La curva sefialada como «estado estable» se aplica a toda teoria en la cual
la apariencia del Universo no cambie con el tiempo. Las actuales observaciones no concuerdan con la curva de «estado estable», pero no
permiten decidir entre las otras posibilidades, porque en las teorias de estado no estable la evolucion galactica hace muy problematica la
determinacion de la distancia. Todas las curvas han sido trazadas considerando la constante de Hubble igual a 15 kildometros por segundo
por millén de afios-luz (correspondiente a un tiempo de expansion caracteristico de 20 000 millones de afos), pero es posible usar las
curvas para cualquier otro valor de la constante de Hubble sencillamente cambiando la escala de todas las distancias.

En la actualidad, la mejor inferencia que puede extraerse del programa de Hubble es que la
deceleracion de las galaxias distantes parece muy pequefia. Esto significa que se mueven a
velocidades mayores que la de escape, de modo que el Universo es abierto y seguird expandiéndose
eternamente. Esto concuerda con las estimaciones de la densidad cosmica; la materia visible en las
galaxias no parece ascender a mas de un pequefio porcentaje de la densidad critica. Sin embargo,
también hay incertidumbre con respecto a esto. Las estimaciones de la masa galactica han ido
aumentando en afios recientes. Asimismo, como afirman George Field de Harvard y otros, puede
haber un gas intergalactico de hidrogeno ionizado que podria proporcionar la densidad cosmica
critica de la materia y que todavia no ha sido detectado.



Afortunadamente, no es necesario llegar a una conclusion definida con respecto a la geometria en
gran escala del Universo para extraer consecuencias sobre su comienzo. La razon de ello es que el
Universo tiene una especie de horizonte, y este horizonte se contrae rapidamente a medida que nos
remontamos hacia los comienzos.

Ninguna sefial puede viajar a mayor velocidad que la de la luz, de manera que en todo momento
solo pueden afectarnos los sucesos que ocurren a una cercania suficiente para que un rayo de luz haya
tenido tiempo de llegar hasta nosotros desde el comienzo del Universo. Todo suceso que ocurriese
mas alld de esta distancia no podria tener ain ningin efecto sobre nosotros: estd mas alla del
horizonte. S1 el Universo tiene ahora 10 000 millones de afios, el horizonte se halla a una distancia de
30 000 millones de afios-luz. Pero cuando el Universo tenia unos pocos minutos, el horizonte se
hallaba s6lo a unos pocos minutos-luz, menos que la actual distancia de la Tierra al Sol. También es
cierto que todo el Universo era mas pequeiio entonces, en el sentido convenido de que la separacion
entre cualquier par de cuerpos era menor que ahora. Sin embargo, a medida que nos remontamos
hacia los comienzos, la distancia del horizonte se contrae mas rapidamente que el tamafio del
Universo. Este ultimo es proporcional a la potencia un medio o dos tercios del tiempo (véase nota
matematica 3), mientras que la distancia al horizonte es simplemente proporcional al tiempo, de
modo que para tiempos cada vez mas remotos el horizonte encierra partes cada vez menores del
Universo (véase la figura 6).

Como consecuencia de este acortamiento de los horizontes en el Universo primitivo, la curvatura
del Universo en su conjunto es cada vez menor a medida que nos remontamos a tiempos cada vez mas
primitivos. Asi, aunque la teoria cosmologica y la observacion astronomica actuales ain no han
revelado la extension del futuro del Universo, brindan un cuadro bastante claro de su pasado.
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Figura 6. Horizontes en un universo en expansion. El Universo estd representado aqui por una esfera, en cuatro momentos
separados por intervalos de tiempo iguales. El «horizonte» de un punto P dado es la distancia mas alld de la cual las sefales luminosas no
tendrian tiempo de llegar a P. La parte del Universo que esta dentro del horizonte se halla indicada aqui por el casquete no sombreado de
la esfera. La distancia de P al horizonte aumenta en proporcion directa al tiempo. En cambio, el «radio» del Universo aumenta
proporcionalmente a la raiz cuadrada del tiempo, correspondiente al caso de un universo dominado por la radiaciéon. En consecuencia,
cuanto mas primitivos los tiempos, tanto menor es la parte del Universo que encierra el horizonte.

Las observaciones discutidas en este capitulo nos abren una vision del Universo tan sencilla
como grandiosa. El Universo se estd expandiendo uniforme e isotdpicamente: los observadores de
todas las galaxias tipicas ven los mismos procesos en todas las direcciones. A medida que el
Universo se expande, las longitudes de onda de los rayos de luz se alargan en proporcién a la
distancia entre las galaxias. No se cree que la expansion obedezca a alguna especie de repulsion
cosmica, sino que es el efecto de velocidades remanentes de una explosion pasada. Estas
velocidades estan disminuyendo gradualmente por influencia de la gravitacion; esta deceleracion,
parece ser muy lenta, lo cual indicaria que la densidad de la materia en el Universo es baja y su
campo gravitacional demasiado debil para hacer al Universo espacialmente finito o para invertir la



expansion con el tiempo. Nuestros calculos nos permiten extrapolar hacia atras la expansion del
Universo, y nos revelan que la expansion debe de haber comenzado hace de 10 000 a 20 000
millones de afios.



Capitulo 3
EL FONDO DE RADIACION COSMICA DE MICROONDAS

Los astronomos del pasado se habrian sentido comodos con la historia relatada en el capitulo
anterior: hasta el encuadre es familiar: grandes telescopios que exploran el cielo nocturno desde la
cima de montafias de California o Pert, o el observador a simple vista en su torre, que «estd atento a
la Osa». Como sefialé en el prefacio, ésta es también una historia que ha sido contada muchas veces,
a menudo con mayor detalle que aqui.

Pasamos ahora a un género muy diferente de astronomia, a una historia que no se habria podido
contar hace una década. No hablaremos de observaciones de la luz emitida en los ultimos cientos de
millones de afios por galaxias mas o menos similares a la nuestra, sino de observaciones de un fondo
difuso de ondas de radio emitidas hacia el comienzo del Universo. También cambia el escenario,
pues pasamos a los techos de los edificios de fisica de las universidades, a los globos o cohetes que
vuelan por encima de la atmosfera de la Tierra y a los campos del norte de New Jersey.

En 1964, el laboratorio de la Bell Telephone poseia una excepcional antena de radio en
Crawford Hill, Holmdel, New Jersey. Se la habia construido para la comunicacion a traves del
satelite Echo, pero sus caracteristicas —un reflector de 20 pies en forma de cuerno con nivel de
ruido ultrabajo— la convertian en prometedor instrumento para la radioastronomia. Dos
radioastronomos, Amo A. Penzias y Robert W. Wilson, comenzaron a usar la antena para medir la
intensidad de las ondas de radio emitidas por nuestra galaxia a elevadas latitudes galacticas, esto es,
fuera del plano de la Via Lactea.

Este tipo de medicion es muy dificultosa. Las ondas de radio de nuestra galaxia, como de la
mayoria de las fuentes astrondmicas, pueden describirse fielmente como una suerte de ruido, similar
al «ruido parasito» que se oye en una radio durante una tormenta. Este ruido no es facil de distinguir
del inevitable ruido eléctrico que producen los movimientos al azar de los electrones dentro de la
estructura de la antena de radio y los circuitos del amplificador, o del ruido de radio que recoge la
antena de la atmdsfera de la Tierra. El problema no es tan serio cuando uno estudia una fuente de
ruidos relativamente «pequefia», como una estrella o una galaxia distante. En este caso, se puede
mover la antena de un lado a otro, entre la fuente y el cielo vacio circundante; todo ruido espurio que
provenga de la estructura de la antena, los circuitos del amplificador o la atmdsfera de la Tierra sera
el mismo se apunte la antena a la fuente o al cielo cercano, de modo que se lo anula cuando se



comparan las dos observaciones. Pero Penzias y Wilson trataban de medir el ruido de radio
proveniente de nuestra galaxia, es decir del cielo mismo. Por lo tanto, era vitalmente importante
identificar todo ruido eléctrico que pudiera producirse dentro del sistema receptor.

Las pruebas anteriores de este sistema, en efecto, habian revelado un poco mas de ruido del que
se podia descontar, pero parecia probable que esta discrepancia se debiese a un ligero exceso de
ruido eléctrico en los circuitos del amplificador. Para eliminar tales problemas, Penzias y Wilson
usaron un recurso llamado de «carga en frio»: se comparaba la energia proveniente de la antena con
la producida por una fuente artificial enfriada con helio liquido, a unos cuatro grados por encima del
cero absoluto. El ruido eléctrico en los circuitos del amplificador seria el mismo en ambos casos, y
por ende se lo podia anular en la comparacion, permitiendo asi una medicion directa de la energia
proveniente de la antena. La energia de la antena medida de esta manera sélo consistiria en los
aportes de la estructura de la antena, la atmosfera de la Tierra y cualquier fuente astronomica de
ondas de radio.

Penzias y Wilson esperaban que hubiera muy poco ruido eléctrico dentro de la estructura de la
antena. Sin embargo, para verificar esta suposicion, comenzaron sus observaciones en una longitud
de onda relativamente corta, de 7,35 centimetros, en la que el ruido de radio de nuestra galaxia es
despreciable. Naturalmente, cabia esperar en esta longitud de onda algin ruido de radio proveniente
de la atmosfera de la Tierra, pero éste tiene una caracteristica dependencia de la direccion: es
proporcional al espesor de la atmosfera a lo largo de la direccidén en la que se apunta la antena,
menor hacia el cenit y mayor hacia el horizonte. Se esperaba que, después de substraer un término
atmosférico con esta caracteristica dependencia de la direccion, esencialmente no quedaria energia
de la antena, y esto confirmaria que el ruido eléctrico producido dentro de la estructura de la antena
era, en verdad, despreciable. Entonces podrian continuar estudiando la galaxia misma a una longitud
de onda mayor, de unos 21 centimetros, a la que se esperaba que el ruido de radio galdctico fuera
apreciable.

(Dicho sea de paso, las ondas de radio con longitudes de onda como 7,35 centimetros o 21
centimetros, y hasta 1 metro, son llamadas «radiacion de microondas». Se las llama asi porque esas
longitudes de onda son menores que las de la banda de VHF usadas por el radar a comienzos de la
Segunda Guerra Mundial).

Para su sorpresa, Penzias y Wilson hallaron en la primavera de 1964 que captaban una cantidad
apreciable de ruido de microondas a 7,35 centimetros que era independiente de la direccion.
También hallaron que este «ruido parésito» no variaba con la hora del dia ni con la estacion, a
medida que avanzaba el afio. No parecia que pudiera provenir de nuestra galaxia, pues si asi fuera,
entonces la gran galaxia M31 de Andrémeda, que en la mayoria de los aspectos es similar a la
nuestra, presumiblemente también tendria una fuerte radiacion en 7,35 centimetros, y este ruido de
microondas ya habria sido observado. Sobre todo, la ausencia de toda variacion en el ruido de
microondas observado con respecto a la direccion indicaba claramente que esas ondas de radio, si
eran reales, no provenian de la Via Lactea, sino de un volumen mucho mayor del Universo.

Evidentemente, era necesario cerciorarse otra vez de que la antena misma no estaba generando



mas ruido eléctrico que el esperado. En particular, se sabia que un par de palomas habian estado
posandose en el cuello de la antena. Las palomas fueron atrapadas, enviadas a los Laboratorios Bell
en Whippany, liberadas, halladas nuevamente en la antena de Holmdel unos dias mas tarde, atrapadas
nuevamente, y por ultimo disuadidas por medios mas decisivos. Pero en el curso de su permanencia
las palomas habian cubierto el cuello de la antena con lo que Penzias llamaba delicadamente «un
material dieléctrico blancoy, y a la temperatura ambiente este material podia ser una fuente de ruido
eléctrico. A principios de 1965 fue posible desarmar el cuello de la antena y limpiar la suciedad,
pero esto, y todos los demdas esfuerzos, sélo produjo una disminucion muy pequena del ruido
observado. Subsistia el misterio: ;de donde provenia el ruido de microondas?

El Gnico dato numérico de que disponian Penzias y Wilson era la intensidad del ruido de radio
que habian observado. Para describir esta intensidad, usaron un lenguaje que es comun entre los
ingenieros radioeléctricos, pero que en este caso resultd tener una inesperada importancia. Cualquier
cuerpo a cualquier temperatura superior al cero absoluto emite siempre un ruido radioeléctrico,
producido por los movimientos térmicos de los electrones internos del cuerpo. Dentro de una caja
con paredes opacas, la intensidad del ruido en cualquier longitud de onda determinada s6lo depende
de la temperatura de las paredes: cuanto mayor es la temperatura, tanto mayor es el ruido. Asi, es
posible describir la intensidad de ruido observado a una determinada longitud de onda en términos
de una «temperatura equivalente», la temperatura de las paredes de una caja dentro de la cual el
ruido tendria la intensidad observada. Por supuesto, un radiotelescopio no es un termometro; mide la
intensidad de las ondas de radio registrando las pequefias corrientes eléctricas que las ondas generan
en la estructura de la antena. Cuando un radioastronomo dice que observa ruido radioeléctrico con un
equivalente de temperatura tal y cual, s6lo quiere decir que ésta es la temperatura de la caja opaca en
la cual tendria que colocarse la antena para producir la intensidad de ruido observada. Desde luego,
el que la antena se halle o no en tal caja es otra cuestion.

(Para prevenir objeciones de los expertos, debo decir que los ingenieros de radio a menudo
describen la intensidad de un ruido de radio en términos de la llamada temperatura de antena, que es
un poco diferente de la «temperatura equivalente» descrita. Para las longitudes de onda y las
intensidades observadas por Penzias y Wilson, las dos definiciones son practicamente idénticas).

Penzias y Wilson hallaron que la temperatura equivalente del ruido que recibian era de unos 3,5
grados centigrados por encima del cero absoluto (o0, mas exactamente, entre 2,5 y 4,5 grados por
sobre el cero absoluto). Las temperaturas medidas en la escala centigrada pero referidas al cero
absoluto, y no al punto de fusion del hielo, son los «grados Kelvin». Asi, el ruido de radio observado
por Penzias y Wilson podria describirse como con una «temperatura equivalente» de 3,5 grados
Kelvin, o 3,5° K, para abreviar. Esto era mucho mas de lo esperado, pero aun se trataba de una
temperatura muy baja en términos absolutos, por lo que no cabe sorprenderse de que Penzias y
Wilson dieran vueltas un poco a este resultado antes de darlo a conocer. Sin duda, no fue
inmediatamente obvio que se trataba del mas importante avance cosmologico desde el
descubrimiento de los corrimientos hacia el rojo.

El significado del misterioso ruido de microondas pronto comenzo a aclararse por la operacion
del «colegio invisible» de los astrofisicos. Ocurri6 que Penzias telefone6 a un colega



radioastronomo, Bernard Burke del MIT, para hablar de otros asuntos. Burke acababa de oir hablar a
otro colega, Ken Turner de la Carnegie Institution, de una charla que a su vez habia oido en la
Universidad Johns Hopkins, dada por un joven tedrico de Princeton, P.J. E. Peebles. En esta charla,
Peebles habia afirmado que debia haber un fondo de ruido de radio remanente del Universo
primitivo, con una temperatura equivalente actual de aproximadamente 10° K. Burke ya sabia que
Penzias estaba midiendo temperaturas de ruidos de radio con la antena en forma de cuerno de los
laboratorios Bell, de modo que aprovechod la ocasion de la conversacion telefonica para preguntarle
como 1ban las mediciones. Penzias le dijo que las mediciones iban bien, pero que habia algo en los
resultados que no comprendia. Burke sugiri6 a Penzias que los fisicos de Princeton podian tener
algunas 1deas interesantes sobre lo que recibia su antena.

En la charla mencionada y en un escrito destinado a la imprenta, de marzo de 1965, Peebles habia
examinado la radiacion que podia haber en el Universo primitivo. Desde luego, «radiacion» es un
término general que abarca ondas electromagnéticas de todas las longitudes de onda, es decir, no
so0lo ondas de radio, sino también luz infrarroja, luz visible, luz ultravioleta, rayos X y la radiacion
de muy corta longitud de onda llamada rayos gamma (véase TABLA 2). No hay diferencias tajantes; al
cambiar la longitud de onda, un tipo de radiacion se convierte gradualmente en otro. Peebles sefialo
que de no haber habido un intenso fondo de radiacion durante los primeros minutos del Universo, las
reacciones nucleares se habrian producido tan rapidamente que gran parte del hidrogeno se habria
«cocinado» para formar elementos mas pesados, en contradiccion con el hecho de que el Universo
actual estd formado por hidrogeno en sus tres cuartas partes. Este rapido «cocinamiento» nuclear
solo habria sido impedido si el Universo hubiese estado lleno de radiacién con una enorme
temperatura equivalente en las longitudes de onda muy cortas, que pudiera destruir los nlcleos tan
rdpidamente como podian formarse.

Vamos a ver que esta radiacion habria sobrevivido a la posterior expansion del Universo, pero
que su temperatura equivalente continué disminuyendo a medida que el Universo se expandid, en
proporcion inversa al tamafio del Universo. (Como veremos, esto es esencialmente un efecto del
corrimiento hacia el rojo examinado en el capitulo 2.) Se sigue de ello que el Universo actual
también debe estar lleno de radiacion, pero con una temperatura equivalente mucho menor que en los
primeros minutos. Peebles calcula que, para que el fondo de radiacion haya mantenido la produccion
de helio y de elementos mas pesados en los primeros minutos dentro de los limites conocidos, tiene
que haber sido tan intensa que su temperatura actual seria al menos de 10 grados Kelvin.

La cifra de 10 °K fue una sobreestimacion, y este calculo pronto fue reemplazado por calculos
mas elaborados y exactos —del mismo Peebles y otros—, que seran examinados en el capitulo 5. El
escrito de Peebles nunca se publicd en su forma original. Sin embargo, su conclusion era
sustancialmente correcta: a partir de la abundancia observada de hidrogeno, podemos inferir que en
sus primeros minutos el Universo debe haber estado lleno de una enorme cantidad de radiacion que
pudo impedir la formacion en exceso de los elementos mas pesados; desde entonces, la expansion del
Universo habria rebajado su temperatura equivalente a unos pocos grados Kelvin, de modo que se
presentaria ahora como un fondo de ruidos de radio provenientes de todas las direcciones por igual.
Esta parecio inmediatamente la explicacion natural del descubrimiento de Penzias y Wilson. Asi, en



cierto sentido la antena de Holmdel estd en una caja: la caja es todo el Universo. Sin embargo, la
temperatura equivalente registrada por la antena no es la temperatura del Universo actual, sino mas
bien la que el Universo tuvo hace mucho tiempo, reducida en proporcion a la enorme expansion que
el Universo ha sufrido desde entonces.

La labor de Peebles solo fue la ultima de una larga serie de especulaciones cosmologicas
similares. En efecto, a fines del decenio de 1940-1950, George Gamow Yy sus colaboradores Ralph
Alpher y Robert Herman habian elaborado una teoria de la sintesis nuclear basada en la «gran
explosiony, teoria usada en 1948 por Alpher y Herman para predecir un fondo de radiacion con una
temperatura actual de unos 5 ° K. Célculos similares se realizaron en 1964, por Ya. B. Zeldovich en
Rusia e independientemente por Fred Hoyle y R. J. Tayler en Inglaterra. Esta temprana labor no fue
conocida en un principio por los grupos de los laboratorios Bell y de Princeton, y no influy6 sobre el
descubrimiento real del fondo de radiacion, de modo que podemos esperar hasta el capitulo 6 para
considerarla en detalle. También abordaremos en el capitulo 6 la desconcertante cuestion historica de
por qué ninguna de esas realizaciones teoricas anteriores llevd a la busqueda del fondo cdsmico de
microondas.

El célculo de Peebles de 1965 habia sido inspirado por las ideas de un destacado fisico
experimental de Princeton, Robert H. Dicke. (Entre otras cosas, Dicke habia inventado algunas de las
técnicas de microondas fundamentales que usan los radioastronomos). En 1964 Dicke habia
comenzado a preguntarse si no podria haber alguna radiacion observable que hubiera quedado de una
anterior etapa caliente y densa de la historia cosmica. Las especulaciones de Dicke se basaban en
una teoria «oscilatoria» del Universo a la que volveremos en el ultimo capitulo de este libro. Al
parecer no tenia una idea definida sobre la temperatura de esa radiacion, pero vio el punto esencial:
que habia algo que merecia la pena buscar. Dicke sugirié a P. G. Roll y D. T. Wilkinson que montaran
la busqueda de un fondo de radiacion de microondas, y éstos comenzaron a instalar una pequefia
antena de bajo nivel de ruido en el tejado del Palmer Physical Laboratory de Princeton. (No es
necesario usar un gran radiotelescopio para este fin, pues la radiacion viene de todas las direcciones,
de modo que no se gana nada con tener un haz de antena mas definido).

Antes de que Dicke, Roll y Wilkinson completaran sus mediciones, Dicke recibio una llamada de
Penzias, quien por Burke se habia enterado de la labor de Peebles. Decidieron publicar un par de
cartas conjuntas en el Astrophysical Journal. En las que Penzias y Wilson anunciarian sus
observaciones, y Dicke, Peebles, Roll y Wilkinson explicarian la interpretacion cosmoldgica.
Penzias y Wilson, alin muy cautos, dieron a su articulo el modesto titulo de «Una medicién de un
exceso de temperatura de antena a 4080 Mc/s». (La frecuencia a la cual se sintonizo la antena fue de
4080 Mc/s, o 4080 millones de ciclos por segundo, correspondiente a la longitud de onda de 7,35
centimetros). Anunciaron sencillamente que «las mediciones de la temperatura de ruido cenital
efectiva... han dado un valor de unos 3,5° K superiores a lo esperado», y evitaron toda mencion de
la cosmologia, excepto para indicar que «una posible explicacion para el observado exceso de
temperatura de ruido es la dada por Dicke, Peebles, Roll y Wilkinson en una carta publicada en este
numero.

(Es la radiacion de microondas descubierta por Penzias y Wilson realmente un remanente que ha



quedado del comienzo del Universo? Antes de pasar a considerar los experimentos que se han
efectuado desde 1965 para dirimir esta cuestion, sera necesario primero que nos preguntemos que es
lo que esperamos teoricamente: ;Cuales son las propiedades generales de la radiacion que debe
llenar el Universo si las ideas cosmoldgicas corrientes son correctas? Esta cuestion nos lleva a
considerar que ocurre con la radiacion a medida que el Universo se expande, no solo en el momento
de la sintesis nuclear, al final de los tres primeros minutos, sino también en los eones transcurridos
desde entonces.

Serda muy util aqui abandonar la imagen clasica de la radiacion en términos de ondas
electromagnéticas, que hemos estado usando hasta ahora, y adoptar en cambio la concepcion
«cuantica» mas moderna, segin la cual la radiacidén consiste en particulas llamadas fotones. Una
onda de luz ordinaria contiene un enorme nimero de fotones que se desplazan juntos, pero si
midiéramos con mucha precision la energia transportada por el tren de ondas, hallariamos que es
siempre algin multiplo de una cantidad definida, que identificamos como la energia de un solo foton.
Como veremos, las energias fotonicas son generalmente muy pequefias, por lo que para la mayoria de
los fines practicos parece como si una onda electromagnética pudiera tener cualquier energia. Sin
embargo, la interaccion de la radiacion con dtomos o nicleos atomicos habitualmente se produce a un
foton por vez, y al estudiar tales procesos es necesario adoptar una descripcion fotonica, no
ondulatoria. Los fotones tienen masa cero y carga eléctrica cero, pero ello no obstante son reales:
cada uno de ellos lleva una energia y un momento definidos, y hasta tiene un spin definido alrededor
de la direccion de su movimiento.

(Que le ocurre a un foton individual cuando viaja por el Universo? No mucho, en lo que
concierne al Universo actual. La luz de objetos situados a 10 000 millones de anos-luz parece
llegarnos perfectamente bien. Asi, la materia presente en el espacio intergalactico debe ser bastante
transparente para que los fotones puedan viajar durante una parte apreciable de la edad del Universo
sin ser dispersados o absorbidos.

Sin embargo, los corrimientos hacia el rojo de las galaxias distantes nos dicen que el Universo se
expande, de modo que su contenido alguna vez debe haberse hallado mucho mas comprimido que
ahora. La temperatura de un fluido aumenta generalmente cuando se comprime el fluido, por lo que
también podemos inferir que la materia del Universo era mucho mas caliente en el pasado. Creemos,
en efecto, que hubo un tiempo —que, como veremos, durd quiza los primeros 700 000 afios del
Universo— en que el contenido del mismo estaba tan caliente y denso que no podia dar origen a la
formacion de estrellas y galaxias, y hasta los 4&tomos eran desmenuzados en sus nicleos y electrones
constituyentes.

En tan desagradables condiciones, un foton no podia atravesar inmensas distancias sin hallar
obstaculos, como sucede en nuestro Universo actual. Un fotoén hallaria en su camino un enorme
numero de electrones libres que podian dispersarlo o absorberlo eficazmente. Si el foton es
dispersado por un electron, generalmente cederd un poco de energia al electron o la ganara de éste,
segun que el foton tenga inicialmente mayor o menor energia que el electron. El «tiempo libre medio»
en que el foton podia viajar antes de ser absorbido o de que sufriera un cambio apreciable en su
energia habria sido muy breve, mucho mas breve que el tiempo caracteristico de la expansion del



Universo. Los tiempos libres medios analogos de las otras particulas, los electrones y los nucleos
atomicos, habrian sido alin mas cortos. Asi, aunque en cierto sentido el Universo se expandia muy
rdpidamente al principio, para un foton, un electron o un nicleo individual la expansion llevaba
mucho tiempo, tiempo suficiente para que cada particula fuera dispersada, absorbida o emitida
nuevamente muchas veces mientras el Universo se expandia.

Todo sistema de este género, en el que las particulas individuales tienen tiempo para muchas
interacciones, debe llegar a un estado de equilibrio. El nimero de particulas con propiedades
(posicion, energia, velocidad, spin, etc.) dentro de cierto intervalo se estabilizaran en un valor tal
que el nimero de particulas que salen en cada segundo de dicho intervalo es igual al niimero de las
que entran en ¢€l. Asi, las propiedades de tal sistema no estaran determinadas por las condiciones
iniciales, sino por el requisito de que se mantenga el equilibrio. Por supuesto, «equilibrio» aqui no
significa que las particulas queden inmutables: cada una de ellas es continuamente zarandeada por
sus vecinas. El equilibrio es estadistico: es el modo en que las particulas estan distribuidas en cuanto
a posicion, energia, etc., lo que no cambia o cambia muy lentamente.

El equilibrio de este tipo estadistico habitualmente es llamado «equilibrio térmico», porque un
estado de equilibrio de esta especie siempre se caracteriza por una temperatura definida que debe ser
uniforme en todo el sistema. En verdad, hablando en términos rigurosos, la temperatura s6lo puede
ser definida con precision en un estado de equilibrio térmico. La potente y profunda rama de la fisica
teorica llamada «mecénica estadistica» proporciona los recursos matematicos para calcular las
propiedades de todo sistema en equilibrio térmico.

El mecanismo del equilibrio térmico opera un poco a la manera en que en la economia clésica se
supone que operan los precios. Si la demanda supera a la oferta, el precio de los articulos subira,
reduciendo la demanda efectiva y estimulando el aumento de la produccion. Si la oferta supera a la
demanda, los precios caerdn, incrementando la demanda efectiva y desalentando una mayor
produccion. En ambos casos, la oferta y la demanda se aproximaran a la igualdad. Del mismo modo,
si hay demasiadas o demasiado pocas particulas con energias, velocidades, etc., que caigan dentro de
una gama particular, entonces el ritmo al que abandonen esa gama sera mayor o menor que el ritmo al
cual entren en ella, hasta que se establezca el equilibrio.

Por supuesto, el mecanismo de los precios no siempre actiia exactamente del modo en que se
supone en la economia clasica, pero también en esto la analogia es valida: la mayoria de los sistemas
fisicos del mundo real estd muy lejos del equilibrio térmico. En el centro de las estrellas hay un
equilibrio térmico casi perfecto, de manera que podemos estimar con cierta confianza cudles seran
alli las condiciones, pero la superficie de la Tierra no estd en ninguna parte cerca del equilibrio, y no
podemos estar seguros de que mafiana lloverd o no. El Universo nunca ha estado en perfecto
equilibrio térmico, pues a fin de cuentas se esta expandiendo. Sin embargo, durante el periodo
primitivo, cuando el ritmo de dispersion o absorcion de las particulas individuales era mucho mas
veloz que el de la expansion cosmica, podra considerarse que el Universo evolucionaba
«lentamente» de un estado de equilibrio térmico casi perfecto a otro.

Es fundamental para la argumentacion de este libro que el Universo haya pasado alguna vez por



un estado de equilibrio térmico. De acuerdo con las conclusiones de la mecanica estadistica, las
propiedades de un sistema en equilibrio térmico quedan totalmente determinadas una vez que
especificamos la temperatura del sistema y las densidades de unas pocas magnitudes que se
conservan (sobre las cuales diremos algo mas en el proximo capitulo). Asi, el Universo solo
conserva una memoria muy limitada de sus condiciones iniciales. Esto es una lastima, si lo que
deseamos es reconstruir el comienzo mismo, pero también ofrece una compensacidon, y es que
podemos inferir el curso de los sucesos desde el comienzo sin demasiadas suposiciones arbitrarias.

Hemos visto que, segun se cree, la radiacion de microondas descubierta por Penzias y Wilson es
una herencia de una €época en que el Universo se hallaba en un estado de equilibrio térmico. Por lo
tanto, para discernir qué propiedades cabe esperar del fondo de radiacion de microondas observado,
debemos plantearnos: ;Cuales son las propiedades generales de la radiacion en equilibrio térmico
con la materia?

Esa fue precisamente la cuestion que dio origen, historicamente, a la teoria cuantica y a la
interpretacion de la radiacion en términos de fotones. En el decenio de 1890-900 se habia llegado a
saber que las propiedades de la radiacion en estado de equilibrio térmico con la materia so6lo
dependen de la temperatura. Para ser mas especificos, la cantidad de energia por unidad de volumen
en tal radiacidn, dentro de una gama determinada de longitudes de onda, estd dada por una formula
universal, en la que solo intervienen la longitud de onda y la temperatura. La misma férmula da la
cantidad de radiacion dentro de una caja de paredes opacas, de modo que un radioastrénomo puede
usar esta formula para interpretar la intensidad del ruido de radio que observa en funcidon de una
«temperatura equivalente». En esencia, la misma formula también da la cantidad de radiacion emitida
por segundo y por centimetro cuadrado a cualquier longitud desde una superficie totalmente
absorbente, por lo que la radiacion de este género generalmente es llamada «radiacion del cuerpo
negro». Esto es, la radiacion del cuerpo negro se caracteriza por una distribucion definida de energia
segin la longitud de onda, distribucién dada por una férmula universal que sélo depende de la
temperatura. La cuestion mas candente con la que se enfrentaban los fisicos tedricos del decenio de
1890-1900 era hallar esta formula.

La formula correcta de la radiacion del cuerpo negro fue hallada en las semanas finales del
siglo xix por Max Karl Ernst Ludwig Planck. La forma precisa del resultado de Planck se ve en la
figura 7, para la particular temperatura de 3 °K del ruido de microondas cosmico observado. La
formula de Planck puede ser resumida cualitativamente del siguiente modo: En una caja llena de
radiacidn de cuerpo negro, la energia, en toda gama de longitudes de onda, asciende muy rapidamente
con el aumento en la longitud de onda, llega a un maximo y luego cae de nuevo rapidamente. Esta
«distribucion de Planck» es universal y no depende de la naturaleza de la materia con la cual
interacciona la radiacion, sino s6lo de su temperatura. Segin es costumbre en la actualidad, la
expresion «radiacion del cuerpo negro» indica toda radiacion en la cual la distribucion de 1a energia
en funcion de la longitud de onda satisface la formula de Planck, sea realmente o no un cuerpo negro
el que emite la radiacion. Asi, durante al menos el primer millon de afios, aproximadamente, cuando
la radiacion y la materia se hallaban en equilibrio térmico, el Universo debe haber estado lleno de
radiacion de cuerpo negro con una temperatura igual a la del contenido material del Universo.



La importancia de la formula de Planck iba mucho mas all4 del problema de la radiacion del
cuerpo negro, porque en ella introdujo una nueva idea: que la energia se emite en cantidades
discretas, o «cuantos». Originalmente, Planck solo considerd la cuantizacion de la energia de la
materia en equilibrio con la radiacidn, pero unos afios mas tarde Finstein sugirid6 que también la
radiacidn se emite en cuantos, mas tarde llamados fotones. Estos desarrollos llevaron con el tiempo,
en la década de 1920-1930, a una de las grandes revoluciones intelectuales de la historia de la
ciencia: el reemplazo de la mecanica cladsica por un lenguaje enteramente nuevo, el de la mecanica
cuantica.

No podemos en este libro penetrar mas a fondo en la mecanica cuantica. Sin embargo, nos
ayudard a comprender la conducta de la radiacion en un universo en expansion considerar como el
cuadro de la radiacion en términos de fotones lleva a los rasgos generales de la distribucion de
Planck.
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Figura 7. La distribucion de Planck. La densidad de energia por unidad de gama de longitudes de onda es funcién de la longitud de



onda para la radiacion de cuerpo negro con una temperatura de 3° K. (Para una temperatura mayor que 3° K en un factor f, sélo es
necesario reducir las longitudes de onda en un factor 1/f y aumentar las densidades de energia en un factor f3). La parte recta de la
curva queda descrita aproximadamente por la «distribucién de Rayleigh-Jeans», mas sencilla; cabe esperar una curva con esta pendiente
para una amplia variedad de casos, ademas de la radiacién de cuerpo negro. La rdpida caida de la izquierda se debe a la naturaleza
cuantica de la radiacion, y es una caracteristica especifica de la radiacion de cuerpo negro. La linea rotulada «radiacion galactica»
muestra la intensidad del ruido de radio de nuestra galaxia. (Las flechas indican la longitud de onda de la medicion original de Penzias y
Wilson, y la longitud de onda a la cual puede inferirse una temperatura de radiacion de las mediciones de absorcion por el primer estado
rotacional excitado del ciandgeno interestelar).

La razén de que la densidad de energia de la radiacion del cuerpo negro decaiga para longitudes
de onda muy grandes es sencilla: es dificil encerrar la radiacion dentro de un volumen cuyas
dimensiones sean menores que la longitud de onda. Esto podia comprenderse (y se comprendio) aun

sin la teoria cudntica, sencillamente sobre la base de la vieja teoria ondulatoria de la radiacion.

En cambio, la disminucion de la densidad de energia de la radiacion del cuerpo negro para
longitudes de ondas muy cortas no podia ser comprendida en una concepcion no cuantica de la
radiacion. Es una consecuencia conocida de la mecénica estadistica la de que, a cualquier
temperatura, es dificil producir algin tipo de particula u onda u otra excitacion cuya energia sea
mayor que cierta cantidad proporcional a la temperatura. Sin embargo, si las pequefias ondas de
radiacion pudieran tener energias arbitrariamente pequefias, entonces no habria nada que limitara la
cantidad total de radiacion del cuerpo negro de longitudes de onda muy cortas. Esto no sélo estaba en
contradiccion con los experimentos, sino que habria llevado al catastréfico resultado de que jla
energia total de la radiacion del cuerpo negro seria infinita! La unica solucion era suponer que la
energia fluye en porciones o «cuantos», donde la cantidad de energia de cada porcion aumenta al
disminuir la longitud de onda, de modo que en cualquier temperatura dada habria muy poca radiacion
en las longitudes de onda corta, para las que las porciones tienen una elevada energia. En la
formulacién final de esta hipotesis, debida a Einstein, la energia de todo foton es inversamente
proporcional a la longitud de onda; a cualquier temperatura dada, la radiacion del cuerpo negro
contendrd muy pocos fotones que tengan una energia demasiado grande, y por tanto muy pocos que
tengan longitudes de onda demasiado cortas, lo cual explica la caida de la distribucion de Planck en
las longitudes de onda cortas.

Para ser especificos, la energia de un foton con una longitud de onda de un centimetro es de 0,000
124 electronvoltios, y proporcionalmente mayor a longitudes de onda mas cortas. El electronvoltio
es una conveniente unidad de energia, igual a la energia que adquiere un electron al desplazarse por
una diferencia de potencial de un voltio. Por ejemplo, una pila de linterna comin gasta 1,5
electronvoltios por cada electron que hace pasar por el filamento de la bombilla. (En términos de las
unidades métricas de energia, un electronvoltio es 1,602 x 10712 ergios, 6 1,602 x 107! julios). De
acuerdo con la formula de Einstein, la energia de un foton a la longitud de microonda de 7,35
centimetros —Ila utilizada por Penzias y Wilson— es 0,000 124 electronvoltios dividido por 7,35, o
sea 0,000 017 electronvoltios. Por otro lado, un fotdn tipico de la luz visible tendria una longitud de
onda de una veintemilésima parte de un centimetro (5 x 10~ cm), de modo que su energia seria de
0,000 124 electronvoltios por 20 000, o unos 2,5 electronvoltios. En cualquier caso, la energia de un
foton es muy pequefia en términos macroscopicos, razon por la cual los fotones parecen mezclarse en
una corriente continua de radiacion.



Dicho sea de paso, las energias de las reacciones quimicas son por lo general del orden de un
electronvoltio por atomo o por electron. Por ejemplo, arrancar el electron de un atomo de hidrogeno
requiere 13,6 electronvoltios, pero €ste es un proceso quimico excepcionalmente violento. El hecho
de que los fotones de la luz solar también tengan energias del orden de un electronvoltio
aproximadamente es de enorme importancia para nosotros, pues es lo que permite a esos fotones
provocar las reacciones quimicas esenciales para la vida, como la fotosintesis. Las energias de las
reacciones nucleares son generalmente del orden de un millon de electronvoltios por nicleo atdmico,
razon por la cual medio kilo de plutonio tiene mas o menos la energia explosiva de medio millon de
kilos de TNT.

La nocidn de foton nos permite comprender facilmente las principales propiedades cualitativas
de la radiacién del cuerpo negro. En primer término, los principios de la mecanica estadistica nos
dicen que la energia del foton tipico es proporcional a la temperatura, mientras que la férmula de
Einstein nos dice que la longitud de onda de un foton es inversamente proporcional a su energia.
Luego, uniendo estas dos leyes, la longitud de onda tipica de los fotones en la radiacion del cuerpo
negro es inversamente proporcional a la temperatura. Para decirlo en términos cualitativos, la
longitud de onda tipica alrededor de la cual se concentra la mayor parte de la energia de la radiacion
del cuerpo negro es 0,29 de centimetro a una temperatura de 1 °K, y es proporcionalmente menor a
temperaturas mayores.

Por ejemplo, un cuerpo opaco a la temperatura «ambiente» de 300 °K (=27 °C) emitira radiacion
de cuerpo negro a una longitud tipica de 0,29 dividida por 300, o aproximadamente un milésimo de
un centimetro. Esta en la gama de la radiacion infrarroja y es una longitud de onda demasiado larga
para que nuestros ojos la vean. En cambio, la superficie del Sol estd a una temperatura de unos
5800 °K, y por consiguiente la luz que emite tiene un pico en una longitud de onda de
aproximadamente 0,29 centimetros dividido por 5800, o sea, quinientos milésimos de un centimetro (
5x 10~ cm), o, en términos equivalentes, unas 5000 unidades Angstrom. (Un Angstrom es un cien
millonésimo, o 108, de centimetro). Como ya dijimos, esta longitud de onda estd en la mitad de la
gama de longitudes de onda que nuestros ojos pueden ver, por lo que las llamamos longitudes de
onda «visibles». El hecho de que estas longitudes de onda sean tan cortas explica que solo a
comienzos del siglo xix se descubriera la naturaleza ondulatoria de la luz; sélo cuando examinamos
la luz que pasa por agujeros realmente pequeiios podemos observar fendmenos caracteristicos de la
propagacion ondulatoria, como la difraccion.

Vimos también que la disminucion en la densidad de energia de la radiacion del cuerpo negro
para largas longitudes de onda se debe a la dificultad de colocar la radiacion en un volumen cuyas
dimensiones sean menores que una longitud de onda. En realidad, la distancia media entre los fotones
en la radiacion del cuerpo negro es aproximadamente igual a la longitud de onda del foton tipico.
Pero vimos que esta longitud de onda tipica es inversamente proporcional a la temperatura, de modo
que la distancia media entre los fotones es también inversamente proporcional a la temperatura. El
numero de cosas de cualquier especie en un volumen fijo es inversamente proporcional al cubo de su
separacion media, de manera que en la radiacion del cuerpo negro la regla es que el numero de
fotones en un volumen dado es proporcional al cubo de la temperatura.



Podemos agrupar esta informacion para extraer algunas conclusiones sobre la cantidad de energia
en la radiacion de cuerpo negro. La energia por litro, o «densidad de energia», es sencillamente el
numero de fotones por litro multiplicado por la energia media por foton. Pero hemos visto que el
numero de fotones por litro es proporcional al cubo de la temperatura, mientras que la energia
fotonica media es simplemente proporcional a la temperatura. Por lo tanto, la energia por litro en la
radiacion del cuerpo negro es proporcional al cubo de la temperatura por la temperatura, o, en otras
palabras, a la cuarta potencia de la temperatura. Para decirlo cuantitativamente, la densidad de
energia de la radiacion del cuerpo negro es 4,72 electronvoltios por litro a la temperatura de 1 °K,
47 200 electronvoltios por litro a la temperatura de 10 °K, etc. (Se llama a esto la ley de Stefan-
Boltzmann). Si el ruido de microondas descubierto por Penzias y Wilson realmente era radiacion de
cuerpo negro con una temperatura de 3 °K, entonces su densidad de energia debe ser 4,72
electronvoltios por litro por 3 a la cuarta potencia, o sea unos 380 electronvoltios por litro. Cuando

la temperatura fue mil veces mayor, la densidad de energia fue un billon (10'%) de veces mayor.

Ahora podemos volver al origen de la radiacion fosil de microondas. Hemos visto que tuvo que
haber un tiempo en que el Universo estaba tan caliente y denso que los 4tomos tenian sus nucleos y
electrones disociados, y la dispersion de fotones por electrones libres mantenia un equilibrio térmico
entre la materia y la radiacion. A medida que paso el tiempo, el Universo se expandio y se enfrio,
llegando con el tiempo a una temperatura (de unos 3000 °K) suficientemente baja como para permitir
la combinacion de nicleos y electrones en atomos. (En la literatura astrofisica suele llamarse a esto
«recombinaciony, término singularmente inadecuado, pues en la época que estamos considerando los
nucleos y los electrones nunca habian formado atomos en la historia anterior del Universo). La
repentina desaparicion de electrones libres rompid el contacto térmico entre la radiacion y la
materia, y la radiacion continud en lo sucesivo expandiéndose libremente.

En el momento en que ocurrid esto, la energia en el campo de radiacion a diversas longitudes de
onda estaba gobernada por las condiciones del equilibrio térmico, y por ende estaba dada por la
formula del cuerpo negro de Planck para una temperatura igual a la de la materia, es decir, unos
3000 °K. En particular, la longitud de onda tipica de los fotones habria sido de aproximadamente una
micra (un diezmilésimo de centimetro, o 10 000 Angstroms) y la distancia media entre fotones habria
sido aproximadamente igual a esta longitud de onda tipica.

(Qué ha ocurrido con los fotones desde entonces? No se crearon ni se destruyeron fotones
individuales, de modo que la distancia media entre fotones sencillamente aumentd en proporcion al
tamaiio del Universo, esto es, en proporcion a la distancia media entre galaxias tipicas. Pero vimos
en el capitulo anterior que el efecto del corrimiento hacia el rojo cosmologico es «estirar» la
longitud de onda de todo rayo de luz a medida que el Universo se expande; asi, las longitudes de
onda de los fotones individuales sencillamente aumentaron en proporcion al tamafio del Universo.
Los fotones, por ello, permanecieron separados una longitud de onda tipica, al igual que en la
radiacion del cuerpo negro. En verdad, prosiguiendo esta linea de argumentacion cuantitativamente,
podemos demostrar que la radiacion que llena el Universo seguiria viniendo descrita exactamente
por la formula de Planck para el cuerpo negro a medida que aquél se expandiese, aunque ya no
estuviera en equilibrio térmico con la materia. (Véase la nota matematica 4), El tnico efecto de la



expansion es aumentar la longitud de onda tipica de los fotones en proporcion al tamaiio del
Universo. La temperatura de la radiacion de cuerpo negro es inversamente proporcional a la longitud
de onda tipica, de modo que disminuiria a medida que el Universo se expandio, en proporcion
inversa al tamafio del Universo.

Por ejemplo, Penzias y Wilson hallaron que la intensidad del ruido de microondas que habian
descubierto correspondia a una temperatura de aproximadamente 3 °K. Esto es lo que cabria esperar,
precisamente, si el Universo se hubiese expandido en un factor 1000 desde el momento en que la
temperatura era bastante alta (3000 °K) para mantener la materia y la radiacion en equilibrio térmico.
Si esta interpretacion es correcta, el ruido de 3 °K es, con mucho, la sefial mas antigua que reciben
los astronomos, pues fue emitida mucho antes que la luz proveniente de las mas distantes galaxias que
podemos ver.

Pero Penzias y Wilson habian medido la intensidad del ruido cosmico sélo a una longitud de
onda, la de 7,35 centimetros. Inmediatamente fue de la mayor urgencia decidir si la distribucion de
energia radiante segun la longitud de onda es descrita por la formula de Planck para el cuerpo negro,
como cabria esperar si realmente fuera una radiacion fosil corrida hacia el rojo, remanente de una
¢poca en que la radiacion y la materia del Universo estaban en equilibrio térmico. De ser asi,
entonces la «temperatura equivalente», calculada comparando la intensidad observada del ruido de
radio con la formula de Planck, tendria el mismo valor para todas las longitudes de onda que para la
de 7,35 centimetros estudiada por Penzias y Wilson.

Segin hemos visto, en la época del descubrimiento de Penzias y Wilson ya se estaba realizando
en New Jersey otra labor para detectar un fondo de radiacion cosmica de microondas. Poco después
de publicados el par original de articulos de los grupos de los laboratorios Bell y de Princeton, Roll
y Wilkinson anunciaron el resultado a que habian llegado: la temperatura equivalente del fondo de
radiacion a una longitud de onda de 3,2 centimetros estaba entre 2,5 y 3,5 grados Kelvin. Esto es,
dentro del margen de error experimental, jla intensidad de ruido césmico a la longitud de onda de 3,2
centimetros era mayor que a 7,35 exactamente en la proporcidén que cabria esperar si la radiacion
fuera descrita por la formula de Planck!

Desde 1965, la intensidad de la radiacion fosil de microondas ha sido medida por los
radioastronomos a mas de una docena de longitudes de onda que iban de 73,5 centimetros a 0,33
centimetros. Cada una de estas mediciones es compatible con una distribucién de Planck de la
energia en funcion de la longitud de onda, con una temperatura entre 2,7 °K y 3 °K.

Sin embargo, antes de saltar a la conclusion de que €sta es realmente una radiacion de cuerpo
negro, debemos recordar que la longitud de onda «tipica», a la cual la distribucidén de Planck alcanza
su maximo, es 0,29 centimetros dividido por la temperatura en grados Kelvin, que para una
temperatura de 3 °K da algo menos de 0,1 centimetro. Asi, todas estas mediciones de microondas
pertenecen a la parte de longitudes de onda largas en la distribucion de Planck. Pero hemos visto que
el aumento en la densidad de energia a medida que disminuye la longitud de onda en esta parte del
espectro se debe a la dificultad de colocar longitudes de onda largas en pequefios volumenes, y era
de esperar para una gran variedad de campos de radiacion, inclusive radiacion no producida en



condiciones de equilibrio térmico. (Los radioastronomos llaman a esta parte del espectro la region
de Rayleigh-Jeans, porque fue analizada por primera vez por Lord Rayleigh y Sir James Jeans). Para
verificar que realmente se trata de radiacion del cuerpo negro, es necesario ir mas alla del maximo
de la distribucion de Planck y pasar a la region de las longitudes de onda cortas, y comprobar que la
densidad de energia realmente cae con la disminucion de la longitud de onda, como es de esperar
sobre la base de la teoria cudntica. Para las longitudes de onda mas cortas que 0,1 centimetro,
estamos realmente fuera del ambito de la radio-astronomia o de la de microondas, y entramos en la
disciplina mas reciente de la astronomia de rayos infrarrojos.

Por desgracia, la atmosfera de nuestro planeta, que es casi transparente para las longitudes de
onda superiores a 0,3 centimetros, se hace cada vez mas opaca cuanto mas cortas son las longitudes
de onda. No parece probable que un radioobservatorio asentado en la Tierra, aunque esté ubicado a
la altura de las montafias, permita medir el fondo de radiacidon cosmica a longitudes de onda mucho
mas cortas que 0,3 centimetros.

Extrafiamente, el fondo de radiacion fue medido en longitudes de onda mas cortas mucho antes de
que se llevara a cabo la labor astrondmica resefiada hasta ahora en este capitulo, jy por un astrénomo
optico, no de radio ni de infrarrojos! En la constelacion de Ophiuchus («el portador de serpientesy)
hay una nube de gas interestelar que esta entre la Tierra y una estrella caliente, por lo demas comun:
Oph. El espectro de  Oph estd atravesado por una serie de bandas oscuras no habituales, lo cual
indica que el gas intermedio absorbe luz a una serie de longitudes de onda definidas. Son las
longitudes de onda a las cuales los fotones tienen las energias requeridas para provocar transiciones
en las moléculas de la nube gaseosa, de estados de menor energia a otros de mayor energia. (Las
moléculas, como los atomos, so6lo pueden tener estados de energia determinados, o «cuantizadosy).
Asi, observando las longitudes de onda donde aparecen las bandas oscuras, es posible inferir algo
sobre la naturaleza de esas moléculas y de los estados en que se encuentran.
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Movimiento propio de la estrella de Barnard. Se muestra la posicion de la estrella de Barnard (indicada por la flecha blanca) en
dos fotografias sacadas a 22 afios una de otra. El cambio en la posicion de la estrella con respecto a las estrellas mas brillantes del fondo
es facimente visible. En esos 22 afios la direccion a la estrella de Barnard cambi6 en 3,7 minutos de arco; por ende, el «movimiento
propio» es de 0,17 minutos de arco por afio. (Fotografia del Observatorio Yerkes).



La Via Lactea en Sagitario. Esta foto muestra a la Via Lactea en la direccion del centro de nuestra galaxia, en la constelacion de
Sagitario. Es evidente la forma aplanada de la Galaxia. Las regiones oscuras que atraviesan el plano de la Via Lactea son nubes de polvo
que absorben la luz de las estrellas que estan detras de ellas. (Fotografia de los Observatorios Hale).

La galaxia espiral M104. Se trata de un gigantesco sistema de unos cien mil millones de estrellas, muy similar a nuestra galaxia,
pero situado a unos 60 millones de afios-luz de nosotros. Desde nuestro punto de mira, M104 aparece casi de canto, y muestra
claramente la presencia de un halo esférico brillante y un disco plano. El disco esta atravesado por bandas oscuras de polvo, muy

similares a las regiones polvorientas de nuestra galaxia que se ven en la fotografia precedente. Esta foto fue tomada con el reflector de
1,50 metros de Monte Wilson, California. (Fotografia del Observatorio Yerkes).



La gran galaxia M31 de Andrémeda. Esta es la gran galaxia mas cercana a la nuestra. Las dos manchas brillantes, en la parte
superior derecha y por debajo del centro, son galaxias mas pequefias, NGC 205 y 221, mantenidas en orbita por el campo gravitacional
de M31. Otras manchas brillantes de la foto son objetos mas cercanos, estrellas de nuestra galaxia que estan entre la Tierra y M31. Esta
foto fue sacada con el telescopio de 1,20 metros de Monte Palomar. (Fotografia de los Observatorios Hale).

Detalle de la galaxia de Andromeda. Se ve aqui una parte de la galaxia de Andromeda M3l. la correspondiente a la region inferior
derecha de la fotografia precedente («la region sur anterior»). Tomada con el telescopio de 2,5 metros de Monte Wilson, esta fotografia
tiene suficiente poder de resolucion para revelar estrellas separadas en los brazos espirales de M31. Fue el estudio de estas estrellas por
Hubble, en 1923, lo que demostré de manera concluyente que M31 es una galaxia mas o menos similar a la nuestra, y no una parte
periférica de nuestra galaxia. (Fotografia de los Observatorios Hale).
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Relacion entre el corrimiento hacia el rojo y la distancia. Se muestran aqui galaxias brillantes de cinco ctimulos de galaxias, junto
con sus espectros. Los espectros de las galaxias son las largas manchas blancas horizontales, atravesadas por unas pocas lineas cortas,
oscuras y verticales. Cada posicion a lo largo de estos espectros corresponde a luz proveniente de una galaxia con una longitud de onda
definida; las lineas oscuras verticales se deben a la absorcion de la luz por las atmodsferas de las estrellas de esas galaxias. (Las lineas
verticales brillantes por encima y por debajo del espectro de cada galaxia son solamente espectros tipicos de comparacion, que se
superponen al espectro de la galaxia para contribuir a la determinacion de las longitudes de onda). Las flechas que hay debajo de cada
espectro indican el corrimiento de dos lineas de absorcion especificas (las lineas H y K del calcio) desde su posicion normal, hacia el
extremo derecho (el rojo) del espectro. Si se lo interpreta como un efecto Doppler, el corrimiento al rojo de estas lineas de absorcion
indica una velocidad que va desde 1200 kilémetros por segundo para la galaxia del cimulo de Virgo hasta 61 000 kilometros por segundo
para el cimulo de la Hidra. Con un corrimiento al rojo proporcional a la distancia, esto indica que esas galaxias se hallan a distancias
cada vez mayores. (Las distancias aqui dadas han sido calculadas para una constante de Hubble de 13,5 kildémetros por segundo por
millon de afios-luz). Confirma esta interpretacion el hecho de que las galaxias parecen cada vez mas pequefias y tenues a medida que
aumenta el corrimiento al rojo. (Fotografia de los Observatorios Hale).



El radiotelescopio de Holmdel. Amo Penzias (derecha) y Robert W. Wilson (izquierda) aparecen aqui con la antena de cuerno de
20 pies usada por ellos en 1964-1965 en el descubrimiento del fondo de radiacion cosmica de microondas de J’K. Este radiotelescopio se
halla en Holmdel, New Jersey, sede de los laboratorios Bell Telephone. (Fotografia de los laboratorios Bell Telephone).

Interior del radiotelescopio de Holmdel. Aqui aparece Penzias revisando las junturas de la antena de 20 pies en forma de cuerno,



bajo la mirada de Wilson. Esto fue parte del esfuerzo dirigido a eliminar toda fuente posible de ruido eléctrico proveniente de la estructura
de la antena que pudiera causar el estatico de microondas de 3 °K observado en 1964-1965. Todos esos esfuerzos solo consiguieron
reducir muy poco la intensidad del ruido de microondas observado, lo cual hizo ineludible la conclusion de que esa radiacion de
microondas es realmente de origen astrondémico. (Fotografia de los laboratorios Bell Telephone).

La radioantena de Princeton. Esta es una fotografia del experimento original realizado en Princeton para buscar pruebas de un
fondo de radiacion césmica. La pequefia antena en forma de cuerno estd montada hacia arriba en la plataforma de madera. Wilkinson
aparece debajo de la antena, un poco a la derecha; Roll, casi oculto por el aparato, esta directamente por debajo de la antena. El pequefio
cilindro de lapa coénica forma parle del equipo criogénico usado para mantener una fuente de helio liquido cuya radiacion pudiera ser
comparada con la del cielo. Este experimento confirm¢ la existencia de un fondo de radiacion de 3 °K a una longitud de onda mas corta
que la usada por Penzias y Wilson. (Fotografia de la Universidad de Princeton).

El espectro del Sol. Esta fotografia muestra luz proveniente del Sol, dispersada en sus diversas longitudes de onda por un
espectrografo de 13 pies de foco. En promedio, la intensidad a diferentes longitudes de onda es aproximadamente igual a la que emitiria
un cuerpo totalmente opaco (o «negro») a una temperatura de 5800 °K. Sin embargo, las lincas de «Fraunhofer» oscuras y verticales
indican que la luz de la superficie del Sol es absorbida por una region exterior relativamente fria y parcialmente transparente, llamada la
capa inversora. Cada linea oscura es causada por la absorcion selectiva de luz a una longitud de onda determinada; cuanto mas oscura

es la linea, tanto mas intensa es la absorcion. Las longitudes de onda se indican arriba del espectro en unidades angstrom (10_8 cm).
Muchas de estas lineas son identificadas como originadas en la absorcion de la luz por elementos especificos, como el calcio (Ca), el
hierro (Fe), el hidrogeno (H), el magnesio (Mg) y el sodio (Na). Es en parte mediante el estudio de tales lineas de absorcion como
podemos estimar las cantidades cosmicas de los diversos elementos quimicos. Se observa que las lineas de absorcion correspondientes
en los espectros de galaxias distantes estan corridas, desde sus posiciones normales, hacia las longitudes de onda mas largas; de este
corrimiento al rojo inferimos la expansion del Universo. (Fotografia de los Observatorios Hale).



Una de las lineas de absorcion del espectro de { Oph aparece en la longitud de onda de 3875
unidades Angstrom (38,75 millonésimos de centimetro), lo cual indica la presencia en la nube
interestelar de una molécula determinada, el ciandégeno (CN), que esta formada por un atomo de
carbono y otro de nitrogeno. (Hablando en términos estrictos, a CN seria menester llamarlo un
«radicaly, lo cual significa que en condiciones normales se combina rapidamente con otros atomos
para formar moléculas mas estables, como el veneno llamado &cido cianhidrico [HCN]. En el
espacio interestelar el CN es totalmente estable). En 1941, W. S. Adams y A. McKeller hallaron que
esta linea de absorcion en realidad esta escindida, pues estd formada por tres componentes cuyas
longitudes de onda son 3874,608, 3875,763 y 3873,998 Angstroms. La primera de estas rayas de
absorcion corresponde a una transicion en la que la molécula de ciandgeno es llevada de su estado
de menor energia (el «estado fundamental») a un estado vibratorio, y cabe esperar que se produzca
aunque el ciandgeno se halle a temperatura cero. Pero las otras dos lineas s6lo pueden producirse
por transiciones en las que la molécula sea llevada de un estado rotatorio apenas por encima del
estado fundamental a otros diversos estados vibratorios. Luego una buena parte de las moléculas de
cianogeno de la nube interestelar debe hallarse en este estado rotatorio. Utilizando la conocida
diferencia de energia entre el estado fundamental y el estado rotatorio, asi como las intensidades
relativas observadas de las diversas lineas de absorcion. McKellar pudo calcular que el ciandgeno
se encontraba expuesto a algln tipo de perturbacion con una temperatura efectiva de unos 2,3 °K, que
elevaba a la molécula de ciandgeno al estado de rotacion.

Por entonces no parecia haber ninguna razon para asociar esta misteriosa perturbacion con el
origen del Universo, y no recibido mucha atencion. Pero después del descubrimiento de un fondo de
radiacion cosmica a 3 °K en 1965, se comprendio (por George Field, I. S. Shklovsky y N. J. Woolf)
que ésa era precisamente la perturbacion que en 1941 se habia observado que producia la rotacion
de las moléculas de ciandgeno en las nubes de Ophiuchus. La longitud de onda de los fotones de
cuerpo negro que se necesitarian para producir esa rotacion es de 0,263 centimetros, o sea mas corta
que cualquier longitud de onda accesible a la radioastronomia de base terrestre, pero no
suficientemente corta como para comprobar la rdpida caida de las longitudes de onda inferiores a 0.1
centimetros esperadas para una distribucion de Planck a 3 °K.

Desde entonces se han buscado otras lineas de absorcion causadas por la excitacion de moléculas
de ciandgeno en otros estados de rotacion o de otras moléculas en diversos estados de rotacion. La
observacion en 1974 de una absorcion por el segundo estado de rotacion del ciandgeno interestelar
ha permitido efectuar un célculo de la intensidad de radiacion a la longitud de onda de 0,0132
centimetros, también correspondiente a una temperatura de unos 3 °K. Sin embargo, tal observacion
hasta ahora so6lo ha fijado limites superiores a la densidad de energia de radiacion a longitudes de
onda mas cortas que 0,1 centimetros. Estos resultados son estimulantes, pues indican que la densidad
de energia de radiacion comienza a disminuir rapidamente para alguna longitud de onda situada
alrededor de los 0,1 centimetros, como era de esperar si se trata de radiacion de cuerpo negro. Pero
estos limites superiores no nos permiten verificar que se trata realmente de una radiacion de cuerpo
negro ni determinar una temperatura de radiacion precisa.

So6lo ha sido posible abordar este problema elevando un receptor de rayos infrarrojos por encima



de la atmosfera de la Tierra, mediante un globo o un cohete. Estos experimentos son
extraordinariamente dificiles y al principio dieron resultados inconsistentes, que alternativamente
dieron su apoyo a los adeptos de la cosmologia corriente o a sus oponentes. Un grupo de Cornell que
efectuaba investigaciones con cohetes hall6 mucha mas radiacion de longitudes de onda cortas de la
que cabria esperar de una distribucion de Planck para radiacidon de cuerpo negro, mientras que un
grupo del MIT que trabajaba con globos observo resultados aproximadamente compatibles con los
esperados para la radiacion de cuerpo negro. Ambos grupos continuaron su labor, y en 1972 ambos
comunicaron resultados que indicaban una distribucion de cuerpo negro con una temperatura cercana
a los 3 °K. En 1976, un grupo de Berkeley que trabajaba con globos confirm6 que la densidad de
energia de radiacion sigue disminuyendo para las longitudes de onda cortas de la gama de 0,25 a
0,06 centimetros, de la manera que cabe esperar para una temperatura comprendida entre 0,1 °K y
3 °K. Ahora ya parece establecido que el fondo de radiacion cdsmica realmente es radiacion de
cuerpo negro, con una temperatura cercana a 3 °K.

Al llegar a este punto, el lector tal vez se pregunte por qué no se dirimid esta cuestion
sencillamente montando un equipo de rayos infrarrojos en un satélite artificial de la Tierra,
dedicando todo el tiempo necesario a hacer mediciones exactas bien por encima de la atmosfera de
la Tierra. No estoy seguro de por qué no ha sido posible hacer esto. La razon que se da habitualmente
es que, para medir temperaturas de radiacion tan bajas como los 3 °K, es necesario enfriar el aparato
con helio liquido (una «carga fria»), y no existe una tecnologia para transportar este tipo de equipo
criogénico a bordo de un satélite terrestre. Sin embargo, uno no puede por menos de pensar que estas
investigaciones verdaderamente cosmicas merecen una parte mayor del presupuesto espacial.

La importancia de realizar observaciones por encima de la atmosfera de la Tierra parece alin
mayor cuando consideramos la distribucion del fondo de radiacion cdésmica en funcion de la
direccion tanto como de la longitud de onda. Todas las observaciones hechas hasta ahora son
compatibles con un fondo de radiacion que sea perfectamente isdtropo, esto es, independiente de la
direccion. Como sefialamos en el capitulo anterior, éste es uno de los mas poderosos argumentos a
favor del principio cosmologico. Sin embargo, es muy dificil distinguir una posible dependencia
direccional que sea intrinseca al fondo de radiacion césmica de otra que se deba meramente a efectos
provocados por la atmésfera de la Tierra; de hecho, en las mediciones de la temperatura del fondo de
radiacion, se distingue a €ste de la radiacion de nuestra atmosfera suponiendo que es isétropa.

Lo que hace de la dependencia con respecto a la direccidon del fondo de radiacion de microondas
un tema de estudio tan fascinante es que no se espera que la intensidad de esta radiacidén sea
perfectamente isétropa. La intensidad puede que varie con pequefios cambios de la direccion debido
a las condensaciones del Universo producidas en la época en que se emitié la radiacidén o después.
Por ejemplo, las galaxias en la primeras etapas de formacion podrian presentarse como manchas
calientes en el cielo, con una temperatura de cuerpo negro ligeramente superior a la media y una
extension de quizd mas de medio minuto de arco. Ademas, casi con certeza hay una leve variacion
continua de la intensidad de radiaciéon en todo el cielo causada por el movimiento de la Tierra a
traves del Universo. La Tierra gira alrededor del Sol a una velocidad de 30 kilometros por segundo,
y el sistema solar es arrastrado por la rotacion de nuestra galaxia a una velocidad de 250 kilémetros



por segundo. Nadie sabe con precision qué velocidad tiene nuestra galaxia con respecto a la
distribucion césmica de galaxias tipicas, pero presumiblemente se mueve a unos cientos de
kilometros por segundo en alguna direccidon determinada. Por ejemplo, si suponemos que la Tierra se
mueve a una velocidad de 300 kilémetros por segundo con respecto a la materia media del Universo,
y por ende con respecto al fondo de radiacidn, entonces la longitud de onda de la radiacion que llega
de adelante o de atrds del movimiento de la Tierra debe disminuir o aumentar, respectivamente, en la
razon de 300 kilémetros por segundo a la velocidad de la luz, o sea un 0,1 por ciento. Asi, la
temperatura de radiacion equivalente debe variar ligeramente segin la direccion, siendo un 0,1 por
ciento mayor que la media en la direccion hacia la que se dirige la Tierra y un 0,1 por ciento menor
que la media en la direccion de la cual venimos. En los ultimos afios, el mejor limite superior
hallado para la dependencia direccional de la temperatura de radiacion equivalente ha sido
alrededor de 0,1 por ciento, de modo que nos hallamos en la atractiva situacion de estar a punto de
poder medir la velocidad de la Tierra a través del Universo, aunque todavia no lo hemos logrado. No
podra resolverse esta cuestion hasta que sea posible realizar mediciones desde satélites que estén en
orbita terrestre. (Mientras se hacian las correcciones finales de este libro, recibi un ejemplar del
Cosmic Background Explorer Satellite Newsletter#l de John Mather, de la NASA. Anuncia la
designacion de un equipo de seis cientificos, bajo la direccion de Rainier Weiss del MIT, para
estudiar la posible medicion del fondo de radiacion infrarroja y de microondas del espacio. Bon

voyage).

Hemos observado que el fondo de radiacion cosmica de microondas ofrece vigorosos indicios de
que la radiacion y la materia del Universo estuvieron alguna vez en Un estado de equilibrio térmico.
Sin embargo, aun no hemos extraido mucho conocimiento cosmologico del particular valor numérico
observado de la temperatura de radiacion equivalente, 3 °K. En verdad, esta temperatura de
radiacion nos permite determinar el nimero decisivo que necesitaremos para seguir la historia de los
tres primeros minutos.

Como hemos visto, a cualquier temperatura dada, el nimero de fotones por unidad de volumen es
inversamente proporcional al cubo de una longitud de onda tipica, y por ende directamente
proporcional al cubo de la temperatura. Para una temperatura de exactamente 1 °K habria 20 282,9
fotones por litro, de modo que el fondo de radiacion de 3 °K contiene unos 550 000 fotones por litro.
Sin embargo, la densidad de las particulas nucleares (neutrones y protones) en el Universo actual
esta entre 6 y 0,03 particulas por mil litros. (El limite superior es el doble de la densidad critica
examinada en el capitulo 2; el limite inferior es una estimacion baja de la densidad realmente
observada en las galaxias visibles). Asi, segin el valor real de la densidad de particulas hay entre
100 millones y 20 000 millones de fotones por cada particula nuclear en el Universo actual.

Ademas, esta enorme— proporcion de fotones con respecto a las particulas nucleares ha
permanecido aproximadamente constante durante largo tiempo. Durante el periodo en que la
radiacion estuvo expandiéndose libremente (desde que la temperatura cayd por debajo de los
3000 °K) los fotones del fondo y las particulas nucleares no han sido creados ni destruidos, de modo
que su proporcion, naturalmente, ha permanecido constante. Veremos en el proximo capitulo que esta
proporcion fue aproximadamente constante aun antes, cuando se creaban y destruian fotones.



Esta es la mas importante conclusion cuantitativa que es necesario extraer de las mediciones del
fondo de radiacion de microondas: hasta donde penetra nuestra vision en la historia temprana del
Universo, ha habido entre 100 millones y 20 000 millones de fotones por neutréon o proton. Para no
ser innecesariamente ambiguos, redondearé este nimero en lo que sigue y supondre, para los fines de
la ejemplificacidon, que hay ahora y ha habido siempre exactamente 1000 millones de fotones por
particula nuclear en el contenido medio del Universo.

Una consecuencia muy importante de esta conclusion es que la diferenciacion de la materia en
galaxias y estrellas no pudo haber comenzado antes de que la temperatura cosmica fuese
suficientemente baja para que los electrones fueran capturados en atomos. Para que la gravitacion
produzca el agrupamiento de la materia en fragmentos aislados que habia considerado Newton, es
necesario que la gravitacion supere la presion de la materia y la radiacidon asociadas. La fuerza
gravitacional dentro de un apelmazamiento en formacion aumenta con el tamafio del apelmazamiento,
mientras que la presion no depende del tamafio; por ende, a una densidad y presion dadas, hay una
masa minima que es susceptible de apelmazamiento gravitacional. Se la llama «masa de Jeansy,
porque fue introducida por primera vez en las teorias sobre la formacion de estrellas por Sir James
Jeans, en 1902. Resulta que la masa de Jeans es proporcional a la potencia de tres medios de la
presion (véase la nota matematica 5). Poco antes de que los electrones empezasen a ser capturados
en atomos, a una temperatura de unos 3000 °K, la presion de radiacion era enorme, y la masa de
Jeans, por consiguiente, era grande, aproximadamente un millon de veces mayor que la masa de una
gran galaxia. Ni las galaxias ni siquiera los cimulos de galaxias son suficientemente grandes para
haberse formado en ese tiempo. Sin embargo, un poco mas tarde los electrones se unieron a los
nucleos para formar atomos; con la desaparicion de los electrones libres, el Universo se hizo
transparente a la radiacion, y la presion de radiacion perdio su efectividad. A una temperatura y una
densidad dadas, la presion de la materia o la radiacion es sencillamente proporcional al nimero de
particulas o de fotones, respectivamente, de modo que, cuando la presion de radiacion disminuyo de
intensidad, la presion efectiva total cayd en un factor de aproximadamente 1000 millones. La masa de
Jeans descendié en una potencia de tres medios de este factor, a un millonésimo mas o menos de la
masa de una galaxia. Desde entonces, la presion de la materia por si seria demasiado débil para
resistir el agrupamiento de la materia en las galaxias que vemos en el cielo.

Esto no significa que realmente comprendamos como se formaron las galaxias. La teoria de la
formacion de galaxias es uno de los grandes problemas de la astrofisica, problema que hoy parece
lejos de tener solucidon. Pero €sa es otra historia. Para nosotros, el punto importante es que en el
Universo primitivo, a temperaturas superiores a los 3000 °K, el Universo no estaba formado por las
galaxias y estrellas que vemos hoy en el cielo, sino s6lo por una sopa ionizada e indiferenciada de
materia y radiacion.

Otra consecuencia notable de la enorme proporcion de fotones con respecto a las particulas
nucleares es que debe haber habido un tiempo, y relativamente no muy lejano en el pasado, en que la

energia de radiacidon era mayor que la energia contenida en la materia del Universo. La energia que

hay en la masa de una particula nuclear estd dada por la formula de Einstein: E = mc?, o sea, unos

939 millones de electronvoltios. La energia media de un fotdn en la radiacidén de cuerpo negro de



3 °K es mucho menor, alrededor de 0,0007 electronvoltios, de modo que aun con 1000 millones de
fotones por neutron o proton la mayor parte de la energia del Universo actual adopta la forma de
materia, no de radiacion. Pero en tiempos anteriores la temperatura era mayor, por lo que la energia
de cada foton era también mayor, mientras que la energia contenida en la masa de un neutrén o un
proton fue siempre la misma. Con 1000 millones de fotones por particula nuclear, para que la energia
de la radiacion exceda a la energia de la materia sélo es necesario que la energia media de un foton
de cuerpo negro sea mayor que un mil-millonésimo de la energia de la masa de una particula nuclear,
es decir aproximadamente 1 electronvoltio. Asi ocurria cuando la temperatura era unas 1300 veces
mas elevada que en la actualidad, o sea, de unos 4000 °K. Esta temperatura marca la transicion entre
una era «dominada por la radiaciony, en la cual la mayor parte de la energia del Universo adoptaba
la forma de radiacion, y la era actual «dominada por la materia», en la que la mayor parte de la
energia estd en la masa de las particulas nucleares.

Es sorprendente que la transicion de un universo dominado por la radiacién a un universo
dominado por la materia ocurriese precisamente por la misma €época en que el contenido del
Universo se hizo transparente a la radiacion, a unos 3000 °K. Nadie sabe realmente por que esto fue
asi, aunque se han hecho algunas sugerencias interesantes. Tampoco sabemos realmente cual
transicion ocurrio primero: si hubiera ahora 10 000 millones de fotones por particula nuclear,
entonces la radiacion habria continuado predominando sobre la materia hasta que la temperatura
cayera a 400 °K, mucho después de que el contenido del Universo se hiciera transparente.

Estas incertidumbres no afectan a nuestra historia del Universo primitivo. El punto importante
para nosotros es que en algin momento muy anterior a aquel en el cual el contenido del Universo se
hizo transparente, podia considerarse al Universo como compuesto principalmente de radiacion, con
solo una pequeiia contaminacion de materia. La enorme densidad de energia del Universo primitivo
se perdio por el corrimiento de las longitudes de onda de los fotones hacia el rojo a medida que el
Universo se expandid, permitiendo que la contaminacion de particulas nucleares y electrones
creciera hasta formar las estrellas, las rocas y los seres vivos del Universo actual.



Capitulo 4
RECETA PARA UN UNIVERSO CALIENTE

Las observaciones examinadas en los dos Ultimos capitulos han revelado que el Universo se esta
expandiendo y que esta lleno de un fondo universal de radiacion, ahora a una temperatura de unos
3 °K. Esta radiacion parece ser un residuo que ha quedado de un tiempo en que el Universo era
efectivamente opaco, mil veces mas pequefio y mas caliente que en la actualidad. (Como siempre,
cuando decimos que el Universo era mil veces mas pequefio, queremos decir sencillamente que la
distancia entre todo par de particulas tipicas era mil veces menor que ahora). Como preparacion final
para nuestra descripcion de los tres primeros minutos, debemos remontarnos a épocas alin anteriores,
cuando el Universo era ain mas pequeiio y mas caliente, usando los ojos de la teoria en vez de los
telescopios Opticos o radiotelescopios para examinar las condiciones fisicas que imperaban.

Al final del capitulo 3 sefialamos que, cuando el Universo era mil veces menor que en la
actualidad y su contenido material estaba a punto de hacerse transparente a la radiacidn, también
estaba pasando de una era dominada por la radiacioén a la actual era dominada por la materia.
Durante la era dominada por la radiacidon, no s6lo habia el mismo enorme nimero de fotones por
particula nuclear que ahora, sino que también la energia de los fotones individuales era bastante alta,
de modo que la mayor parte de la energia del Universo tenia forma de radiacion, no de masa
(recuérdese que los fotones son las particulas sin masa, o «cuantosy», de las que estd compuesta la
luz, de acuerdo con la teoria cuantica).

Por consiguiente, considerar al Universo durante aquella época como si estuviera lleno solamente
de radiacion, esencialmente sin materia, es una buena aproximacion.

Debe hacerse una aclaracion importante a esta conclusion. Veremos en este capitulo que la €poca
de la radiacion pura no comenz6 realmente sino al final de los tres primeros minutos, cuando la
temperatura descendi6 por debajo de unos pocos millones de grados Kelvin. En tiempos anteriores la
materia era importante, pero era materia de un tipo muy diferente de aquella de la que esta
compuesto el Universo actual. Mas antes de remontarnos tan lejos consideremos brevemente la
verdadera €poca de la radiacion, desde el final de los tres primeros minutos hasta el momento, unos
pocos cientos de miles de afios mas tarde, en que la materia se hizo nuevamente mas importante que
la radiacion.

Para seguir la historia del Universo durante ésa era, todo lo que necesitamos saber es cudn



caliente estaba todo en cualquier momento dado. O, para decirlo de otro modo, ;cémo se relaciona la
temperatura con el tamafio del Universo, a medida que éste se expande?

Seria facil responder a esta pregunta si pudiera considerarse que la radiacion se expandia
libremente. La longitud de onda de cada foton sencillamente se habria estirado (por el corrimiento
hacia el rojo) en proporcion al tamafio del Universo, a medida que éste se expandiese. Ademas,
hemos visto en el capitulo anterior que la longitud de onda media de la radiacién de cuerpo negro es
inversamente proporcional a la temperatura. Asi, la temperatura habria disminuido en proporcion
inversa al tamano del Universo, como ocurre ahora.

Afortunadamente para el cosmologo teorico, la misma relacion sencilla es valida aun cuando
tomemos en cuenta el hecho de que la radiacidn en realidad no se expandia libremente: las rapidas
colisiones de los fotones con los relativamente escasos electrones y particulas nucleares hacian
opaco el contenido del Universo durante la era dominada por la radiacion. Mientras un foton volaba
libremente entre dos colisiones, su longitud de onda aumentaba en proporcion al tamafio del
Universo, y habia tantos fotones por particula que las colisiones sencillamente forzaban a la
temperatura de la materia a adecuarse a la temperatura de la radiacion, y no a la inversa. Asi, por
ejemplo, cuando el Universo era diez mil veces menor que ahora, la temperatura habria sido
proporcionalmente mayor que ahora, o sea de unos 30 000 °K. Eso en cuanto a la verdadera era de la
radiacion.

A medida que nos remontamos cada vez mas en la historia del Universo, llegamos a un tiempo en
que la temperatura era tan elevada que las colisiones entre fotones podian producir particulas
materiales a partir de la energia pura. Vamos a ver que las particulas producidas de este modo, a
partir de la energia radiante pura, fueron tan importantes como la radiacion en los tres primeros
minutos, tanto en la determinacion de los ritmos de diversas reacciones nucleares como del ritmo de
expansion del Universo. Por lo tanto, para seguir el curso de los sucesos en tiempos realmente
primitivos, necesitamos saber cuan caliente debia estar el Universo para producir gran cantidad de
particulas materiales a partir de la energia de radiacion y cuantas particulas se crearon de este modo.

El proceso por el cual se produce materia a partir de la radiacion puede comprenderse mejor en
términos de la concepcion cudntica de la luz. Dos cuantos de radiacion, o fotones, pueden chocar y
desaparecer, mientras toda su energia y momento van a la produccion de dos o mas particulas
materiales. (Este proceso es realmente observado de manera indirecta en los actuales laboratorios de
fisica nuclear de altas energias). Pero la teoria especial de la relatividad de Einstein nos dice que
una particula material, aunque esté en reposo, tiene una cierta «energia en reposo» dada por la
famosa formula E= mc?. (Aqui e es la velocidad de la luz. Esta es la fuente de la energia liberada en
las reacciones nucleares, en las cuales se aniquila una fraccidon de la masa de los niicleos atomicos).
Luego, para que dos fotones produzcan dos particulas materiales de masa m en un choque frontal, la
energia de cada foton debe ser al menos igual a la energia en reposo, mc’, de cada particula. La
reaccion también ocurrira si la energia de los fotones individuales es mayor que mc?; el excedente de
energia sencillamente imprime a las particulas materiales mayor velocidad. Pero no es posible

producir particulas de masa m en la colision de dos fotones si la energia de éstos es inferior a mc?,



porque entonces no hay suficiente energia para producir ni siquiera la masa de estas particulas.

Evidentemente, para juzgar la efectividad de la radiacion en la produccion de particulas
materiales, tenemos que conocer la energia caracteristica de los fotones individuales en el campo de
radiacion. Se la puede estimar bastante bien para nuestros fines usando una sencilla regla practica:
para hallar la energia caracteristica del foton, sencillamente hay que multiplicar la temperatura de la
radiaciéon por una constante fundamental de la mecanica estadistica llamada la constante de
Boltzmann. (Ludwig Boltzmann fue, junto con el norteamericano Willard Gibbs, el creador de la
moderna mecanica estadistica. Se dice que su suicidio, en 1906, se debio, al menos en parte, a la
oposicion filosofica que encontrd su obra, pero todas estas controversias han quedado dirimidas hace
largo tiempo). El valor de la constante de Boltzmann es 0,00 008 617 electronvoltios por grado
Kelvin. Por ejemplo, a la temperatura de 3000 °K, cuando el contenido del Universo se estaba
haciendo transparente, la energia caracteristica de cada foton era aproximadamente igual a 3000 °K
por la constante de Boltzmann, o sea 0,26 electronvoltios. (Recuérdese que un electronvoltio es la
energia que adquiere un electrén al desplazarse por una diferencia de potencial eléctrico de un
voltio. Las energias de las reacciones son por lo general de un electronvoltio por atomo; por eso, la
radiacion, a temperaturas superiores a los 3000 °K, es suficientemente caliente como para impedir
que una proporcion importante de electrones sean incorporados a 4tomos).

Vimos que para producir particulas materiales de masa m en colisiones entre fotones, la energia
caracteristica de los fotones tiene que ser al menos igual a la energia mc? de las particulas en reposo.
Puesto que la energia caracteristica de los fotones es la temperatura por la constante de Boltzmann,
se sigue de esto que la temperatura de la radiacion tiene que ser al menos del orden de la energia en
reposo, mc?, dividida por la constante de Boltzmann. Esto es, para cada tipo de particula material
hay un «umbral de temperatura», dado por la energia en reposo mc’ dividida por la constante de
Boltzmann, que es menester alcanzar para que sea posible crear particulas de ese tipo a partir de la
energia de radiacion.

Por ejemplo, las mas ligeras particulas materiales conocidas son el electron e — y el positron e +
. El positron es la «antiparticula» del electron, es decir, tiene carga eléctrica opuesta (positiva en vez
de negativa), pero la misma masa y spin. Cuando un positron choca con un electron, las cargas
pueden anularse, y la energia de las masas de las dos particulas toma la forma de radiacion pura.
Esta es la razon, desde luego, de que los positrones sean tan raros en la vida ordinaria: no tienen
mucha vida antes de hallar un electron y aniquilarse. (Los positrones fueron descubiertos en los rayos
cosmicos en 1932). El proceso de aniquilamiento puede también producirse a la inversa: dos fotones
con suficiente energia pueden chocar y producir un par de particulas, un electron y un positron, donde
las energias de los fotones se convierten en sus masas.

Para que dos fotones produzcan un electron y un positron en un choque frontal, la energia de cada
foton debe superar a la «energia en reposo» mc’ de la masa de un electrén o un positron. Esta energia
es de 0,511003 de millén de electronvoltios. Para hallar el umbral de temperatura en el que los
fotones tendrian una buena probabilidad de albergar tanta energia, dividimos la energia por la
constante de Boltzmann (0,00 008 617 electronvoltios por grado Kelvin); hallamos un umbral de



temperatura de seis mil millones de grados Kelvin (6 x 10° °K). A cualquier temperatura superior, se
habria producido la creacion libre de electrones y positrones en las colisiones entre fotones, y por
ende se hallarian presentes en gran nimero.

(Dicho sea de paso, el umbral de temperatura de 6 x 10° °K que hemos deducido para la creacion
de electrones y positrones a partir de la radiacion es muy superior a cualquier temperatura que
podamos encontrar normalmente en el Universo actual. Aun el centro del Sol se halla solamente a una
temperatura de unos 15 millones de grados. Por ello, no estamos acostumbrados a ver surgir
electrones y positrones del espacio vacio, alli donde la luz es brillante).

Observaciones similares se aplican a todo tipo de particula. Una regla fundamental de la fisica
moderna es la de que, para cada tipo de particula de la naturaleza, hay una «antiparticula»
correspondiente, exactamente de la misma masa y spin, pero de carga eléctrica opuesta. La Unica
excepcion la forman ciertas particulas puramente neutras, como el fotdbn mismo, que puede ser
considerado como su propia antiparticula. La relacion entre particula y antiparticula es reciproca: el
positron es la antiparticula del electron, y éste es la antiparticula del positron. Dada suficiente
energia, siempre es posible crear cualquier par particula-antiparticula en colisiones de pares de
fotones.

(La existencia de las antiparticulas es una consecuencia matematica directa de los principios de
la mecénica cuantica y la teoria especial de la relatividad de Einstein. La existencia del antielectron
fue primero deducida teéricamente por Paul Adrian Maurice Dirac en 1930. Como no queria
introducir en su teoria una particula desconocida, identifico el antielectron con la Unica particula
positivamente cargada que se conocia por entonces, el protén. El descubrimiento del positron, en
1932, verifico la teoria de las antiparticulas, y también probd que el proton no es la antiparticula del
electron. El proton tiene su propia antiparticula, el antiproton, descubierto en Berkeley en el decenio
de 1950-1960).

Los siguientes tipos de particulas mas ligeras, después del electron y el positron, son los muones,
o 1, una especie de electron pesado inestable, y su antiparticula, el p*. Al igual que los electrones y
positrones, los u~ y u* tienen cargas eléctricas opuestas, pero igual masa, y pueden ser creados en
colisiones de fotones. Los p~ y p' tienen una energia en reposo mc’ igual a 105,6596 millones de
electronvoltios; si dividimos por la constante de Boltzmann, el correspondiente umbral de
temperatura es 1,2 billones de grados (1,2 x 10!% °K). Los correspondientes umbrales de temperatura
para otras particulas aparecen en el cuadro 1 de la pagina 133. Inspeccionando este cuadro, podemos
saber qué particulas pueden haber estado presentes en gran nimero en diversos momentos de la
historia del Universo: son precisamente las particulas cuyos umbrales de temperatura estaban por
debajo de la temperatura del Universo en ese momento.

(Cuantas de estas particulas materiales aparecieron a temperaturas superiores al umbral? En las
condiciones de elevada temperatura y densidad que prevalecieron en el Universo primitivo, el
numero de particulas dependia de la condicion bésica del equilibrio térmico: el nimero de particulas
suficientemente elevado para que se destruyeran en cada segundo exactamente tantas como se creaban
(es decir, la demanda igual a la oferta). La velocidad a la que cualquier par particula-antiparticula se



aniquilaba para dar dos fotones es aproximadamente igual a la velocidad a la que cualquier par dado
de fotones de la misma energia se convertian en una particula y una antiparticula semejantes. Por
consiguiente, la condicion del equilibrio térmico exige que el nimero de particulas de cada tipo,
cuyo umbral de temperatura esté¢ por debajo de la temperatura real, sea aproximadamente igual al
numero de fotones. Si hay menos particulas que fotones, seran creadas mas rapidamente de lo que son
destruidas, y su nimero aumentard; si hay mas particulas que fotones, seran destruidas mas
rapidamente de lo que son creadas, y su nimero disminuird. Por ejemplo, a temperaturas por encima
del umbral de 6000 millones de grados el nimero de electrones y positrones debe haber sido
aproximadamente el mismo que el de fotones, y puede considerarse que por entonces el Universo
estaba compuesto predominantemente de fotones, electrones y positrones, y no de fotones solamente.

Pero a las temperaturas superiores al umbral, una particula material se comporta de modo muy
similar a un fotobn. Su energia media es aproximadamente igual a la temperatura por la constante de
Boltzmann, de modo que a temperaturas muy superiores al umbral su energia media es mucho mayor
que la energia contenida en la masa de la particula, por lo que puede despreciarse la masa. En tales
condiciones, la presion y la densidad de energia que aportan las particulas materiales de un tipo dado
son sencillamente proporcionales a la cuarta potencia de la temperatura, como en el caso de los
fotones. Asi, podemos concebir el Universo en cualquier tiempo determinado como compuesto de
una variedad de tipos de «radiacidon», un tipo para cada especie de particulas cuyo umbral de
temperatura es inferior a la temperatura cOsmica en ese momento.

En particular, la densidad de energia del Universo en cualquier momento determinado es
proporcional a la cuarta potencia de la temperatura y al nimero de especies de particulas cuyo
umbral de temperatura es inferior a la temperatura cosmica en ese momento. Condiciones de esta
clase, con temperaturas tan elevadas que los pares de particula y antiparticula sean tan comunes en el
equilibrio térmico como los fotones, no existen en ninguna parte en el Universo actual, excepto quizas
en los nicleos de las estrellas en explosion. Sin embargo, tenemos suficiente confianza en nuestro
conocimiento de la mecénica estadistica como para sentirnos seguros en la elaboracion de teorias
acerca de lo que debe haber ocurrido en tan exoticas condiciones en el Universo primitivo.

Para ser precisos, debemos tener en cuenta que una antiparticula como el positron (et )
constituye una especie distinta. De igual modo, las particulas como los fotones y los electrones
pueden tener dos estados distintos de spin, que deben ser considerados como especies separadas. Por
ultimo, las particulas como el electron (pero no el fotdn) obedecen a una regla especial, el «principio
de exclusion de Pauli», el cual excluye la posibilidad de que dos particulas ocupen el mismo estado;
esta regla disminuye de manera poderosa su contribucién a la densidad de energia total en un factor
de siete octavos. (Por el principio de exclusion, los electrones de un atomo no pueden caer todos
ellos en la misma capa de energia minima; por lo tanto, determina la complicada estructura de capas
de los atomos que revela la tabla periddica de los elementos). El nimero efectivo de especies para
cada tipo de particula estd registrado, junto con el umbral de temperatura, en el cuadro 1. La
densidad de energia del Universo para una temperatura determinada es proporcional a la cuarta
potencia de la temperatura y al numero efectivo de especies de particulas cuyos umbrales de
temperatura son inferiores a la temperatura del Universo.



Ahora preguntémonos cudndo estuvo el Universo a esas altas temperaturas. Es el equilibrio entre
el campo gravitacional y el momento centrifugo del contenido del Universo lo que gobierna la
velocidad de expansion del Universo. Y es el total de la densidad de energia de fotones, electrones,
positrones, etc., el que proporciond la fuente del campo gravitacional del Universo en tiempos
primitivos. Hemos visto que la densidad de energia del Universo depende esencialmente s6lo de la
temperatura, de modo que la temperatura cosmica puede ser usada como una especie de reloj, que se
va enfriando, en lugar de hacer tic-tac, a medida que el Universo se expande. Para ser mas
especificos, puede demostrarse que el tiempo necesario para que la densidad de energia del
Universo disminuya de un valor a otro es proporcional a la diferencia de los reciprocos de la raiz
cuadrada de las densidades de energia. (Véase la nota matematica 3). Pero hemos visto que la
densidad de energia es proporcional a la cuarta potencia de la temperatura y al nimero de especies
de particulas con umbrales de temperatura inferiores a la temperatura real. Por ende, mientras la
temperatura no sobrepase ningun valor «umbraly», el tiempo que tarde el Universo en enfriarse de
una temperatura a otra es proporcional a la diferencia de los inversos de los cuadrados de esas
temperaturas. Por ejemplo, si comenzamos a una temperatura de 100 millones de grados (muy por
debajo del umbral de temperatura de los electrones), y hallamos que hicieron falta 0,06 afios (6 22
dias) para que la temperatura cayera hasta 10 millones de grados, entonces son necesarios otros 6
afos para que la temperatura descienda a un millon de grados, otros 600 afios para que la
temperatura llegue a 100 000 grados, y asi sucesivamente. El tiempo total que necesitdé el Universo
para enfriarse de 100 millones de grados a 3000° K (esto es, hasta el momento en que el contenido
del Universo estaba por hacerse transparente a la radiacion) fue de 700 000 afios (veéase la figura 8).
Por supuesto, cuando digo aqui «afios» me refiero a un cierto nimero de unidades absolutas de
tiempo, por ejemplo, un cierto nimero de periodos en los que un electron completa una Orbita
alrededor del nacleo en un atomo de hidrégeno. Estamos considerando una €poca muy anterior al
comienzo de las revoluciones de la Tierra alrededor del Sol.
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Figura 8. La era dominada por la radiacion. Se muestra la temperatura del Universo como funcioén del tiempo, para el periodo
comprendido entre el final de la nucleosintesis hasta la recombinacion de los nicleos y los electrones en atomos.



Si en los tres primeros minutos el Universo hubiera estado compuesto realmente de un niimero
exactamente igual de particulas y antiparticulas, se habrian aniquilado todas al caer la temperatura
por debajo de los 1000 millones de grados y s6lo habria quedado radiacion. Hay buenos elementos
de juicio contra esta posibilidad: jestamos aqui! Debe haber habido algiin exceso de electrones sobre
los positrones, de protones sobre los antiprotones y de neutrones sobre los antineutrones, para que
después del aniquilamiento de particulas y antiparticulas quedara algo que proporcionara la materia
del Universo actual. Hasta ahora he ignorado intencionalmente en este capitulo la cantidad
relativamente pequefia de esta materia residual. Y ésta es una buena aproximacioén, si todo lo que
deseamos es calcular la densidad de energia o la velocidad de expansion del Universo primitivo;
vimos en el capitulo anterior que la densidad de energia de las particulas nucleares no fue
comparable con la densidad de energia de la radiacion hasta que el Universo se enfrid a unos
4000 °K. Sin embargo, el pequefio condimento de electrones y particulas nucleares residuales tienen
derecho especial a nuestra atencidn, pues ellos dominan el contenido del Universo actual y, en
particular, porque son los principales constituyentes del autor y el lector.

Tan pronto como admitimos la posibilidad de un exceso de materia sobre la antimateria en los
tres primeros minutos, se nos presenta el problema de confeccionar una lista detallada de
ingredientes para el Universo primitivo. Hay literalmente cientos de las llamadas particulas
elementales en la lista que publica cada seis meses el laboratorio Lawrence de Berkeley. ;Vamos a
tener que especificar las cantidades de cada uno de estos tipos de particulas? ;Y por qué detenerse
en las particulas elementales? ;Tendremos que especificar las cantidades de los diferentes tipos de
atomos, de moléculas, de sal y pimienta? En este caso, bien podriamos concluir que el Universo es
demasiado complicado y arbitrario para que valga la pena tratar de comprenderlo.

Afortunadamente, el Universo no es tan complicado. Para ver codmo es posible hacer una receta
de su contenido, es necesario pensar un poco mas sobre lo que significa la condicion del equilibrio
térmico. Ya he subrayado la importancia de que el Universo haya pasado por un estado de equilibrio
térmico, pues es lo que nos permite hablar con tal confianza del contenido del Universo en cualquier
tiempo. El examen realizado hasta ahora en este capitulo ha consistido en una serie de aplicaciones
de las propiedades conocidas de la materia y la radiacién en el equilibrio térmico.

Cuando las colisiones u otros procesos llevan a un sistema fisico al estado de equilibrio térmico,
hay siempre algunas magnitudes cuyos valores no cambian. Una de estas «magnitudes conservadas»
es la energia total; aunque las colisiones puedan transferir energia de una particula a otra, nunca
alteran la energia total de las particulas que toman parte en la colision. Para cada una de tales leyes
de conservacion hay una cantidad que debe ser especificada antes de que podamos discernir las
propiedades de un sistema en equilibrio térmico: obviamente, si una magnitud no cambia cuando un
sistema se aproxima al equilibrio térmico, no puede deducirse su valor de las condiciones para el
equilibrio, sino que debe ser especificada de antemano. El hecho realmente notable con respecto a un
sistema en equilibrio térmico es que fodas sus propiedades quedan univocamente determinadas una
vez que especificamos los valores de las magnitudes conservadas. El Universo ha pasado por un
estado de equilibrio térmico, de modo que para dar una receta completa de su contenido en tiempos
primitivos todo lo que necesitamos es saber cudles eran las magnitudes fisicas que se conservaban



mientras el Universo se expandia y cudles eran los valores de esas magnitudes.

Habitualmente, como sustituto de la especificacion del contenido total de energia de un sistema
en equilibrio térmico, especificamos la temperatura. Para el tipo de sistema que, en general, hemos
estado considerando hasta ahora, formado exclusivamente de radiacion y un nimero igual de
particulas y antiparticulas, la temperatura es todo lo que necesitamos para averiguar las propiedades
de equilibrio del sistema. Pero en general hay otras magnitudes que se conservan, ademas de la
energia, y es necesario especificar las densidades de cada una de ellas.

Por ejemplo, en un vaso de agua a la temperatura ambiente, hay continuas reacciones en las que
una molécula de agua se descompone en un ion hidrégeno (un protdn puro, el nicleo del atomo de
hidrogeno sin el electron) y un ion oxhidrilo (un 4&tomo de oxigeno unido a un atomo de hidrégeno,
con un electron adicional), o en las que los iones hidrogeno y oxhidrilo se vuelven a unir para formar
una molécula de agua. Obsérvese que en cada una de tales reacciones la desaparicion de una
molécula de agua va acompaifiada de la aparicion de un ion hidrogeno y viceversa, mientras que los
iones hidrogeno y los iones oxhidrilo siempre aparecen o desaparecen juntos. Asi, las magnitudes
conservadas son el numero total de moléculas de agua mds el nimero de iones hidrogeno, y el
numero de iones hidrogeno menos el nimero de iones oxhidrilo. (Por supuesto, hay otras magnitudes
que se conservan, como el nimero total de moléculas de agua mas iones oxhidrilo, pero éstas so6lo
son combinaciones simples de las dos magnitudes fundamentales conservadas). Las propiedades de
nuestro vaso de agua pueden quedar completamente determinadas si especificamos que la
temperatura es de 300 °K (la temperatura ambiente en la escala Kelvin), que la densidad de
moléculas de agua mas iones hidrogeno es de 3,3 x 10?2 moléculas o iones por centimetro cubico
(aproximadamente correspondiente al agua a la presion del nivel del mar) y que la densidad de iones
hidrégeno menos iones oxhidrilo es cero (correspondiente a una carga neta cero). Por ejemplo,
resulta que en estas condiciones hay un ion hidrégeno por cada diez millones (107) de moléculas de
agua. Obsérvese que no necesitamos especificar esto en nuestra receta para un vaso de agua;
deducimos la proporcion de iones hidrogeno de las reglas del equilibrio térmico. En cambio, no
podemos deducir las densidades de las magnitudes conservadas de las condiciones para el equilibrio
térmico —por ejemplo, podemos hacer la densidad de las moléculas de agua mas iones hidrégeno un
poco mayor o menor que 3,3 x 10%? moléculas por centimetro ctibico elevando o reduciendo la
presion—, de modo que necesitamos especificarlas para saber qué es lo que hay en nuestro vaso.

Este ejemplo también nos ayuda a comprender el significado variable de lo que llamamos
magnitudes «conservadas». Por ejemplo, si el agua estd a una temperatura de millones de grados,
como en el interior de una estrella, entonces las moléculas o iones se disocian con facilidad y los
atomos componentes pierden sus electrones. Las magnitudes conservadas entonces son el nimero de
electrones y de nucleos de oxigeno e hidrégeno. La densidad de las moléculas de agua mas atomos
oxhidrilo, en estas condiciones, debe ser calculada mediante las reglas de la mecanica estadistica, y
no puede ser especificada de antemano; por supuesto, tal densidad resulta ser muy pequeiia. (Las
bolas de nieve son raras en el infierno). En realidad, en tales condiciones se producen reacciones
nucleares, de modo que ni siquiera el nimero de nicleos de cada especie es absolutamente fijo, pero
ese nimero cambia tan lentamente que puede considerarse que un estrella evoluciona gradualmente



de un estado de equilibrio a otro.

Finalmente, a las temperaturas de varios miles de millones de grados que encontramos en el
Universo primitivo aun los nicleos atomicos se disocian facilmente en sus componentes, los protones
y los neutrones. Las reacciones se producen tan rdpidamente que la materia y la antimateria pueden
crearse facilmente a partir de la energia pura, o aniquilarse nuevamente. En estas condiciones, las
magnitudes conservadas no son los numeros de particulas de ninguna especie. En cambio, las leyes
de conservacion relevantes se reducen a esas pocas que (hasta donde llega nuestro conocimiento) se
cumplen en todas las condiciones posibles. Se cree que hay tres magnitudes conservadas, cuyas
densidades deben ser especificadas en nuestra receta para el Universo primitivo:

1. La carga eléctrica. —Podemos crear o destruir pares de particulas con cargas eléctricas
iguales u opuestas, pero la carga eléctrica neta jamas cambia. (Podemos estar mas seguros de esta
ley de conservacion que de cualquiera de las otras, pues si la carga no se conservara, no tendria
ningin sentido la teoria aceptada de Maxwell sobre la electricidad y el magnetismo).

2. El numero barionico. —«Barion» es un término amplio que incluye a las particulas nucleares
— los protones y los neutrones— junto con algunas particulas inestables mas pesadas llamadas
hiperones. Los bariones y antibariones pueden ser creados o destruidos por pares, y los bariones
pueden desintegrarse formando otros bariones, como en la «desintegracion beta» de un nucleo
radiactivo, en la cual un neutrén se convierte en un protén o a la inversa. Sin embargo, el nimero
total de bariones menos el nimero de antibariones (antiprotones, antineutrones y antihiperones) nunca
cambia. Por ello, asignamos un «niimero baridonico» + 1 al proton, al neutron y a los hiperones, y un
«nimero barionico». —1 a las antiparticulas correspondientes; la regla es que el nimero baridnico
jamas cambia. El nimero baridnico no parece tener ninguna significacion dindmica como la carga;
por lo que sabemos, no hay nada semejante a un campo eléctrico o magnético producido por el
numero barionico. El nimero baridnico es un recurso contable, su significacion reside totalmente en
el hecho de que se conserva.

3. El numero leptonico.-Los «leptones» son las particulas ligeras con carga negativa: el electron,
el muoén y una particula eléctricamente neutra de masa cero llamada el neutrino, junto con sus
antiparticulas, el positrén, el antimuon y el antineutrino. Pese a su carga y su masa cero, los neutrinos
y los antineutrinos no son mas ficticios que los fotones; llevan energia y momento, como cualquier
otra particula. La conservacidon del numero leptonico es otra regla de contabilidad: el niimero total
de leptones menos el numero total de antileptones jamas cambia. (En 1962, experimentos con haces
de neutrinos revelaron que, en realidad, hay al menos dos tipos de neutrinos, un «tipo electrénico» y
un «tipo muodnico», y dos tipos de nimero leptonico: el nimero leptonico electronico es el nimero
total de electrones mas neutrinos de tipo electronico, menos el nimero de sus antiparticulas, mientras
que el nimero leptonico muodnico es el nimero total de muones mas los neutrinos de tipo mudnico,
menos el nimero de sus antiparticulas. Ambos parecen conservarse absolutamente, pero aiin no se
sabe esto con gran certeza).

Un buen ejemplo de coémo operan estas leyes lo suministra la desintegracion radiactiva de un
neutrén n en un proton p, un electron e, y un antineutrino (de tipo electronico) v,. Los valores de la



carga, el nimero baridnico y el nimero leptonico de cada particula son los siguientes:

Carga 0 1 -1 0
Numero baridnico +1 +1 0 0
Numero leptonico 0 0 +1 -1

El lector puede comprobar facilmente que la suma de los valores de cualquier magnitud
conservada en las particulas del estado final es igual al valor de la misma magnitud en el neutrén
inicial. Y esto es lo que queremos decir cuando afirmamos que estas magnitudes se conservan. Las
leyes de conservacion estan lejos de ser vacias, pues ellas nos dicen que muchas reacciones no
ocurren, como el proceso de desintegracion prohibido en el que un neutron se desintegra en un
proton, un electron y mas de un antineutrino.

Para completar nuestra receta para el contenido del Universo en cualquier tiempo determinado,
debemos, pues, especificar la carga, el nimero baridnico y el nimero leptonico por unidad de
volumen, al igual que la temperatura en ese tiempo. Las leyes de conservacion nos dicen que en
cualquier volumen que se expande junto con el Universo los valores de esas magnitudes
permaneceran fijos. Asi, la carga, el nimero baridnico y el nimero leptonico por unidad de volumen
varian sencillamente en proporcion inversa al cubo del tamafio del Universo. Pero el nimero de
fotones por unidad de volumen también varia en proporcion inversa al cubo del tamafio del Universo.
(Vimos en el capitulo 3 que el nimero de fotones por unidad de volumen es proporcional al cubo de
la temperatura, mientras que, como sefialamos al comienzo de este capitulo, la temperatura varia
inversamente al tamafio del Universo). Por tanto, la carga, el nimero barionico y el nimero leptonico
por foton permanecen fijos, y podemos formular nuestra receta de una vez por todas especificando
los valores de las magnitudes conservadas como una proporcion con respecto al nimero de fotones.

(Hablando en términos estrictos, la magnitud que varia en proporcion inversa al cubo del tamafo
del Universo no es el nimero de fotones por unidad de volumen, sino la entropia por unidad de
volumen. La entropia es una magnitud fundamental de la mecdnica estadistica, relacionada con el
grado de desorden de un sistema fisico. A parte de un factor numérico convencional, la entropia esta
dada con una aproximacion bastante buena por el niumero total de particulas en equilibrio térmico,
tanto particulas materiales como fotones; el aporte de las diferentes especies de particulas se muestra
en el cuadro 1. Las constantes que realmente debemos usar para caracterizar nuestro Universo son las
proporciones de la carga a la entropia, del nimero baridnico a la entropia y del nimero leptonico a
la entropia. Sin embargo, aun a muy altas temperaturas el nimero de particulas materiales es a lo
sumo del mismo orden de magnitud que el nimero de fotones, de modo que no incurriremos en un
error muy serio si usamos el numero de fotones en lugar de la entropia como medida de
comparacion).



Es facil calcular la carga cosmica por foton. Hasta donde llega nuestro conocimiento, la densidad
media de carga eléctrica es cero en todo el Universo. Si la Tierra y el Sol tuviesen un exceso de
cargas positivas sobre las negativas (o a la inversa) de solo una parte en un millon de millones de
millones de millones de millones de millones (103), el rechazo eléctrico entre ellos seria mayor que
su atraccion gravitacional. Si el Universo es finito y cerrado, hasta podemos elevar esta observacion
al rango de un teorema: la carga neta del Universo debe ser cero, pues de lo contrario las lineas de
fuerza eléctricas darian vuelta una y otra vez al Universo, formando un campo eléctrico infinito. Pero
sea el Universo abierto o cerrado, puede afirmarse con confianza que la carga eléctrica cosmica por
foton es despreciable.

El nimero barionico por foton también es facil de calcular. Los tnicos bariones estables son las
particulas nucleares, el proton y el neutron, y sus antiparticulas, el antiproton y el antineutron. (El
neutron libre es en realidad inestable, y tiene un promedio de vida de 15,3 minutos, pero las fuerzas
nucleares hacen al neutron absolutamente estable en el nicleo atdmico de la materia ordinaria).
Asimismo, por lo que sabemos, no hay una cantidad apreciable de antimateria en el Universo. (Mas
adelante volveremos sobre esto). Por ende, el nimero barionico de cualquier parte del Universo
actual es esencialmente igual al nimero de particulas nucleares. Sefialamos en el capitulo anterior
que hay ahora una particula nuclear por cada 1000 millones de fotones en el fondo de radiacion de
microondas (no se conoce la cifra exacta), de manera que el nimero baridnico por foton es de
aproximadamente un mil millonésimo (107°).

Esta conclusion es realmente notable. Para comprender sus implicaciones, consideremos un
tiempo en el pasado en que la temperatura fuera de mas de diez billones de grados (1013 ° K), el
umbral de temperatura de los neutrones y los protones. En ese tiempo el Universo habria contenido
una gran cantidad de particulas y antiparticulas nucleares, casi tantas como fotones. Pero el nimero
baridnico es la ferencia entre el nimero de particulas nucleares y el de antiparticulas. Si esta
diferencia fuera 1000 millones de veces mas pequeia que el nimero de particulas nucleares,
entonces el nimero de particulas nucleares habria excedido de nimero de antiparticulas en s6lo una
parte en 1000 millones. En este enfoque, cuando el Universo se enfrid por debajo del umbral de
temperatura para las particulas nucleares, las antiparticulas se aniquilaron todas con sus
correspondientes particulas, dejando ese infimo exceso de particulas sobre las antiparticulas como
residuo que con el tiempo llegaria a constituir el mundo que conocemos.

La aparicion en la cosmologia de un nimero puro tan pequefio como una parte en 1000 millones
ha llevado a algunos tedricos a suponer que el nimero realmente es cero, esto es, que el Universo en
realidad contiene una cantidad igual de materia que de antimateria. Entonces el hecho de que el
numero barionico por fotdn parezca ser de una parte en 1000 millones tendria que ser explicado
suponiendo que, en algin tiempo anterior a aquél en el cual la temperatura cosmica cayd por debajo
del umbral de temperatura de las particulas nucleares, se produjo una segregacioén del Universo en
dominios diferentes, algunos con un ligero exceso (unas pocas partes en 1000 millones) de materia
sobre la antimateria, y otros con un ligero exceso de la antimateria sobre la materia. Después del
descenso de la temperatura y del aniquilamiento de la mayor cantidad posible de pares particulas-
antiparticulas, habria quedado un Universo formado por dominios de materia pura y dominios de



antimateria pura. El inconveniente de esta idea es que nadie ha observado signos de cantidades
apreciables de antimateria en ninguna parte del Universo. Se cree que los rayos cosmicos que
penetran en la atmosfera superior de la Tierra provienen en parte de grandes distancias de nuestra
galaxia, y quizas en parte de fuera de ella. Los rayos cosmicos son materia, y no antimateria, en
abrumadora proporcion; en realidad, hasta ahora nadie ha observado un antiprotéon o un antiniicleo en
los rayos cosmicos. Ademas, no se observan los fotones que deberian producirse en la aniquilacion
de materia y antimateria en escala cosmica.

Otra posibilidad es que la densidad de fotones (o0, mas propiamente, de entropia) no haya seguido
siendo inversamente proporcional al cubo del tamafio del Universo. Esto habria podido ocurrir si se
hubiese producido alguna alteracion del equilibrio térmico, alguna especie de friccidon o viscosidad
que hubiera calentado el Universo y producido fotones adicionales. En este caso, el numero
barionico por foton podria haber partido de algiin valor razonable, tal vez alrededor de uno, y luego
disminuido hasta su bajo valor actual a medida que se produjeran mas fotones. El problema es que
nadie ha podido indicar ningiin mecanismo detallado para la produccién de estos fotones adicionales.
Hace algunos afios traté de hallar alguno, pero sin éxito.

En lo que sigue ignoraré todas estas posibilidades «no corrientesy», y supondré sencillamente que
el nimero baridnico por fotdn es lo que parece ser: aproximadamente de una parte en 1000 millones.

(Qué sucede con la densidad de leptones en el Universo? El hecho de que el Universo no tenga
carga eléctrica nos dice inmediatamente que ahora hay exactamente un electron de carga negativa por
cada proton cargado positivamente. Alrededor del 87 por ciento de las particulas nucleares del
Universo actual son protones, de modo que el nimero de electrones se aproxima al nimero total de
particulas nucleares. Si los electrones fueran los Unicos leptones en el Universo actual, podriamos
concluir inmediatamente que el nimero leptonico por foton es aproximadamente igual al nimero
barionico por foton.

Pero hay otro tipo de particula estable, ademas del electron y el positron, que tiene un nimero
leptonico no nulo. El neutrino y su antiparticula, el antineutrino, son particulas sin masa
eléctricamente neutras, como el foton, pero con nimeros leptonicos + 1 y - 1, respectivamente. Asi,
para determinar la densidad del niumero leptonico del Universo actual, tenemos que saber algo
acerca de las poblaciones de neutrinos y antineutrinos.

Desafortunadamente esta informacion es muy dificil de obtener. El neutrino es similar al electron
en que no experimenta la intensa fuerza nuclear que mantiene a protones y neutrones en el interior del
nucleo atomico. (A veces usar¢ la voz «neutrino» para referirme tanto al neutrino como al
antineutrino). Pero, a diferencia del electron, es eléctricamente neutro, de modo que tampoco actiian
sobre €l las fuerzas eléctricas o magnéticas que mantienen a los electrones dentro del atomo. En
realidad, los neutrinos no responden mucho a ningin género de fuerza. Como todas las cosas del
Universo, responden a la fuerza de la gravitacion, y también a la debil fuerza responsable de los
procesos radiactivos, como la desintegracion del neutron mencionada antes, pero estas fuerzas solo
tienen una infima interaccion con la materia ordinaria. El ejemplo dado habitualmente para mostrar
cuan débilmente interaccionan los neutrinos es que, para tener una probabilidad apreciable de



detener o dispersar un neutrino producido en algin proceso radiactivo, necesitariamos colocar en su
camino varios afios-luz de plomo. El Sol continuamente irradia neutrinos, producidos cuando los
protones se convierten en neutrones en las reacciones nucleares del nicleo del Sol; estos neutrinos
nos caen de arriba durante el dia y nos llegan de abajo durante la noche, cuando el Sol esta del otro
lado de la Tierra, porque ésta es totalmente transparente a ellos. Los neutrinos fueron postulados
hipotéticamente por Wolfgang Pauli mucho antes de ser observados, como medio para explicar el
balance de energia en un proceso como la desintegracion del neutron. Solo a fines del decenio de
1950-1960 fue posible detectar directamente neutrinos y antineutrinos, a base de producirlos en tales
grandes cantidades, en reactores nucleares o aceleradores de particulas, que unos pocos cientos de
ellos quedaban efectivamente detenidos en el aparato de deteccion.

Considerando esta extraordinaria debilidad de interaccidn, es facil comprender que enormes
cantidades de neutrinos y antineutrinos pueden llenar el Universo alrededor nuestro sin que
sospechemos su presencia. Es posible establecer limites superiores muy vagos al nimero de
neutrinos y antineutrinos: si estas particulas fueran demasiado numerosas, ciertos procesos de
desintegracion nuclear débiles se verian ligeramente afectados, y ademas la aceleracion de la
expansion cosmica disminuiria mas rapidamente de lo observado. Sin embargo, estos limites
superiores no excluyen la posibilidad de que haya tantos neutrinos y/o antineutrinos como fotones, y
con energias similares.

A pesar de estas observaciones, habitualmente los cosmologos suponen que el nimero leptonico
(el nimero de electrones, muones y neutrinos menos el namero de sus correspondientes
antiparticulas) por foton es pequefio, mucho menor que uno. Esto se basa exclusivamente en una
analogia: el nimero barionico por foton es pequeiio, por lo tanto, ;por qué el nimero leptonico por
foton no habria de ser también pequefio? Este es uno de los supuestos menos seguros del «modelo
corriente», pero afortunadamente, aunque fuera falso, el cuadro general que obtendriamos cambiaria
solo en detalles.

Desde luego, por encima del umbral de temperatura para los electrones habia cantidades de
leptones y antileptones, aproximadamente tantos electrones y positrones como fotones. Ademas, en
estas condiciones el Universo era tan caliente y denso que hasta los fantasmales neutrinos llegaban al
equilibrio térmico, de modo que habia también aproximadamente tantos neutrinos y antineutrinos
como fotones. La suposicion que se hace en el modelo corriente es que el nimero leptdnico, la
diferencia entre el numero de leptones y de antileptones, es y fue mucho menor que el nimero de
fotones.

Puede haber habido un pequefio exceso de leptones sobre los antileptones, como el pequeiio
exceso de bariones sobre los antibariones mencionado antes, que ha sobrevivido hasta la actualidad.
Ademas, los neutrinos y los antineutrinos interaccionan tan débilmente que gran numero de ellos
pueden haber escapado al aniquilamiento, en cuyo caso habria ahora casi igual cantidad de neutrinos
y antineutrinos, comparable al nimero de fotones. Veremos en el capitulo siguiente que esto es lo que
sucede, segun se cree, pero no parece haber la menor probabilidad en un futuro previsible de
observar el gran nimero de neutrinos y antineutrinos que hay alrededor nuestro.



Esta es, pues, brevemente nuestra receta para el contenido del Universo primitivo. Témese una
carga por foton igual a cero, un nimero barionico por foton igual a una parte en 1000 millones y un
numero leptonico por fotdon incierto pero pequefio. Considérese que la temperatura, en cualquier
tiempo dado, superaba a la temperatura de 3 °K del actual fondo de radiaciéon en la proporcion del
actual tamafio del Universo al tamafio de ese tiempo. Agitese bien, de modo que las distribuciones en
detalle de particulas de diversos tipos estén determinadas por los requisitos del equilibrio térmico.
Coloquese en un Universo en expansion, con un ritmo de expansion regido por el campo
gravitacional creado por este medio. Después de una espera suficiente, esta mezcla se convertira en
nuestro Universo actual.



Capitulo 5
LOS TRES PRIMEROS MINUTOS

Estamos ahora preparados para seguir el curso de la evolucion cosmica en los tres primeros minutos.
Los acontecimientos ocurrieron mucho mas rapidamente al principio que mas tarde, por lo que no
seria util mostrar fotografias espaciadas a intervalos de tiempo iguales, como una pelicula ordinaria.
En lugar de eso, ajustaré la velocidad de nuestra pelicula a la temperatura decreciente del Universo,
deteniendo la camara para observar una foto cada vez que la temperatura caiga en un factor de tres,
aproximadamente.

Por desgracia, no puedo empezar la pelicula en el tiempo cero y con temperatura infinita. Por
encima de un umbral de temperatura de un billén y medio de grados Kelvin (1,5 x 10'2 °K), el
Universo contendria grandes cantidades de las particulas llamadas mesones pi, que pesan
aproximadamente un séptimo de una particula nuclear (véase el cuadro 1). A diferencia de los
electrones, los positrones, los muones y los neutrinos, los mesones pi interaccionan muy fuerte unos
con otros y con las particulas nucleares; en realidad, al continuo intercambio de mesones pi entre las
particulas nucleares se debe la mayor parte de la fuerza de atraccion que mantiene unidos a los
nucleos atomicos. La presencia de una gran cantidad de tales particulas de interaccion fuerte hace
extraordinariamente dificil calcular la conducta de la materia a temperaturas superelevadas, de modo
que, a fin de evitar tan dificiles problemas matematicos, iniciaré la historia de este capitulo a un
centésimo de segundo, aproximadamente, después del comienzo, cuando la temperatura se habia
enfriado ya hasta unos cien mil millones de grados Kelvin, muy por debajo de los umbrales de
temperatura de los mesones pi, los muones y todas las particulas mas pesadas. En el capitulo 7 me
referiré a lo que los fisicos teodricos piensan que puede haber ocurrido mas cerca del comienzo
mismo.

Con estas aclaraciones, comencemos nuestra pelicula.

PRIMER FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es de 100 000 millones de grados Kelvin (10!
°K). El Universo es mas simple y facil de describir de lo que jamas volvera a serlo. Esta lleno de
una sopa indiferenciada de materia y radiacion, cada particula de la cual choca muy rapidamente con
las otras particulas. Asi, pese a su rapida expansion, el Universo se halla en un estado de casi
perfecto equilibrio térmico. El contenido del Universo estd determinado, pues, por las leyes de la
mecanica estadistica, y no depende en absoluto de lo que ocurrié antes del primer fotograma Todo lo



que necesitamos saber es que la temperatura es de 10!! °K y que las magnitudes conservadas —
carga, nimero baridénico y nimero leptonico— son todas muy pequeiias o cero.

Las particulas abundantes son aquéllas cuyos umbrales de temperatura estin por debajo de los
10! °K, y son el electron y su antiparticula, el positron, y desde luego las particulas sin masa,
fotones, neutrinos y antineutrinos (nuevamente, veéase el cuadro 1). El Universo es tan denso que hasta
los neutrinos, los cuales pueden viajar durante afios a través de ladrillos de plomo sin ser
dispersados, se mantienen en equilibrio térmico con los electrones, los positrones y los fotones
mediante rapidas colisiones con ellos y entre si. (Repito que a veces hablaré sencillamente de
«neutrinos» cuando quiera referirme a neutrinos y antineutrinos).

Otra gran simplificacion: la temperatura de 10! °K estd muy encima del umbral de temperatura
de electrones y positrones. Se sigue de esto que estas particulas, asi como los fotones y neutrinos, se
comportan como otras tantas especies diferentes de radiacion. ;Cudl es la densidad de energia de
estos diversos tipos de radiacion? Segun el cuadro 1, los electrones y los positrones en conjunto
contribuyen con 7/4 de la energia de los fotones, y los neutrinos y antineutrinos con la misma energia
que los electrones y los positrones, de modo que la densidad total de energia es mayor que la
densidad de energia de la radiacion electromagnética pura, en un factor de

770

4 4 2
Seglin la ley de Stefan-Boltzmann (véase el capitulo 3), la densidad de energia de la radiacién
electromagnética a una temperatura de 101 °K es 4,72 x 10* electronvoltios por litro, de manera que
la densidad total de energia del Universo a esta temperatura era 9/2 veces mayor, o sea 21 x 10*
electronvoltios por litro. Esto es equivalente a una densidad de masa de 3,8 mil millones de
kilogramos por litro, o 3,8 mil millones de veces la densidad del agua en condiciones terrestres
normales. (Cuando digo que una energia determinada es equivalente a una masa dada, quiero decir,
por supuesto, que ésa es la energia que liberaria de acuerdo con la formula de Einstein, £= mc?, si se
convirtiera totalmente la masa en energia). Si el Monte Everest estuviera hecho de materia con esta

densidad, su atraccion gravitacional destruiria a la Tierra.

En el primer fotograma, el Universo estd expandiéndose y enfriandose rapidamente. Su ritmo de
expansion esta determinado por la condicion de que todo trozo del Universo se aleja a la velocidad
de escape de un centro arbitrario. A la enorme densidad del primer fotograma, la velocidad de
escape es correspondientemente elevada: el tiempo caracteristico de expansion del Universo se
aproxima a 0,02 segundos. (Véase la nota matematica 3. El «tiempo de expansion caracteristico»
puede ser definido de modo aproximado como 100 veces la extension de tiempo en el cual el tamafio
del Universo aumentaria el 1 por ciento. Para ser mas precisos, el tiempo de expansion caracteristico
en cualquier época es el reciproco de la «constante» de Hubble en esa época. Como sefialamos en el
capitulo 2, la edad del Universo es siempre menor que el tiempo de expansidn caracteristico, porque
la gravitacion retarda continuamente la expansion).

El nimero de particulas nucleares en el momento del primer fotograma es pequefio; mas o menos



un protdn o neutron por cada 1000 millones de fotones, electrones o neutrinos. Para poder determinar
las cantidades relativas de los elementos quimicos que se formaron en el Universo primitivo, también
necesitaremos conocer las proporciones relativas de protones y neutrones. El neutron es mas pesado
que el protdn, con una diferencia de masa entre ellos equivalente a una energia de 1,293 millones de
electronvoltios. Sin embargo, la energia caracteristica de los electrones, positrones, etcétera, a una
temperatura de 10!! °K, es mucho mayor, de unos 10 millones de electronvoltios (la constante de
Boltzmann por la temperatura). Asi, las colisiones de neutrones o protones con los electrones,
positrones, etc., mucho mas numerosos, produciran rapidas transformaciones de protones en
neutrones y viceversa. Las reacciones mas importantes son:

Un antineutrino mas un protdén dan un positron mas un neutrén (y a la inversa).
Un neutrino mas un neutrén dan un electrén mas un proton (y a la inversa).

En nuestra suposicion de que el nimero leptonico neto y la carga por fotdbn son muy pequenios,
hay casi exactamente tantos neutrinos como antineutrinos, y tantos positrones como electrones, de
modo que las transformaciones de protones en neutrones son tan rapidas como las de neutrones en
protones. (La desintegracion radiactiva del neutron puede ser ignorada aqui porque tarda unos quince
minutos, y ahora estamos considerando una escala de tiempo de centésimas de segundo). Asi, el
equilibrio exige que el nimero de protones y el de neutrones sea casi igual en el primer fotograma.
Estas particulas nucleares atn no se hallan unidas en nicleos; la energia necesaria para romper un
nucleo tipico es sélo de seis a ocho millones de electronvoltios por particula nuclear; esto es menos
que las energias térmicas caracteristicas a 10!! °K, de modo que los nicleos complejos se destruyen
tan rdpidamente como se forman.

Es natural preguntarse cual era el tamafio del Universo en tiempos muy primitivos.
Desafortunadamente, no lo sabemos, y ni siquiera estamos seguros de que esta cuestion tenga algin
sentido. Como indicamos en el capitulo 2 el Universo puede ser infinito ahora, en cuyo caso fue
también infinito en el momento del primer fotograma y serd siempre infinito. Por otro lado, es posible
que el Universo tenga ahora una circunferencia finita, estimada a veces en unos ciento veinticinco mil
millones de afios-luz. (La circunferencia es la distancia que uno deberia atravesar en linea recta antes
de volver al punto de partida. Tal estimacidn se basa en el valor actual de la constante de Hubble, en
la suposicion de que la densidad del Universo es aproximadamente el doble de su valor «critico»).
Puesto que la temperatura del Universo desciende en proporcion inversa a su tamafio, la
circunferencia del Universo en la época del primer fotograma era menor que la actual en la
proporcién de la temperatura de entonces (10! °K) a la temperatura actual (3 °K); esto da una
circunferencia de unos cuatro afios luz para el primer fotograma. Ninguno de los detalles de la
historia de la evolucion cosmica dependera de que la circunferencia del Universo sea infinita o solo
tenga unos pocos afos-luz.

SEGUNDO FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es de 30 000 millones de grados Kelvin (

3 x 1019 °K). Desde el primer fotograma han transcurrido 0,11 segundos. Nada ha cambiado
cualitativamente: el contenido del Universo estd ain dominado por los electrones, positrones,
neutrinos, antineutrinos y fotones, todo en equilibrio térmico y todo muy por encima de su umbral de



temperatura. Por ende, la densidad de energia ha disminuido sencillamente con la cuarta potencia de
la temperatura, a unos 30 millones de veces la densidad de energia contenida en la masa en reposo
del agua ordinaria. El ritmo de expansion ha disminuido con el cuadrado de la temperatura, de
manera que el tiempo de expansidn caracteristico del Universo se ha alargado ahora a unos 0,2
segundos. El pequefio nimero de particulas nucleares atin no se hallan ligadas a ntcleos, pero con la
caida de la temperatura es ahora mucho mas facil que los neutrones, mas pesados, se conviertan en
protones, mas ligeros, que no al revés. El balance de particulas nucleares, por consiguiente, ha
pasado al 38 por ciento de neutrones y el 62 por ciento de protones.

TERCER FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es de 10 000 millones de grados Kelvin (101°
°K). Desde el primer fotograma han transcurrido 1,09 segundos. Por entonces, la densidad y la
temperatura en disminucidon han aumentado el tiempo libre medio de los neutrinos y los antineutrinos
al punto de que ahora es cuando comienzan a comportarse como particulas libres, ya no en equilibrio
térmico con los electrones, positrones o fotones. Desde entonces dejaran de desempefiar un papel
activo en nuestra historia, excepto que su energia seguird proveyendo parte de la fuente del campo
gravitacional del Universo. No es mucho mas lo que cambia cuando los neutrinos salen del equilibrio
térmico. (Antes de este «desacoplamientoy», las longitudes de onda tipicas del neutrino eran
inversamente proporcionales a la temperatura, y puesto que la temperatura se reducia en proporcion
inversa al tamafio del Universo, las longitudes de onda de los neutrinos aumentaban en proporcion
directa al tamafio del Universo. Después de su desacoplamiento, los neutrinos se expandiran
libremente, pero el corrimiento general hacia el rojo estirara sus longitudes de onda en proporcion
directa al tamafio del Universo. Lo cual muestra, de paso, que no es muy importante determinar el
instante preciso del desacoplamiento del neutrino, lo cual es conveniente, porque depende de detalles
de la teoria sobre las interacciones del neutrino que ain no estan totalmente resueltos). La densidad
total de energia es menor que en el fotograma anterior en la cuarta potencia de la razon de las
temperaturas, de modo que ahora es equivalente a una densidad de masa 380 000 veces mayor que la
del agua. El tiempo caracteristico de expansion del Universo ha aumentado correspondientemente, a
unos dos segundos. La temperatura es ahora sélo el doble que el umbral de temperatura de electrones
y positrones, por lo que comienzan a aniquilarse con mayor rapidez de lo que pueden ser recreados a
partir de la radiacion.

El Universo es alin demasiado caliente para que los neutrones y los protones puedan unirse en
nucleos atdomicos durante un tiempo apreciable. El descenso de la temperatura ha permitido que el
balance proton-neutron sea del 24 por ciento de neutrones y 76 por ciento de protones.

CUARTO FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es ahora de 3000 millones de grados Kelvin (

3 x 107 °K). Desde el primer fotograma han pasado 13,82 segundos. Estamos ahora por debajo del
umbral de temperatura de electrones y positrones, de modo que estdn empezando a desaparecer
rapidamente como componentes destacados del Universo. La energia liberada en su aniquilamiento
ha retardado la velocidad a la que el Universo se enfria, por lo cual los neutrinos que no obtienen
nada de este calor adicional, son ahora un 8 por ciento mas frios que los electrones, positrones y
fotones. A partir de ahora, cuando hablemos de la temperatura del Universo, nos referiremos a la
temperatura de los fotones. Al desaparecer rapidamente los electrones y los positrones, la densidad



de energia del Universo sera algo menor de lo que seria si disminuyera con la cuarta potencia de la
temperatura.

El Universo esta ahora bastante frio para que se formen diversos nicleos estables, como el helio
(He*), pero esto no sucede inmediatamente. La razéon de ello es que el Universo aun se esta
expandiendo tan rapidamente que los nicleos sOlo pueden formarse en una serie de reacciones
rapidas de dos particulas. Por ejemplo, un proton y un neutron pueden formar un niicleo de hidrogeno
pesado, o deuterio, mientras que la energia y el momento excedentes se los lleva un foton. El ntcleo
de deuterio puede luego chocar con un protdn o un neutrén para formar, o bien un nicleo del i1s6topo
ligero del helio, el helio tres (He?), compuesto de dos protones y un neutrén, o bien el isétopo mas
pesado del hidrégeno, 1lamado tritio (H?), formado por un proton y dos neutrones. Finalmente, el
helio tres puede chocar con un neutrén, y el tritio puede chocar con un proton; en ambos casos se
forma un nicleo de helio comin (He?*), formado por dos protones y dos neutrones. Pero, si ha de
suceder esta cadena de reacciones, es necesario que se dé el primer paso, la produccidon de deuterio.

Ahora bien, el helio ordinario es un nicleo firmemente ligado, por lo que, como ya dije, puede
mantener su cohesion a la temperatura del tercer fotograma. Pero el tritio y el helio tres estdn mucho
menos ligados, y el deuterio en especial tiene una cohesion muy deébil (para romper un nicleo de
deuterio solo se necesita la novena parte de la energia requerida para arrancar una particula nuclear
de un niicleo de helio). A la temperatura del cuarto fotograma, de 3 x 10° °K, los nucleos de deuterio
se destruyen tan pronto como se forman, por lo que no hay posibilidad de que se formen nicleos mas
pesados. Los neutrones alin se convierten en protones, aunque mucho mas lentamente que antes; la
proporcion es ahora del 17 por ciento de neutrones y el 83 por ciento de protones.

QUINTO FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es ahora de 1000 millones de grados

Kelvin (10? °K): solo 70 veces mas caliente que el centro del Sol. Desde la primera imagen han
transcurrido tres minutos y dos segundos. Los electrones y positrones han desaparecido en su mayor
parte, y los principales componentes del Universo son ahora fotones, neutrinos y antineutrinos. La
energia liberada en el aniquilamiento electron-positron ha dado a los fotones una temperatura que es
un 35 por ciento mas elevada que la de los neutrinos.

El Universo esta suficientemente frio como para que se mantengan unidos los nicleos de tritio y
helio tres, asi como los de helio ordinario, pero ain subsiste el «atasco del deuterio»: los nucleos de
deuterio no se mantienen unidos durante un tiempo suficiente para permitir la formacion de
cantidades apreciables de nicleos mas pesados. Los choques de neutrones y protones con electrones,
neutrinos y sus antiparticulas han cesado en gran medida, pero comienza a tener importancia la
desintegracion del neutron libre; en cada cien segundos, el 10 por ciento de los neutrones restantes se
desintegran para dar origen a protones. El balance neutron-proton es ahora del 14 por ciento de
neutrones y el 86 por ciento de protones.

UN POCO MAS TARDE. Poco después del quinto fotograma ocurre un acontecimiento espectacular:
la temperatura disminuye al punto en que los nicleos de deuterio pueden mantenerse unidos. Una vez
que se supera el atasco del deuterio, pueden formarse rapidamente niicleos mas pesados mediante la
cadena de reacciones de dos particulas descrita en el cuarto fotograma. Sin embargo, no se forman en



cantidades apreciables nicleos mas pesados que el helio a causa de otros obstaculos: no hay niicleos
estables con cinco u ocho particulas nucleares. Por consiguiente, tan pronto como la temperatura
llega al punto en que puede formarse el deuterio, casi todos los neutrones restantes se convierten
inmediatamente en nucleos de helio. La temperatura precisa a la cual ocurre esto depende
ligeramente del nimero de particulas nucleares por foton, porque una elevada densidad de particulas
hace un poco mas facil la formacion de nticleos (por eso he tenido que identificar este momento de
manera imprecisa, «un poco mas tarde» que la quinta imagen). Para 1000 millones de fotones por
particula nuclear, la nucleosintesis comenzara a una temperatura de 900 millones de grados Kelvin (
0,9 x 10° °K). En este momento, han pasado tres minutos cuarenta y seis segundos desde la primera
imagen (el lector tendra que perdonar mi inexactitud al 1lamar a este libro Los tres primeros minutos,
pero sonaba mejor que Los tres primeros minutos y tres cuartos). La desintegracion de neutrones
habra modificado el balance neutron-proton apenas antes de comenzar la nucleosintesis; este balance
sera un 13 por ciento de neutrones y un 87 por ciento de protones. Después de la nucleosintesis, la
proporcion en peso de helio es exactamente igual a la proporcidon de todas las particulas nucleares
que estan ligadas en el helio; la mitad de ellas son neutrones, y practicamente todos los neutrones
estan ligados al helio, de modo que la proporcion en peso del helio es sencillamente el doble de la
proporcion de neutrones entre las particulas nucleares, o sea alrededor del 26 por ciento. Si la
densidad de las particulas nucleares es un poco mayor, la nucleosintesis comienza un poco antes,
cuando aun no se han desintegrado tantos neutrones, y por ende se produce un poco mas de helio,
pero probablemente no mas del 28 por ciento en peso. (Véase la figura 9).

Hemos ahora alcanzado y superado el tiempo previsto, pero a fin de ver mejor adonde se ha
llegado, echemos una Gltima ojeada al Universo después de una nueva caida de temperatura.

SEXTO FOTOGRAMA. La temperatura del Universo es ahora de 300 millones de grados Kelvin (

3 x 108 °K). Desde la primera imagen han pasado 34 minutos y cuarenta segundos. Los electrones y
positrones ahora se han aniquilado completamente, excepto el pequeiio exceso de electrones (una
parte en mil millones) necesario para equilibrar la carga de los protones. La energia liberada en este
aniquilamiento ha dado ahora a los fotones una temperatura permanente que es un 40,1 por ciento
mayor que la temperatura de los neutrinos (véase la nota matematica 6). La densidad de energia del
Universo es ahora equivalente a una densidad de masa de un 9,9 por ciento mayor que la del agua; de
ésta, el 31 por ciento adopta la forma de neutrinos y el 69 por ciento la de fotones. Esta densidad de
energia da al Universo un tiempo de expansion caracteristico de aproximadamente una hora y cuarto.
Los procesos nucleares se han detenido; las particulas nucleares estan ahora en su mayoria ligadas a
nucleos de helio o son protones libres (nucleos de hidrogeno), con un 22 a 28 por ciento de helio en
peso. Hay un electron por cada proton libre o ligado, pero el Universo estd aun demasiado caliente
para que se formen atomos estables.
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Figura 9. La variacion del balance neutron-proton. Se muestra aqui la proporcion de neutrones con respecto a todas las particulas
nucleares como funcion de la temperatura y del tiempo. La parte de la curva con la leyenda «equilibrio térmico» describe el periodo en el
cual las densidades y la temperatura son tan altas que se mantiene el equilibrio térmico entre todas las particulas; la proporcion de
neutrones puede calcularse aqui a partir de la diferencia de masa neutrén-proton, usando las reglas de la mecanica estadistica. La parte
de la curva rotulada «desintegracion de los neutrones» describe el periodo en el cual han cesado todos los procesos de conversion
neutron-proton, excepto en lo que respecta a la desintegracion radiactiva de los neutrones libres. La parte intermedia de la curva depende
de célculos detallados de las tasas de transicion de las interacciones débiles. La parte discontinua de la curva muestra lo que ocurriria si
se impidiera de algiin modo la formacion de niicleos. En realidad, en algin tiempo del periodo indicado por la flecha con la leyenda «era
de la nucleosintesisy», los neutrones se retinen rapidamente en nicleos de helio, y la proporcion de neutrones a protones queda fija en el
valor que tiene en ese momento. También puede usarse esta curva para estimar la proporcion (en peso) del helio producido
cosmologicamente: para cualquier valor dado de la temperatura o el tiempo de la nucleosintesis, es el doble de la proporcion de neutrones
en ese tiempo.

El Universo seguird expandiéndose y enfriandose, pero durante 700 000 afios no ocurrird nada de
mucho interés. Por entonces, la temperatura caerd al punto en que puedan formarse nucleos y dtomos
estables; la falta de electrones libres hard que el contenido del Universo sea transparente a la
radiacion; y el desacoplamiento de la materia y la radiacion permitird a la materia comenzar a crear
galaxias y estrellas. Después de otros 10 000 millones de afios, aproximadamente, los seres vivos
comenzaran a reconstruir esta historia.

Esta descripcion del Universo primitivo tiene una consecuencia que puede ponerse a prueba
inmediatamente en la observacion: el material que quedd después de los tres primeros minutos, del



cual se formaron originalmente las estrellas, estaba formado por un 22 a 28 por ciento de helio, y
todo lo demas era hidrogeno. Como hemos visto, este resultado depende del supuesto de que hay una
enorme proporcion de fotones con respecto a las particulas nucleares, lo cual a su vez se basa en la
temperatura comprobada de 3 °K del actual fondo de radiacion cosmica de microondas. El primer
calculo de la produccion cosmoldgica de helio que hizo uso de la temperatura de 1a radiacion medida
fue llevado a cabo por P.J. E. Peebles en Princeton, en 1965, poco después del descubrimiento del
fondo de microondas por Penzias y Wilson. Un resultado similar obtuvieron independientemente y
casi al mismo tiempo Robert Wagoner, William Fowler y Fred Hoyle. Este resultado fue un notable
¢xito para el modelo corriente, porque por entonces ya habia estimaciones independientes segun las
cuales el Sol y otras estrellas, en su origen, estuvieron compuestos en su mayor parte por hidrogeno,
jcon un 20 a 30 por ciento de helio, aproximadamente!

Por supuesto, en la Tierra hay muy poco helio, pero esto obedece a que los atomos de helio son
tan ligeros y tan inertes quimicamente que la mayoria de ellos escaparon de la Tierra hace muchisimo
tiempo. Los calculos de la abundancia primordial de helio en el Universo se basan en comparaciones
de célculos detallados de la evolucidn estelar con andlisis estadisticos de propiedades estelares
observadas, mas la observacion directa de las lineas del helio en los espectros de estrellas calientes
y del material interestelar. En realidad, como revela su nombre, el helio fue identificado por primera
vez como elemento en los estudios del espectro de la atmosfera solar, realizados en 1868 por J.
Norman Lockyer.

A principios de la década de 1960-1970 algunos astronomos observaron que la abundancia de
helio en la galaxia no solo es grande, sino también que no varia de un lugar a otro tanto como la
abundancia de elementos mas pesados. Esto, desde luego, es lo que cabria esperar si los elementos
pesados fueron producidos en las estrellas, mientras que el helio fue producido en el Universo
primitivo, antes de que comenzara a formarse ninguna estrella.

Hay aun muchas incertidumbres y variaciones en las estimaciones de las proporciones nucleares,
pero los indicios de una proporcion originaria de helio de un 20 a un 30 por ciento son
suficientemente fuertes como para dar un gran estimulo a los defensores del modelo corriente.

Ademas de la gran cantidad de helio producido al final de los tres primeros minutos, hubo
también rastros de nicleos mas ligeros, principalmente deuterio (hidrégeno con un neutron adicional)
y el isotopo ligero del helio He?, que escaparon de ser incorporados a los niicleos de helio ordinario.
(Su abundancia fue calculada por vez primera en el articulo de 1967 de Wagoner, Fowler y Hoyle). A
diferencia de la abundancia de helio, la proporcion de deuterio es muy sensible a la densidad de
particulas nucleares en la época de la nucleosintesis: para densidades mayores, las reacciones
nucleares eran mas veloces, de modo que casi todo el deuterio se habria convertido en helio. Para
ser especificos, he aqui los valores de la abundancia de deuterio (en peso) producido en el Universo
primitivo, segin Wagoner, para tres valores posibles de la proporcidon de fotones con respecto a las
particulas nucleares:



Fotones/particula Abundancia de deuterio

nuclear (partes por millén)
100 millones 0,00008
1.000 millones 16
10.000 milllones 600

Evidentemente, si pudiéramos determinar la abundancia original de deuterio que existio antes de
que comenzase la formacidon de estrellas, podriamos hacer una determinacidén precisa de la razon
entre fotones y particulas nucleares; conociendo la actual temperatura de radiacion de 3 °K,
podriamos entonces asignar un valor preciso a la actual densidad de masa nuclear del Universo y
determinar si es abierto o cerrado.

Desafortunadamente ha sido muy dificil determinar la abundancia de deuterio realmente
originaria. El valor cldsico para la abundancia en peso de deuterio en el agua de la Tierra es de 150
partes por millon. (Este es el deuterio que se usara para abastecer de combustible a los reactores
termonucleares, si es posible controlar adecuadamente las reacciones termonucleares). Sin embargo,
¢sta es una cifra insegura; el hecho de que los atomos de deuterio sean dos veces mas pesados que
los de hidrogeno hace algo mas probable que estén unidos en moléculas de agua pesada (HDO), de
modo que puede haber escapado del campo gravitacional de la Tierra una proporcion menor de
deuterio que de hidrogeno. Por otro lado, la espectroscopia indica una proporcién muy baja de
deuterio en la superficie del Sol: menos de cuatro partes por millén. Esta también es una cifra
insegura, pues el deuterio de las regiones externas del Sol puede haber sido destruido en su mayor

parte por fusion con el hidrogeno para formar el isotopo ligero del helio, He’.

Nuestro conocimiento de la abundancia cosmica de deuterio recibidé una base mucho mas firme
gracias a las observaciones en ultravioleta realizadas en 1973 desde el satélite artificial Copernicus.
Los atomos de deuterio, como los de hidrogeno, pueden absorber luz ultravioleta a ciertas longitudes
de onda definidas, correspondientes a las transiciones en las que el atomo se excita del estado de
menor energia a uno de los estados superiores. Estas longitudes de onda dependen en cierta medida
de la masa del ntcleo atomico, de modo que el espectro ultravioleta de una estrella cuya luz pasa por
una mezcla interestelar de hidrogeno y deuterio estara atravesado por una serie de lineas de
absorcion oscuras, cada una de ellas escindida en dos componentes, uno del hidrogeno y otro del
deuterio. La oscuridad relativa de cualquier par de componentes de una linea de absorcion da
inmediatamente la proporcion relativa de hidrogeno y deuterio en la nube interestelar. Por desgracia,
la atmosfera de la Tierra hace muy dificil la astronomia ultravioleta desde el suelo. El satélite
Copernicus llevaba un espectrometro del ultravioleta que fue utilizado para estudiar las lineas de
absorcion en el espectro de la estrella caliente B del Centauro; a partir de sus intensidades relativas,
se hallo que el medio interestelar que se encuentra entre nosotros y 3 del Centauro contiene unas 20
partes por millon (en peso) de deuterio. Observaciones mas recientes de las lineas de absorcion del



ultravioleta en los espectros de otras estrellas calientes dan resultados similares.

Si estas 20 partes por millon de deuterio fueron creadas realmente en el Universo primitivo,
entonces debe haber habido (y debe haber ahora) unos 1100 millones de fotones por particula nuclear
(véase la tabla anterior). A la actual temperatura de radiacion cosmica de 3 °K hay 550 000 fotones
por litro, de modo que debe haber ahora unas 500 particulas nucleares por millon de litros. Esto es
considerablemente menos que la densidad minima para un Universo cerrado, la cual, como vimos en
el capitulo 2, es aproximadamente de 3000 particulas nucleares por millon de litros. La conclusion
seria que el Universo es abierto; esto es, las galaxias se desplazan a la velocidad de escape, y el
Universo seguird expandiéndose eternamente. Si parte del medio interestelar ha sido procesado en
estrellas que tienden a destruir el deuterio (como en el Sol), entonces la proporcion de deuterio
cosmoldgicamente producido debe haber sido atin mayor que las 20 partes por milloén halladas por el
satélite Copernicus, de manera que la densidad de las particulas nucleares tiene que haber sido
menor que 500 particulas por millén de litros, lo cual refuerza la conclusién de que vivimos en un
Universo abierto y en eterna expansion.

Debo decir que, personalmente, hallo esta linea de argumentacion poco convincente. El deuterio
no es como el helio; aunque su abundancia parezca mayor de lo que cabria esperar en un Universo
cerrado y relativamente denso, el deuterio es aun sumamente raro en términos absolutos. Podemos
suponer que este deuterio ha sido producido en fendmenos astrofisicos «recientes»: supernovas,
rayos cosmicos, quiza hasta objetos casi estelares. No es €ste el caso del helio; la proporcion de
helio del 20 al 30 por ciento no puede haber sido creada recientemente sin liberar enormes
cantidades de radiacion, que no observamos. Se arguye que las 20 partes por millon de deuterio
halladas por el Copernicus no pueden haber sido producidas por ningin mecanismo astrofisico
comun sin haber producido también cantidades inadmisiblemente grandes de los otros elementos
ligeros raros: litio, berilio y boro. Sin embargo, no creo que podamos estar seguros de que este
rastro de deuterio no fue producido por algin mecanismo cosmoldgico que aun nadie ha imaginado.

Hay otro remanente del Universo primitivo que estd presente en todo nuestro alrededor, y sin
embargo parece imposible de observar. Vimos en el tercer fotograma que los neutrinos se han
comportado como particulas libres desde que la temperatura cosmica cayo por debajo de los 10 000
millones de grados Kelvin. Durante este tiempo, las longitudes de onda de los neutrinos
sencillamente se han alargado en proporcidn al tamafio del Universo; por consiguiente, el nimero y
la distribucidon de energia de los neutrinos han seguido siendo los mismos que si estuvieran en
equilibrio térmico, pero con una temperatura que ha disminuido en proporcion inversa al tamano del
Universo. Esto es 1o mismo que ha ocurrido con los fotones durante ese tiempo, aunque los fotones
permanecieron en equilibrio térmico mas tiempo que los neutrinos. Por ende, la actual temperatura de
los neutrinos debe ser aproximadamente la misma que la actual temperatura de los fotones. Habria,
por lo tanto, unos 1000 millones de neutrinos y antineutrinos por cada particula nuclear en el
Universo.

Al respecto podemos ser considerablemente mas precisos. Un poco después de que el Universo
se hiciese transparente a los neutrinos, los electrones y positrones comenzaron a aniquilarse,
calentando los fotones pero no los neutrinos. En consecuencia, la actual temperatura de los neutrinos



tendria que ser un poco menor que la actual temperatura de los fotones. Es bastante facil calcular que
la temperatura de los neutrinos es menor que la de los fotones en un factor de la raiz ciibica de 4/11,
o sea, un 71,38 por ciento; luego los neutrinos y los antineutrinos aportan al Universo una energia que
es el 45,42 por ciento de la que aportan los fotones (véase la nota matematica 6). Aunque no lo he
dicho explicitamente, siempre que me he referido anteriormente a los tiempos de expansidon cosmica,
he tomado en cuenta esta densidad de energia adicional de los neutrinos.

La mas espectacular confirmacion posible del modelo corriente del Universo primitivo seria la
deteccion de este fondo de neutrinos. Tenemos una prediccion firme sobre su temperatura: es el 71,38
por ciento de la temperatura de los fotones, o aproximadamente 2 °K. La tnica incertidumbre tedrica
real con respecto al niimero y la distribucion de la energia de los neutrinos reside en la cuestion de si
la densidad de numero leptonico es pequeiia, como hemos supuesto. (Recuérdese que el nimero
leptonico es el numero de neutrinos y otros leptones menos el numero de antineutrinos y otros
antileptones). Si la densidad de ntimero leptdnico es tan pequefia como la densidad de numero
barionico, entonces el nimero de neutrinos y el de antineutrinos serian iguales, de una parte en mil
millones. En cambio, si la densidad de niumero leptonico es comparable a la densidad de nimero
fotonico, habria una «degeneracion», un apreciable exceso de neutrinos (o de antineutrinos) y una
deficiencia de antineutrinos (o de neutrinos). Tal degeneracion habria afectado al cambio del balance
neutrén-proton en los tres primeros minutos, y por ende modificado las cantidades de helio y deuterio
producidos cosmoldgicamente. La observacion de un fondo cdésmico de neutrinos y antineutrinos a
2 °K permitiria resolver inmediatamente la cuestion de si el Universo tiene o no un nimero leptonico
grande, pero, mucho mas importante atin, probaria que el modelo corriente del Universo primitivo es
realmente verdadero.

Por desgracia, los neutrinos interaccionan tan débilmente con la materia ordinaria que nadie ha
podido idear ningin método para observar un fondo cosmico de neutrinos a 2 °K. Es un problema
verdaderamente atormentador: hay unos mil millones de neutrinos y antineutrinos por cada particula
nuclear, jpero nadie sabe como detectarlos! Tal vez algin dia se le ocurra a alguien como hacerlo.

Al seguir esta descripcion de los tres primeros minutos, el lector quiza experimente la sensacion
de que los cientificos tienen un exceso de confianza. Tal vez tenga razon. Sin embargo, no creo que la
mejor manera de promover el avance cientifico sea mantener un espiritu abierto a rajatabla. A
menudo es necesario olvidar las propias dudas y seguir las consecuencias de nuestros supuestos
dondequiera nos conduzcan: lo importante no es estar libre de prejuicios tedricos, sino tener los
prejuicios tedricos correctos. Y siempre, la prueba a la que debe someterse todo preconcepto teorico
reside en aquello a lo cual conduce. El modelo corriente del Universo primitivo ha registrado
algunos éxitos y brinda un marco teorico coherente para futuros programas experimentales. Esto no
significa que sea verdadero, pero si significa que merece ser tomado en serio.

Sin embargo, hay una gran incertidumbre que pende como una nube oscura sobre el modelo
corriente. Subyacente en todos los calculos descritos en este capitulo esta el principio cosmologico,
el supuesto de que el Universo es homogéneo e isotropo (véase p. 29); por «homogéneo», queremos
significar que el Universo presenta el mismo aspecto a todo observador que sea arrastrado por la
expansion general del Universo, dondequiera que este observador pueda estar situado; por



«isotropo», queremos significar que el Universo presenta el mismo aspecto en todas las direcciones
para un observador semejante). Sabemos por observacion directa que el fondo de radiacion cosmica
de microondas es altamente 1s6tropo a nuestro alrededor, y de esto inferimos que el Universo ha sido
altamente 1sotropo y homogeéneo desde que la radiacion salid del estado de equilibrio con la materia,
a una temperatura de unos 3000 °K. Sin embargo, no tenemos ninguna prueba de que el principio
cosmoldgico sea valido para épocas anteriores.

Es posible que el Universo fuera inicialmente no homogéneo y anisétropo, pero posteriormente se
haya homogeneizado a causa de las fuerzas de friccion ejercidas por las partes del Universo en
expansion unas sobre otras. Tal modelo «mixto» ha sido defendido particularmente por Charles
Misner, de la Universidad de Maryland. Hasta es posible que el calor generado por la
homogeneizacion e isotropizacion friccionales del Universo sea el causante de la enorme proporcion
actual de mil millones a uno de los fotones a las particulas nucleares. Sin embargo, hasta donde
alcanza mi conocimiento, nadie puede decir por qué el Universo habria de tener un grado inicial
especifico de ausencia de homogeneidad y de anisotropia, y nadie sabe como calcular el calor
producido por su homogeneizacion.

En mi opinion, la respuesta apropiada a tales incertidumbres no es (como creen algunos
cosmodlogos) desechar el modelo corriente, sino mas bien tomarlo muy en serio y desarrollar
totalmente sus consecuencias, aunque solo sea con la esperanza de hallar una incompatibilidad con la
observacion. Ni siquiera es claro que una gran anisotropia y falta de homogeneidad iniciales
modificasen mucho la historia presentada en este capitulo. Podria ser que el Universo se haya
homogeneizado en los primeros segundos; en ese caso, la produccion cosmologica de helio y
deuterio podria calcularse como si el principio cosmologico hubiera sido siempre valido. Aun si la
anisotropia y la ausencia de homogeneidad hubiesen persistido mas alla de la era de la sintesis del
helio, la produccion de helio y deuterio en todo grumo en expansion uniforme so6lo dependeria del
ritmo de expansion dentro del grumo, y no seria muy diferente de la produccion calculada en el
modelo corriente. Hasta podria ser que todo el Universo sujeto a nuestra mirada cuando remontamos
todo el camino de vuelta a la época de la nucleosintesis s6lo sea un grumo homogéneo ¢ iso6tropo
dentro de un universo mas grande no homogéneo y anisotropo.

La incertidumbre que rodea al principio cosmoldgico se hace realmente importante cuando
miramos retrospectivamente hacia el comienzo mismo o hacia el fin futuro del Universo. Seguiré
apoyandome en este principio en la mayor parte de los dos ultimos capitulos. Sin embargo, debe
admitirse siempre que nuestros modelos cosmoldgicos sencillos pueden describir s6lo una pequenia
parte del Universo o una parte limitada de su historia.



Capitulo 6
UNA DIGRESION HISTORICA

Apartémonos por un momento de la historia del Universo primitivo y abordemos la historia de la
investigacion cosmologica en las tres Ultimas décadas. Especialmente, quiero examinar aqui un
problema historico que hallo al mismo tiempo desconcertante y fascinante. La deteccion del fondo de
radiacion coésmica de microondas en 1965 fue uno de los mds importantes descubrimientos
cientificos del siglo xx. ;Por qué se hizo por accidente? O, para plantearlo de otra manera: jpor qué
no hubo una busqueda sistematica de esa radiacién muchos afios antes de 1965?

Como vimos en el capitulo anterior, el valor actual medido de la temperatura del fondo de
radiacion y la densidad de masa del Universo nos permiten predecir proporciones cosmicas de los
elementos ligeros que concuerdan bien con la observacion. Mucho antes de 1965 habria sido posible
hacer retrospectivo este célculo, para predecir un fondo coé6smico de microondas y comenzar su
busqueda. A partir de las actuales proporciones cosmicas observadas —del 20 al 30 por ciento de
helio y del 70 al 80 por ciento de hidrogeno—, habria sido posible inferir que la nucleosintesis
debio, pues, comenzar en un tiempo en que la proporcion de neutrones entre las particulas nucleares
disminuy6 del 10 a 15 por ciento. (Recuerdese que la actual proporcion de helio, en peso, es el doble
de la proporcion de neutrones en la época de la nucleosintesis). La proporcion de neutrones alcanzo
este valor cuando el Universo estaba a una temperatura de unos 1000 millones de grados Kelvin (10°
°K). La condicion de que la nucleosintesis comenzara en ese momento permitiria efectuar una
estimacion aproximada de la densidad de particulas nucleares a la temperatura de 10° °K, mientras la
densidad de los fotones a esta temperatura puede calcularse a partir de las propiedades conocidas de
la radiacion del cuerpo negro. Luego, también podia conocerse en ese momento la proporcion entre
la cantidad de fotones y la de particulas nucleares. Pero esta proporcién no cambia, de modo que se
la conoceria igualmente bien para el tiempo presente. Partiendo de las observaciones de la densidad
actual de particulas nucleares, se podria conocer la densidad actual de fotones e inferir la existencia
de un fondo de radiacion cosmica de microondas con una temperatura actual comprendida entre 1° y
10 °K. Si la historia de la ciencia fuera tan sencilla y directa como la historia del Universo, alguien
habria hecho una prediccion siguiendo esta linea de razonamiento en los afios cuarenta o cincuenta, y
habria sido esta prediccion la que hubiera estimulado a los radioastronomos a buscar el fondo de
radiacion. Pero no es esto lo que ocurrio.



En realidad, una prediccion semejante si se hizo en 1948, pero no indujo a la busqueda de la
radiacion. A fines de la década de 1940-1950, George Gamow y sus colegas Ralph A. Alpher y
Robert Herman exploraron una teoria cosmologica de la «gran explosion». Supusieron que el
Universo habia estado compuesto en un comienzo por neutrones puros, y que luego los neutrones
comenzaron a convertirse en protones por el conocido proceso de desintegracidon radiactiva en el
cual un neutron se transforma espontadneamente en un protdn, un electron y un antineutrino. En algiin
momento de la expansion se habria enfriado lo suficiente para que fuera posible la construccion de
elementos pesados a partir de los neutrones y protones, por una rapida secuencia de capturas de
neutrones. Alpher y Herman hallaron que a fin de explicar las actuales proporciones observadas de
elementos ligeros, era necesario suponer una razon entre fotones y particulas nucleares del orden de
los mil millones. Utilizando estimaciones de la actual densidad cosmica de las particulas nucleares,
llegaron a predecir la existencia de un fondo de radiacion permanente del Universo primitivo, ja una
temperatura actual de 5 °K!

Los célculos originales de Alpher, Herman y Gamow no eran correctos en todos sus detalles.
Como vimos en el capitulo anterior, el Universo probablemente estuvo formado en un comienzo por
igual nimero de neutrones y de protones, y no de neutrones solamente. Por otro lado, la conversion
de neutrones en protones (y a la inversa) se produjo principalmente por colisiones con electrones,
positrones, neutrinos y antineutrinos, no por la desintegracion radiactiva de los neutrones. Estos
puntos fueron sefalados en 1950 por C. Hayashi, y para 1953 Alpher y Herman (junto con
J. W. Follin, Jr.) habian revisado su modelo y efectuado un célculo sustancialmente correcto del
cambiante balance neutron-proton. Este fue, en efecto, el primer analisis totalmente moderno de la
historia primitiva del Universo.

Sin embargo, nadie, ni en 1948 ni en 1953, se puso a buscar la radiacion de microondas predicha.
En verdad, durante varios afios antes de 1965, los astrofisicos no sabian, en general, que las
proporciones de hidrogeno y de helio requerian la existencia en el Universo actual de un fondo de
radiacidon cosmica que podia realmente ser observado. Lo sorprendente aqui no es tanto el hecho de
que los astrofisicos no conocieran la prediccion de Alpher y Herman: un articulo o dos siempre
pueden perderse de vista en el gran océano de la literatura cientifica. Mucho mas desconcertante es
que nadie mas siguiera la misma linea de razonamiento durante mas de una década. Todos los
materiales tedricos estaban a mano. S6lo en 1964 se comenzaron nuevamente los calculos de la
nucleosintesis en un modelo de «gran explosiony, por Ya. B. Zeldovich en Rusia, Hoyle y R. J. Tayler
en Inglaterra y Peebles en los Estados Unidos, todos los cuales trabajaban independientemente. Sin
embargo, por aquel entonces Penzias y Wilson ya habian iniciado sus observaciones en Holmdel, y el
descubrimiento del fondo de microondas se produjo sin ninguna incitacion por parte de los tedricos
cosmoldgicos.

Es también desconcertante que quienes conocian la prediccion de Alpher y Herman no le dieron
mucha importancia. Los mismos Alpher, Follin y Herman, en su articulo de 1953, dejaron el
problema de la nucleosintesis para «estudios futuros», de modo que no volvieron a calcular la
temperatura previsible del fondo de radiacion de microondas sobre la base de su modelo mejorado.
(Tampoco mencionaron su anterior prediccion de que cabia esperar un fondo de radiacion a 5 °K.



Informaron sobre algunos célculos de la nucleosintesis en una reunion de la American Physical
Society de 1953, pero los tres se trasladaron a laboratorios diferentes y la labor nunca fue expuesta
por escrito en una forma definitiva). Afios mas tarde, en una carta a Penzias escrita después del
descubrimiento del fondo de radiacion de microondas, Gamow sefialé que en un articulo suyo de
1953 publicado en las Actas de la Real Academia Danesa, habia predicho un fondo de radiacion con
una temperatura de 7 °K, que es aproximadamente del orden de magnitud correcto. Sin embargo, una
ojeada a ese articulo de 1953 revela que la prediccion de Gamow se basaba en un argumento
matematicamente falaz relacionado con la edad del Universo, y no con su propia teoria de la
nucleosintesis cosmica.

Podria argiiirse que las proporciones cosmicas de elementos ligeros no eran suficientemente bien
conocidas en el decenio de 1950-1960 y a principios del de 1960-1970 para poder sacar
conclusiones precisas sobre la temperatura del fondo de radiacidon. Es verdad que ni siquiera hoy
estamos realmente seguros de que la proporcidon universal de helio sea del orden del 20 al 30 por
ciento. Con todo, el punto importante es que desde mucho antes de 1960 se habia creido que la mayor
parte de la masa del Universo estaba formada por hidrogeno. (Por ejemplo, un estudio realizado en
1956 por Hans Suess y Harold Urey daba una abundancia de hidrogeno del 75 por ciento en peso). Y
el hidrogeno no es producido en las estrellas, sino que es la forma primitiva de combustible del cual
obtienen las estrellas su energia para formar elementos mas pesados. Esto basta para indicarnos que
debe haber una gran proporcion de fotones con respecto a particulas nucleares, suficiente para
impedir la transformacidn de todo el hidrogeno en helio y en elementos mas pesados en el Universo
primitivo.

Cabe preguntarse: ;/cuando fue tecnologicamente posible observar un fondo de radiacion isotropa
de 3 °K? Es dificil responder con precision a esta pregunta, pero mis colegas experimentadores me
dicen que la observacion hubiera podido hacerse mucho antes de 1965, probablemente a mediados
de la década de 1950-1960 y quizds aun a mediados de la de 1940-1950. En 1946 un equipo del
laboratorio de radiacion del MIT, dirigido nada menos que por Robert Dicke, pudo establecer un
limite superior para cualquier fondo de radiacion isotropo extraterrestre: la temperatura equivalente
era de menos de 20 °K para longitudes de onda de 1,00, 1,25 y 1,50 centimetros. Esta medicion fue
un subproducto de estudios sobre la absorcion atmosférica, y ciertamente no formaba parte de un
programa de cosmologia de observacion. (En efecto, Dicke me informa que por la época en que
comenzo a interrogarse por un posible fondo de radiacion cosmica de microondas jhabia olvidado el
limite de 20 °K a la temperatura del fondo de radiacion que ¢l mismo habia obtenido dos décadas
antes!).

No me parece que sea histéricamente muy importante establecer con gran exactitud el momento en
que se hizo posible la deteccion de un fondo isétropo de microondas a 3 °K. jEl punto importante es
que los radioastronomos no sabian que debian tratar de hallarlo! En contraste con esto, considerese
la historia del neutrino. Cuando Pauli lanz6 por primera vez la hipotesis del neutrino, en 1932, era
evidente que no habia ninguna posibilidad de observarlo en ningin experimento que fuera realizable
por entonces. Sin embargo, la deteccion de neutrinos quedo fija en la mente de los fisicos como un
estimulante objetivo, y cuando se dispuso de reactores nucleares para tales fines, en el decenio de



1950-1960, el neutrino fue buscado y hallado. El contraste es aun mas agudo en el caso del
antiproton. Después de que se descubrid el positron en los rayos cosmicos, en 1932, los tedricos
suponian en general que el proton —al 1gual que el electron— debia tener una antiparticula. No habia
ninguna posibilidad de producir antiprotones con los primeros ciclotrones de la década de
1930-1940, pero los fisicos siguieron atentos al problema, y en la década de 1950-1960 se construyo
especialmente un acelerador (el Bevatron de Berkeley) con el fin de disponer de energia suficiente
para producir antiprotones. Nada de esto ocurrio en el caso del fondo de radiaciéon cdésmica de
microondas, hasta que Dicke y sus colaboradores se dispusieron a detectarlo en 1964. jNi siquiera
entonces el grupo de Princeton conocia la obra de Gamow, Alpher y Herman de diez afios antes!

(Que es lo que andaba mal, pues? Es posible rastrear aqui al menos tres razones interesantes por
las que no se aprecid en general, en el decenio de 1950-1960 y a principios del de 1960-1970, la
importancia de una busqueda del fondo de radiacién de microondas de 3 °K.

Primero, debe comprenderse que Gamow, Alpher, Herman, Follin y otros trabajaban en el
contexto de una teoria cosmogonica mas amplia. En su teoria de la «gran explosion», se suponia que
esencialmente todos los nicleos complejos se formaban en el Universo primitivo por un proceso de
rapida adicion de neutrones. Sin embargo, aunque esta teoria predecia correctamente las
proporciones de algunos elementos pesados, jtenia dificultades para explicar justamente por qué hay
elementos pesados! Como ya dijimos, no hay nicleos estables con cinco u ocho particulas nucleares,
de manera que no es posible formar nucleos mas pesados que el helio anadiendo neutrones o
protones a los nicleos de helio (He*) o fundiendo pares de nucleos de helio. (Este obsticulo fue
observado por primera vez por Enrico Fermi y Anthony Turkevich). Dada esta dificultad, es facil
comprender por qué los tedricos no estaban dispuestos a tomar en serio el célculo de la produccion
de helio en esta teoria.

La teoria cosmoldgica de la sintesis de elementos perdié mas terreno a medida que se hicieron
mejoras en la teoria alternativa, la de que los elementos se forman en las estrellas. En 1952,
E. E. Salpeter mostr6 que las lagunas en los nicleos con cinco u ocho particulas nucleares podian
llenarse en los centros estelares densos ricos en helio: el choque de dos nticleos de helio produce un
nicleo inestable de berilio (Be®), y en estas condiciones de elevada densidad el nucleo de berilio
puede chocar con otro nicleo de helio antes de desintegrarse, produciendo un nicleo de carbono
estable (C'?). (La densidad del Universo en el tiempo de la nucleosintesis cosmologica es demasiado
baja para que este proceso ocurra por entonces). En 1957 aparecio un famoso articulo de Geoffrey y
Margaret Burbidge, Fowler y Hoyle, en el que se demostraba que los elementos pesados pueden
formarse en las estrellas, particularmente en las explosiones estelares como las supernovas, durante
periodos de intenso flujo neutrénico. Pero ya antes de la década de 1950-1960 habia una poderosa
inclinacién entre los astrofisicos a creer que en las estrellas se producen todos los elementos, fuera
del hidrégeno. Hoyle me ha sefialado que esto puede haber sido un resultado del esfuerzo que habian
tenido que realizar los astronomos en las primeras décadas de este siglo para comprender la fuente
de la energia producida en las estrellas. Para 1940, la obra de Hanse y otros habia puesto en claro
que los procesos fundamentales eran la fusion de cuatro nucleos de hidrogeno en un nicleo de helio,
y este resultado habia llevado en los afios cuarenta y cincuenta a rapidos avances en la comprension



de la evolucion estelar. Como dice Hoyle, después de todos estos éxitos, a muchos astrofisicos les
parecia perverso dudar de que las estrellas son la sede de la formacion de elementos.

Pero la teoria estelar de la nucleosintesis también tuvo sus problemas. Es dificil ver cémo las
estrellas podrian elaborar una proporcion de helio del 25 al 30 por ciento; en realidad, la energia
que liberaria esta fusion seria mucho mayor que la que parecen emitir en todo su tiempo de vida. La
teoria cosmologica se quitd de encima esta energia con comodidad: sencillamente se pierde en el
corrimiento general hacia el rojo. En 1964, Hoyle y R. J. Tayler sefialaron que la gran cantidad de
helio del Universo actual puede no haberse producido en las estrellas ordinarias, y efectuaron un
calculo de la cantidad de helio que habria sido producido en las primeras etapas de una «gran
explosion» obteniendo una proporcion de 36 por ciento en peso. Extrafiamente, fijaron el momento en
que habria ocurrido la nucleosintesis a una temperatura mas o menos arbitraria de 5000 millones de
grados Kelvin, pese a que esta suposicion depende del valor elegido para un pardmetro por entonces
desconocido: la proporcion entre fotones y particulas nucleares. Si hubieran usado su célculo para
evaluar esta proporcion a partir de la abundancia de helio observada, habrian podido predecir un
fondo de radiacion de microondas actual con una temperatura de aproximadamente el orden de
magnitud correcto. Sin embargo, es sorprendente que Hoyle, uno de los creadores de la teoria del
estado estable, estuviese dispuesto a seguir esta linea de razonamiento y reconociese que brindaba
elementos de juicio a favor de un modelo del tipo de «gran explosiony.

Hoy se cree generalmente que la nucleosintesis ocurre tanto cosmoldégicamente como en las
estrellas; el helio y quizas algunos otros nucleos ligeros se sintetizaron en el Universo primitivo,
mientras que las estrellas son responsables de todo lo demas. La teoria de la nucleosintesis basada
en la hipdtesis de la «gran explosiony, al tratar de lograr demasiado, habia perdido la plausibilidad
que realmente merecia como teoria de la sintesis del helio.

Segundo, se tratd de un clasico ejemplo de una ruptura en la comunicacidén entre tedricos y
experimentadores. La mayoria de los tedricos nunca se percataron de que era posible detectar un
fondo de radiacién isotropo a 3 °K. En una carta a Peebles fechada el 23 de junio de 1967, Gamow
explico que ni €l m Alpher y Herman habian considerado la posibilidad de detectar una radiacion
residual de la «gran explosion», pues en la €época en que realizaron su labor cosmologica la
radioastronomia se hallaba atin en su infancia. (Alpher y Herman me informan, sin embargo, que en
realidad ellos exploraron la posibilidad de observar el fondo de radiacion cosmica con expertos en
radar de la Johns Hopkins University, el Laboratorio de Investigacion Naval y la Oficina Nacional de
Medidas, pero se les dijo que una temperatura de 5° o 10° de un fondo de radiacién era demasiado
baja para ser detectada con las técnicas disponibles por entonces). En cambio, algunos astrofisicos
soviéticos si parece que comprendieron que podia detectarse un fondo de microondas, pero se
confundieron por el lenguaje de las revistas técnicas norteamericanas. En un articulo de 1964 Ya. B.
Zeldovich realizd un calculo correcto de la abundancia cosmica de helio para dos valores posibles
de la actual temperatura de la radiacion, y subrayd correctamente que esas magnitudes se
relacionaban porque el nimero de fotones por particula nuclear (o la entropia por particula nuclear)
no varia con el tiempo. Sin embargo, parece haberse confundido por el uso del término «temperatura
del cielo» [«sky temperature»] en un articulo de 1961 de E. A. Ohm, publicado en el Bell System



Technical Journal, para concluir que la temperatura de radiacion que se habia medido era inferior a
1 °K. (La antena usada por Ohm era el mismo reflector en forma de cuerno de 20 pies que luego
usaron Penzias y Wilson para descubrir el fondo de microondas). Esto, ademas de ciertas
estimaciones un poco bajas de la abundancia césmica de helio, llevaron a Zeldovich a abandonar la
idea de un Universo primitivo caliente.

Por supuesto, la informacion no sélo fluia mal de los experimentadores a los tedricos, sino
tambieén de los teoricos a los experimentadores. Penzias y Wilson nunca habian oido hablar de la
prediccion de Alpher y Herman cuando se dispusieron en 1964 a probar su antena.

Tercero, y creo que esto es lo mas importante, la teoria de la «gran explosién» no condujo a una
busqueda del fondo de microondas a 3 °K porque a los fisicos les era extraordinariamente dificil
tomar en serio cualquier teoria sobre el Universo primitivo. (Hablo aqui, en parte, por el recuerdo
de mi propia actitud antes de 1965). Cada una de las dificultades mencionadas antes podia haber sido
superada con un poco de esfuerzo. Sin embargo, los tres primeros minutos estan tan lejos de nosotros
en el tiempo, las condiciones de temperatura y densidad son tan poco familiares, que nos sentimos
incomodos al aplicar nuestras teorias ordinarias de la mecénica estadistica y la fisica nuclear.

Esto ocurre a menudo en fisica: nuestro error no reside en tomar demasiado en serio nuestras
teorias, sino en no tomarlas suficientemente en serio. Siempre resulta dificil percatarse de que estos
numeros y ecuaciones con los que jugamos en nuestros escritorios tienen alguna relacion con el
mundo real. Peor ain, a menudo parece haber un acuerdo general en que ciertos fendmenos no
constituyen temas adecuados para un respetable esfuerzo tedrico y experimental. Gamow, Alpher y
Herman merecen enorme crédito sobre todo por estar dispuestos a tomar en serio el Universo
primitivo, por tratar de discernir lo que las leyes fisicas pueden decirnos sobre los tres primeros
minutos. Sin embargo, ni siquiera ellos dieron el paso final: convencer a los radioastrénomos de que
debian buscar un fondo de radiacién de microondas. El mas importante logro que debemos al
descubrimiento ultimo del fondo de radiacion de 3 °K, en 1965, fue obligarnos a todos a tomar en
serio la idea de que Aubo un Universo primitivo.

Me he explayado sobre esta oportunidad perdida porque me parece que ése es el tipo mas
aclarador de historia de la ciencia. Es comprensible que mucho de la historiografia de la ciencia
trate de sus éxitos, de sus afortunados descubrimientos accidentales, de sus brillantes deducciones o
de los grandes y magicos avances que imprime un Newton o un Einstein. Pero no creo realmente
posible comprender los éxitos de la ciencia sin comprender cuan dificil es, cuan facil es extraviarse,
cuan arduo es saber en cada momento qué es lo préximo que debe hacerse.



Capitulo 7
EL PRIMER CENTESIMO DE SEGUNDO

Nuestra descripcion de los tres primeros minutos, en el capitulo 5, no empezo desde el comienzo. Por
el contrario, empezamos con un «primer fotograma» en que la temperatura cosmica se habia enfriado
a 100 000 millones de grados Kelvin, y las tnicas particulas presentes en grandes cantidades eran
los fotones, los electrones, los neutrinos y sus correspondientes antiparticulas. Si éstos fueron
realmente los Unicos tipos de particulas de la naturaleza, quizd podamos extrapolar la expansion del
Universo hacia atras en el tiempo e inferir que debe haber habido un verdadero comienzo, un estado
de temperatura y densidad infinitas, que existié 0,0108 segundos antes de nuestro primer fotograma.

Sin embargo, la fisica moderna conoce muchos otros tipos de particulas: muones, mesones pi,
protones, neutrones, etcétera. Cuando nos remontamos a tiempos cada vez mas primitivos,
encontramos temperaturas y densidades tan elevadas que todas estas particulas deben de haber estado
presentes en grandes nimeros en equilibrio térmico, y todas en un estado de continua interaccion. Por
razones que espero aclarar, sencillamente no sabemos lo suficiente sobre la fisica de las particulas
elementales como para poder calcular las propiedades de tal mezcla con ninguna seguridad. Asi,
nuestra ignorancia de la fisica microscépica se cierne como un velo que oscurece nuestra vision del
comienzo mismo.

Naturalmente, es tentador tratar de espiar detrds de ese velo. La tentacion es particularmente
fuerte para los tedricos como yo, cuya labor ha tenido mucho mas que ver con la fisica de particulas
elementales que con la astrofisica. Muchas de las ideas interesantes en la fisica de particulas
contemporanea tienen consecuencias tan sutiles que son extraordinariamente dificiles de someter a
prueba en los laboratorios actuales, pero sus consecuencias son sumamente espectaculares cuando se
las aplica al Universo primitivo.

El primer problema con que nos enfrentamos al considerar retrospectivamente temperaturas
superiores a los 100 000 millones de grados lo plantean las «interacciones fuertes» de las particulas
elementales. Las interacciones fuertes son las fuerzas que mantienen unidos a neutrones y protones en
el nicleo atdbmico. No son familiares en la vida cotidiana, como las fuerzas electromagnéticas y las
gravitacionales, porque su alcance es sumamente corto, aproximadamente un diez billonésimo de
centimetro (10-13 cm). Aun en las moléculas, cuyos niicleos estan tipicamente a unos pocos cientos de
millonésimos de centimetro (1078 cm) de distancia, las interacciones fuertes entre diferentes niicleos



practicamente no tienen ningn efecto. Sin embargo, como indica su nombre, las interacciones fuertes
son muy fuertes. Cuando dos protones se acercan lo suficiente, la interaccion fuerte entre ellos se
hace unas 100 veces mayor que la repulsion eléctrica; por eso, las interacciones fuertes pueden
mantener unidos los nicleos atdmicos contra la repulsion eléctrica de casi 100 protones. La
explosion de una bomba de hidrégeno es causada por un reordenamiento de neutrones y protones que
les permite unirse mas estrechamente mediante las interacciones fuertes; la energia de la bomba es
precisamente el exceso de energia que libera este reordenamiento.

Es la intensidad de las interacciones fuertes lo que las hace mucho mas dificiles de tratar
matematicamente que las interacciones electromagnéticas. Por ejemplo, cuando calculamos la tasa de
dispersion de dos electrones debida a la repulsion electromagnética entre ellos, debemos sumar un
numero infinito de contribuciones, cada una de ellas correspondiente a una particular secuencia de
emision y absorcion de fotones y pares electron-positron, simbolizados por un «diagrama de
Feynman», como los de la figura 10 (el método de calculo empleado en estos diagramas fue
elaborado en el decenio de 1940-1950 por Richard Feynman, por entonces en Cornell; hablando
estrictamente, la tasa del proceso de dispersion estda dada por el cuadrado de una suma de
contribuciones, una para cada diagrama). El agregado de una linea interna mas a cualquier diagrama
disminuye la contribucion de éste en un factor aproximadamente igual a una constante fundamental de
la naturaleza llamada la «constante de estructura fina». Esta constante es muy pequena, de alrededor
de 1/137,036. Los diagramas complicados, pues, dan pequefias contribuciones, y podemos calcular
la tasa del proceso de dispersion hasta una aproximacion adecuada sumando las contribuciones de
unos pocos diagramas simples. (Esta es la razén de que nos sintamos seguros de poder predecir
espectros atdbmicos con casi ilimitada precision). Pero con respecto a las interacciones fuertes, la
constante que desempefia el papel de la constante de estructura fina es aproximadamente igual a uno,
no 1/137, y por tanto los diagramas complicados hacen contribuciones tan grandes como un diagrama
simple. Este problema, el de la dificultad de calcular los ritmos de procesos en los que intervienen
interacciones fuertes, ha sido el mayor obstaculo al progreso en la fisica de particulas elementales en
el ultimo cuarto de siglo.
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Figura 10. Algunos diagramas de Feynman. Se ven aqui algunos de los diagramas de Feynman mas sencillos para el proceso de
dispersion electron-electron. Las lineas rectas representan electrones o positrones; las lineas onduladas, fotones. Cada diagrama
representa una cierta magnitud numérica que depende de los momentos y spins de los electrones que entran y salen; la tasa del proceso
de dispersion es el cuadrado de la suma de estas cantidades, asociadas a todos los diagramas de Feynman. La contribucion de cada
diagrama a esta suma es proporcional a un niimero de factores de 1/137 (la constante de estructura fina), dado por el nimero de lineas
fotonicas. El diagrama (a) representa el intercambio de un solo foton y constituye la principal contribucion, proporcional a 1/137. Los
diagramas (b), (c), (d) y (e) representan los tipos de diagramas que hacen las correcciones «radiactivas» dominantes a (a); todos ellos

hacen contribuciones del orden de (1/ 137)2. El diagrama (O hace una contribucion ain mas pequeia, proporcional a (1/ 137)3.

No todos los procesos implican interacciones fuertes. Estas solo afectan a una clase de particulas
conocidas como «hadronesy»; entre ellos figuran las particulas nucleares y los mesones pi, asi como
otras particulas inestables 1lamadas mesones K, mesones eta, hiperones lambda, hiperones sigma,
etcétera. Los hadrones son generalmente mas pesados que los leptones (el nombre «lepton» esta
tomado de la palabra griega que significa «liviano»), pero la diferencia realmente importante entre
ellos es que los hadrones son sensibles a los efectos de las interacciones fuertes, mientras que los
leptones —los neutrinos, los electrones y los muones— no lo son. El hecho de que los electrones no
respondan a la fuerza nuclear es de la mayor importancia: junto con la pequefia masa del electron, es
la causa de que la nube de electrones de un d&tomo o una molécula sea unas 100 000 veces mayor que
los niicleos atdmicos, y también de que las fuerzas quimicas que mantienen unidos a los 4tomos en las
moléculas sean millones de veces mas débiles que las fuerzas que unen a neutrones y protones en los
nucleos. Si los electrones de los atomos y las moléculas respondieran a la fuerza nuclear, no habria
quimica, cristalografia ni biologia, sino sélo fisica nuclear.



La temperatura de 100 000 millones de grados Kelvin con la que empezamos en el capitulo 5 fue
cuidadosamente elegida por ser inferior al umbral de temperatura de todos los hadrones. (Segin el
cuadro 1, el hadron mas ligero, el meson pi, tiene un umbral de temperatura de aproximadamente 1,6
billones de grados Kelvin). Asi, a lo largo de la historia relatada en el capitulo 5, las Unicas
particulas presentes en gran nimero eran leptones y fotones, y sin dificultad alguna, fue posible
ignorar las interacciones entre ellos.

(Como abordar las temperaturas superiores, a las que los hadrones y antihadrones habrian estado
presentes en grandes cantidades? Hay dos respuestas diferentes, que reflejan dos diferentes escuelas
de pensamiento en lo concerniente a la naturaleza de los hadrones.

Seglin una escuela, realmente no existe nada semejante a un hadron «elementaly». Todo hadrén es
tan fundamental como cualquier otro, no solo los hadrones estables y casi estables como el protéon y
el neutron, y no solo las particulas moderadamente inestables como los mesones pi, los mesones K,
los mesones eta y los hiperones, que viven lo suficiente para dejar huellas medibles en las placas
fotograficas o las cdmaras de burbujas, sino aun las «particulas» totalmente inestables como los
mesones rho, que apenas viven, a una velocidad cercana a la de la luz, para atravesar un nicleo
atomico. Esta doctrina fue elaborada a fines del decenio de 1950-1960 y comienzos del de
1960-1970, particularmente por Geoffrey Chew, de Berkeley, y es conocida por el nombre de la
«democracia nucleary.

Con una definicion tan liberal de «hadrony, hay literalmente cientos de hadrones conocidos cuyos
umbrales de temperatura son inferiores a los cien billones de grados Kelvin, y probablemente cientos
mas que aun estan por descubrirse. En algunas teorias hay un nimero ilimitado de especies: el
numero de tipos de particulas aumentara cada vez mas rapidamente a medida que exploremos masas
cada vez mas elevadas. Podria parecer initil tratar de dar sentido a un mundo semejante, pero la
misma complejidad del espectro de particulas podria conducir a algin género de simplicidad. Por
ejemplo, el meson rho es un hadron que puede ser concebido como un compuesto inestable de dos
mesones pi; cuando incluimos explicitamente mesones rho en nuestros calculos, en cierta medida ya
estamos tomando en cuenta la interaccion fuerte entre mesones pi; quizd incluyendo explicitamente a
todos los hadrones en nuestros calculos termodindmicos, podamos ignorar todos los otros efectos de
las interacciones fuertes.

Ademas, si hay realmente un nimero ilimitado de especies de hadrones, entonces cuando
ponemos cada vez mas energia en un volumen dado, la energia no seguira aumentando las
velocidades al azar de las particulas, sino que aumentard el nimero de tipos de particulas presentes
en ese volumen. La temperatura, pues, no aumentard tan rdpidamente con el incremento de la
densidad de energia como ocurriria si el nimero de especies de hadrones fuera fijo. En efecto, en
tales teorias habra una temperatura maxima, un valor de la temperatura para el cual la densidad de
energia se haga infinita. Esto seria un limite superior tan insuperable como lo es el cero absoluto
como limite inferior. La idea de un maximo de temperatura en la fisica de los hadrones se debio
originalmente a R. Hagedorn, del laboratorio del CERN, de Ginebra, y ha sido desarrollada por
otros teoricos, entre ellos Kerson Huang del MIT y yo mismo. Hasta hay una estimacion bastante
precisa de cudl seria la temperatura maxima; es sorprendentemente baja: aproximadamente de unos



dos billones de grados Kelvin (2 x 1012 °K). Cuanto més nos acercamos al comienzo, la temperatura
se acercaria cada vez mas al maximo, y la variedad de tipos de hadrones presentes seria cada vez
mas rica. Sin embargo, aun en estas condiciones exdticas habria habido un comienzo, un tiempo de
densidad de energia infinita, aproximadamente un centésimo de segundo antes del primer fotograma
del capitulo 5.

Hay otra escuela de pensamiento mucho mas convencional, mas cercana a la intuicion ordinaria
que la «democracia nuclear», y en mi opinion también mas cercana a la verdad. Segun esta escuela,
no todas las particulas son iguales; algunas son realmente elementales, y todas las otras son meros
compuestos de las particulas elementales. Se piensa que las particulas elementales son el foton y
todos los leptones conocidos, pero ninguno de los hadrones conocidos. En cambio, se supone que los
hadrones estan compuestos de particulas mas fundamentales, llamadas «quarksy.

La version original de la teoria del quark se debi6o a Murray Gell-Mann e (independientemente) a
George Zweig, ambos del Instituto tecnoldgico de California. La imaginacion poética de los fisicos
teoricos no ha conocido freno en la busqueda de nombres para los diferentes géneros de quarks. Los
quarks se presentan en diferentes tipos, o «sabores», a los que se dan nombres como «arribay,
«abajoy», «extrafio» y «encantado». Ademas, cada «sabor» de quark puede tener tres distintos
«coloresy, que los tedricos de Estados Unidos habitualmente 1laman rojo, blanco y azul. El pequefio
grupo de fisicos tedricos de Pekin se ha adherido hace tiempo a una version de la teoria de los
quarks, pero los llaman «estratones» en vez de quarks, porque estas particulas representan un estrato
mas profundo de la realidad que los hadrones ordinarios.

Si la idea del quark es correcta, la fisica del Universo muy primitivo puede ser mas sencilla de lo
que se pensaba. Es posible inferir algo acerca de las fuerzas que actGian entre los quarks de su
distribucion espacial dentro de una particula nuclear, y esta distribucion puede ser determinada a su
vez (s1 el modelo del quark es verdadero) a partir de observaciones de colisiones de altas energias
entre electrones y particulas nucleares. De este modo, hace pocos afios un trabajo del Stanford Linear
Accelerator Center, del MIT, hallo6 que la fuerza entre los quarks parece desaparecer cuando los
quarks estan muy cerca unos de otros. Esto indicaria que, para una temperatura de varios billones de
grados Kelvin, los hadrones sencillamente se desmenuzarian en sus quarks constituyentes, asi como
los atomos se desmenuzan en electrones y niicleos a unos pocos miles de grados, y los nicleos se
desmenuzan en protones y neutrones a unos pocos miles de millones de grados. De acuerdo con este
cuadro, puede considerarse que en tiempos muy primitivos el Universo estaba constituido de fotones,
leptones, antileptones, quarks y antiquarks, todos ellos moviéndose esencialmente como particulas
libres, y cada especie de particula proporcionando otra especie de radiacion de cuerpo negro. Es
facil entonces calcular que debe haber habido un comienzo, un estado de densidad infinita y de
temperatura infinita, un centésimo de segundo antes del primer fotograma.

Estas ideas mas bien intuitivas han recibido recientemente un cimiento matematico mucho mas
firme. En 1973, tres jovenes teoricos, Hugh David Politzer de Harvard, David Gross y Frank Wilczek
de Princeton, han demostrado que, en una clase especial de teorias cuanticas de campo, las fuerzas
entre los quarks realmente se hacen mas débiles a medida que los quarks se acercan mas. (Las teorias
de esta clase son llamadas «teorias de medida no abeliana», por razones demasiado técnicas para



que podamos explicarlas aqui). Tales teorias tienen la notable propiedad de la «libertad asintotican:
a distancias asintOticamente cortas o energias asintoticamente elevadas, los quarks se comportan
como particulas libres. J. C. Collins y N. J. Perry de la Universidad de Cambridge hasta han
demostrado que, en toda teoria de la libertad asintdtica, las propiedades de un medio sometido a una
temperatura y una densidad suficientemente elevadas son esencialmente las mismas que si el medio
estuviese formado sélo por particulas libres. La libertad asintdtica de estas teorias de medida no
abeliana, pues, brinda una so6lida justificacion matemdatica para trazar un cuadro muy sencillo del
primer centésimo de segundo: el Universo estaba constituido por particulas elementales libres.

El modelo del quark funciona muy bien en una amplia variedad de aplicaciones. Los protones y
los neutrones se comportan realmente como si estuviesen formados por tres quarks, los mesones rho
por un quark y un antiquark, etcétera. Pero a pesar de este éxito, el modelo del quark presenta un gran
problema: aun con las mas altas energias que pueden alcanzarse en los aceleradores existentes, hasta
ahora ha sido imposible desmenuzar un hadrén en sus quarks componentes.

La misma imposibilidad de aislar quarks libres se presenta en cosmologia. Si los hadrones
realmente se desmenuzan en quarks libres en las condiciones de elevada temperatura que prevalecen
en el Universo primitivo, entonces cabe esperar la presencia de algunos quarks libres que hayan
subsistido hasta la época actual. El astrofisico soviético Ya. B. Zeldovich ha calculado que los
quarks libres residuales deben ser tan comunes en el Universo actual como los 4&tomos de oro. Es
innecesario decir que el oro no es abundante, pero una onza de oro es mucho mas facil de conseguir
que una onza de quarks.

El enigma de la inexistencia de quarks libres aislados es uno de los mas importantes problemas
que se le plantean a la fisica tedrica en la actualidad. Gross, Wilczek y yo mismo hemos sugerido que
la «libertad asintotica» brinda una explicacion posible. Si la fuerza de la interaccion entre dos quarks
disminuye a medida que se acercan, también aumenta a medida que se alejan. La energia necesaria
para separar un quark de los otros quarks en un hadron ordinario aumenta en proporcién a la
distancia, y parece que puede llegar a ser bastante grande como para crear nuevos pares quark-
antiquark a partir del vacio. Finalmente, se termina, no con varios quarks libres, sino con varios
hadrones ordinarios. Es exactamente como tratar de aislar un extremo de una cuerda: si se tira mucho,
la cuerda se romperd, pero el resultado final seran dos cuerdas, cada una con dos extremos. Los
quarks estaban suficientemente cerca en el Universo primitivo como para no sentir esas fuerzas, y
podian comportarse como particulas libres. Pero todo quark libre del Universo muy primitivo, a
medida que el Universo se expandid y se enfrio, debe haberse aniquilado con un antiquark o haber
hallado un lugar de reposo dentro de un protéon o un neutrén.

Esto basta en cuanto a las interacciones fuertes. Hay otros problemas que nos esperan a medida
que nos remontamos hasta el comienzo mismo.

Una consecuencia verdaderamente fascinante de las teorias modernas de las particulas
elementales, es que el Universo puede haber pasado por una transiciéon de fase, como el
congelamiento del agua cuando cae por debajo de los 273 °K (= 0° C). Esta transicion de fase esta
asociada, no con las interacciones fuertes, sino con la otra clase de interacciones de corto alcance de



la fisica de particulas, las interacciones debiles.

Las interacciones débiles son las causantes de ciertos procesos de desintegracion radiactiva,
como la desintegracion de un neutrén libre o, con mayor generalidad, de cualquier reaccion en la que
intervenga un neutrino. Como indica su nombre, las interacciones débiles son mucho mas debiles que
las interacciones electromagnéticas o las fuertes. Por ejemplo, en una colision entre un neutrino y un
electron a una energia de un millon de electronvoltios, la fuerza débil es aproximadamente un diez
millonésimo (1077) de la fuerza electromagnética entre dos electrones que chocan con la misma
energia.

Pese a la flojedad de las interacciones débiles, se piensa desde hace tiempo que puede haber una
relacion profunda entre la fuerza débil y la electromagnética. En 1967 propuse una teoria de campo
que unifica estas dos fuerzas, y Abdus Salam propuso otra, independientemente, en 1968. Esta teoria
predice una nueva clase de interacciones débiles, las llamadas corrientes neutras, cuya existencia fue
confirmada experimentalmente en 1973. Recibio apoyo adicional del descubrimiento, a partir de
1974, de toda una familia de nuevos hadrones. La idea fundamental de este tipo de teoria es que la
naturaleza tiene un grado muy alto de simetria, que relaciona las diversas particulas y las fuerzas,
pero queda oscurecida en los fenomenos fisicos ordinarios. Las teorias de campo usadas desde 1973
para describir las interacciones fuertes son del mismo tipo matematico (teorias de medida no
abeliana), y muchos fisicos creen ahora que las teorias de la medida pueden suministrar una base
unificada para comprender todas las fuerzas de la naturaleza: débiles, electromagnéticas, fuertes y
quiza las gravitacionales. Esta opinion se apoya en una propiedad de las teorias de la medida
unificadas que habia sido conjeturada por Salam y por mi, y fue probada en 1971 por Gerard’t Hooft
y Benjamin Lee: la contribucidon de los diagramas de Feynman complicados, aunque aparentemente
infinita, da resultados finitos para las tasas de todos los procesos fisicos.

Para los estudios sobre el Universo primitivo, el punto importante con respecto a las teorias de la
medida es que, como sefialaron en 1972 D. A. Kirzhnits y A. D. Linde, del Instituto de Fisica
Lebedev de Moscu, estas teorias muestran una transicion de fase, una especie de congelamiento, a
una «temperatura critica» de unos 3000 billones de grados (3 x 10! °K). A temperaturas inferiores a
la critica, el Universo fue como es ahora: las interacciones débiles eran débiles y de corto alcance. A
temperaturas superiores a la temperatura critica, la unidad esencial entre las interacciones débiles y
las electromagnéticas era manifiesta: las interacciones débiles obedecian al mismo género de ley de
la inversa del cuadrado que las interacciones electromagnéticas, y tenian aproximadamente la misma
fuerza.

La analogia con un vaso de agua que se hiela es aqui instructiva. Por encima del punto de
congelacion, el agua liquida muestra un alto grado de homogeneidad: la probabilidad de hallar una
molécula de agua en un punto del interior del vaso es exactamente igual que en cualquier otro punto.
Pero cuando el agua se congela, esta simetria entre diferentes puntos del espacio se pierde
parcialmente: el hielo forma un reticulado cristalino donde las moléculas de agua ocupan ciertas
posiciones regularmente espaciadas, y con una probabilidad casi cero de hallar moléculas de agua en
cualquier otra parte. Del, mismo modo, cuando el Universo se «congelo», al bajar la temperatura por
debajo de los 3000 millones de millones de grados, se perdi6 una simetria: no su homogeneidad



espacial, como en nuestro vaso de hielo, sino la simetria entre las interacciones debiles y las
electromagnéticas.

Tal vez sea posible llevar la analogia mas adelante aiin. Como todo el mundo sabe, cuando el
agua se congela, habitualmente no forma un cristal de hielo perfecto, sino algo mucho mas
complicado: un gran revoltijo de dominios cristalinos, separados por diversos tipos de
irregularidades del cristal. ;Se congeld también el Universo en dominios? ;Vivimos nosotros en uno
de tales dominios, en el cual la simetria entre las interacciones débiles y las electromagnéticas se ha
roto de una manera particular, y descubriremos con el tiempo otros dominios?

Hasta ahora nuestra imaginacién nos ha llevado hasta una temperatura de 3000 billones de
grados, y hemos tenido que abordar las interacciones fuertes, débiles y electromagnéticas. ;Qué
sucede con la otra gran clase de interacciones que conoce la fisica, las gravitacionales? La
gravitacion, desde luego, ha desempenado un papel importante en nuestra historia, porque controla la
relacion entre la densidad del Universo y su ritmo de expansion. Sin embargo, aiin no hemos hallado
que la gravedad tenga ningun efecto sobre las propiedades internas de ninguna parte del Universo
primitivo. Esto se debe a la extrema debilidad de la fuerza gravitacional; por ejemplo, la fuerza
gravitacional entre el electron y el proton en un atomo de hidrégeno es mas débil que la fuerza
eléctrica en 39 potencias de 10.

(Un ejemplo de la debilidad de la gravitacion en los procesos cosmoldgicos lo brindan los
procesos de la produccion de particulas en campos gravitacionales. Leonard Parker, de la
Universidad de Wisconsin, ha sefialado que los efectos de «marea» del campo gravitacional del
Universo habrian sido bastante grandes, 1072* segundos después del comienzo, como para producir
pares de particula-antiparticula a partir del espacio vacio. Sin embargo, la gravitacion era aun tan
débil a estas temperaturas que el nimero de particulas producido de este modo hizo una contribucion

despreciable a la cantidad de particulas ya presentes en equilibrio térmico).

Sin embargo, podemos al menos imaginar un tiempo en que las fuerzas gravitacionales fueran tan
fuertes como las interacciones nucleares fuertes a las que nos hemos referido. Los campos
gravitacionales no se generan solamente por masas de particulas, sino por todas las formas de
energia. La Tierra se desplaza alrededor del Sol un poco mas velozmente de lo que lo haria si el Sol
no fuera caliente, porque la energia del calor del Sol se suma a la fuente de su gravitacion. A
temperaturas superelevadas, las energias de las particulas en equilibrio térmico pueden llegar a ser
tan grandes que las fuerzas gravitacionales entre ellas sean tan fuertes como cualesquiera otras
fuerzas. Podemos calcular que este estado de cosas se alcanzo cuando la temperatura fue de cien

millones de millones de millones de millones de millones de grados (1032 °K).

A esta temperatura pasaria todo género de extrafias cosas. No solamente las fuerzas
gravitacionales habrian sido fuertes y la produccion de particulas por campos gravitacionales
copiosa, sino que la idea misma de «particula» no habria tenido atin ningiin sentido.

El «horizontey, la distancia desde mas alla de la cual es imposible haber recibido ninguna sefial
(véase p. 44), habria sido en ese tiempo mas cercano que una longitud de onda de una particula tipica
en equilibrio térmico. Hablando vagamente, jcada particula seria casi tan grande como el Universo



observable!

No sabemos aun lo suficiente sobre la naturaleza cuantica de la gravitacion ni siquiera para
especular inteligentemente acerca de la historia del Universo anterior a este tiempo. Podemos hacer
una tosca estimacion de que la temperatura de 1032 °K se alcanzo unos 10 segundos después del
comienzo, pero realmente no esta claro que tal estimacion tenga algln significado. Asi, cualesquiera
que sean los otros velos que podamos levantar, hay uno concerniente a la temperatura de 102 ° K que
aun oscurece nuestra vision de los tiempos primigenios.

Sin embargo, ninguna de estas incertidumbres afecta mucho a la astronomia de 1976. El quid es
que durante todo el primer segundo el Universo presumiblemente estuvo en un estado de equilibrio
térmico, en el que las cantidades y las distribuciones de todas las particulas, incluidos los neutrinos,
estaban determinadas por las leyes de la mecanica estadistica, y no por los detalles de su historia
anterior. Cuando medimos la abundancia actual del helio, o la radiacion de microondas o aun los
neutrinos, estamos observando las reliquias del estado de equilibrio térmico que terminé al final del
primer segundo. Hasta donde llega nuestro conocimiento, nada de lo que podamos observar hoy
depende de la historia del Universo anterior a esa €época. (En particular, nada de lo que podamos
observar ahora depende de si el Universo fue isotropo y homogéneo antes del primer segundo,
excepto quiza la misma proporcion entre fotones y particulas nucleares). Es como si se preparara con
gran cuidado una cena —con los ingredientes mas frescos, las especias mas cuidadosamente
elegidas, los vinos mas finos— y luego se arrojara todo a una gran olla para que hirviese durante
algunas horas. Seria dificil, aun para el comensal de mejor gusto, saber qué se iba a servir.

Hay una posible excepcion. El fenomeno de la gravitacion, como el del electromagnetismo, puede
manifestarse tanto en forma de ondas como en la forma mas familiar de una accion esttica a
distancia. Dos electrones en reposo se rechazaran uno a otro con una fuerza eléctrica estatica que
depende de la distancia entre ellos, pero si meneamos un electron de un lado a otro, el otro electron
no sentird ningin cambio en la fuerza que actiia sobre ¢l hasta que haya tiempo para que las
variaciones en la separacion sean transmitidas por una onda electromagnética que vaya de una
particula a la otra. Ni qué decir tiene que estas ondas se desplazan a la velocidad de la luz, ellas son
luz, aunque no necesariamente luz visible. Del mismo modo, si un gigante imprudente meneara el Sol
de uno a otro lado, en la Tierra no sentiriamos el efecto hasta pasados ocho minutos, el tiempo
necesario para que una onda viaje a la velocidad de la luz del Sol a la Tierra. No es una onda de luz,
una onda de campos eléctricos y magnéticos oscilantes, sino una onda gravitacional, en la cual la
oscilacion reside en los campos gravitacionales. Como en el caso de las ondas electromagnéticas,
agrupamos las ondas gravitacionales de todas las longitudes de onda bajo el término «radiacion
gravitacionaly.

La radiacion gravitacional interacciona con la materia mucho mas débilmente que la radiacion
electromagnética, y aun que los neutrinos. (Por esta razon, aunque tenemos una razonable confianza
en los fundamentos tedricos de la existencia de radiacion gravitacional, hasta ahora han fracasado los
mas denodados esfuerzos para detectar ondas gravitacionales de cualquier fuente). La radiacion
gravitacional, pues, habria salido del equilibrio térmico con los otros componentes del Universo muy



pronto, cuando la temperatura fue de aproximadamente 1032 °K. Desde entonces, la temperatura
efectiva de la radiacion gravitacional sencillamente ha disminuido en proporcion inversa al tamafio
del Universo. Se trata de la misma ley de decrecimiento que obedece la temperatura del resto del
contenido del Universo, so6lo que el aniquilamiento de quarks y antiquarks y de leptones y
antileptones ha calentado el resto del Universo pero no la radiacion gravitacional. Por lo tanto, el
Universo actual debe estar lleno de radiacidon gravitacional a una temperatura similar, aunque un
poco menor, que la de los neutrinos o fotones, tal vez alrededor de 1 °K. La deteccion de esta
radiacion supondria una observacion directa del mas antiguo momento en la historia del Universo
que puede ser considerado por la fisica teorica actual. Desafortunadamente, no parece haber la
menor posibilidad de detectar un fondo de 1 °K de radiacion gravitacional en un futuro previsible.

Con la ayuda de mucha teoria altamente especulativa, hemos podido extrapolar la historia del
Universo hacia atrds en el tiempo, hasta un momento de densidad infinita. Pero esto nos deja
insatisfechos. Naturalmente, queremos saber qué¢ hubo antes de este momento, antes de que el
Universo comenzara a expandirse y enfriarse.

Una posibilidad es que nunca hubiese realmente un estado de densidad infinita. La actual
expansion del Universo puede haber comenzado al final de una edad previa de contraccion en que la
densidad del Universo tuviese un valor muy elevado pero finito. Diré algo mas sobre esta
posibilidad en el capitulo siguiente.

Pero aunque no lo sabemos de cierto, es al menos logicamente posible que haya habido un
comienzo y que el tiempo mismo no tuviera ningln significado antes de ese momento. Todos estamos
habituados a la idea de un cero absoluto de la temperatura. Es imposible enfriar nada por debajo de
—273, 16 °C, no porque sea ni porque nadie haya concebido un refrigerador suficientemente
ingenioso, sino porque las temperaturas inferiores al cero absoluto no tienen ningun significado: no
puede haber menos calor que ningun calor en absoluto. De igual modo, tal vez tengamos que
acostumbrarnos a la idea de un cero absoluto en el tiempo: un momento en el pasado mas alla del
cual sea imposible en principio rastrear ninguna cadena de causas y efectos. La cuestion no esta
resuelta, y puede quedar siempre sin resolver.

Para mi, lo mas satisfactorio que ha resultado de estas especulaciones sobre el Universo muy
primitivo es la posible semejanza entre la historia del Universo y su estructura logica. La naturaleza
nos presenta una gran diversidad de tipos de particulas y tipos de interacciones. Sin embargo, hemos
aprendido a mirar mas alla de esta diversidad, a tratar de ver las diversas particulas e interacciones
como aspectos de una sola teoria de campo de medida unificada. El actual Universo es tan frio que
las simetrias entre las diferentes particulas e interacciones han quedado oscurecidas por una especie
de congelacion; no son manifiestas en los fendmenos ordinarios, sino que tienen que ser expresadas
matematicamente, en nuestras teorias de campo de medida. Lo que ahora sabemos por la matematica
lo logré en el Universo muy primitivo el calor: los fenomenos exhibian directamente la simplicidad
esencial de la naturaleza. Pero nadie estaba alli para verlo.



Capitulo 8
EPILOGO: LA PERSPECTIVA FUTURA

El Universo ciertamente seguird expandiéndose por un tiempo. En cuanto a su destino posterior, el
modelo corriente hace una profecia equivoca: todo depende de que la densidad cosmica sea menor o
mayor que un cierto valor critico.

Como vimos en el capitulo 2, si la densidad cosmica es menor que la densidad critica, entonces
el Universo es de extension infinita y seguird expandiéndose eternamente. Nuestros descendientes, si
los tenemos, verdn llegar lentamente a su fin todas las reacciones termonucleares, dejando tras de si
diversas especies de residuos: estrellas enanas negras, estrellas neutronicas y quizas agujeros negros.
Los planetas quiza continllen en Orbita, disminuyendo un poco su ritmo a medida que irradien ondas
gravitacionales pero sin llegar nunca al reposo en un tiempo finito. Los fondos cosmicos de radiacion
y de neutrinos seguirdn reduciendo su temperatura en proporcion inversa al tamafo del Universo,
pero nunca faltaran; aun ahora apenas podemos detectar el fondo de radiacion de microondas de 3 °K

En cambio, si la densidad cosmica es mayor que el valor critico, entonces el Universo es finito y
su expansion cesara alguna vez, dando origen a una contraccion acelerada. Por ejemplo, si la
densidad coésmica es el doble del valor critico, y si el actual valor corriente de la constante de
Hubble (15 kilémetros por segundo por milléon de afos-luz) es correcto, entonces el Universo tiene
ahora 10 000 millones de afios; seguira expandiéndose por otros 50 000 millones de afios y luego
comenzara a contraerse. (Véase la figura 4). El tiempo de la contraccion es el mismo que el de la
expansion: después de 50 000 millones de afios el Universo tendrd su tamafio actual, y después de
otros 10 000 millones de afios se acercard a un singular, estado de densidad infinita.

Al menos durante la primera parte de la fase de contraccion, los astronomos (si los hay) podran
divertirse observando tanto corrimientos hacia el rojo como corrimientos hacia el azul. La luz de las
galaxias cercanas habré sido emitida en un tiempo en que el Universo era mayor que cuando la luz
sea observada, de modo que, cuando esto ocurra, la luz parecerd desplazada hacia el extremo de las
longitudes de onda cortas del espectro, esto es, hacia el azul. Por otro lado, la luz de los objetos muy
distantes habra sido emitida en un tiempo en que el Universo se hallaba atn en las primeras etapas de
su expansion, cuando el Universo era menor que en el momento en el cual se observe la luz, de
manera que esta luz parecerd desplazada hacia el extremo de las longitudes de onda largas del



espectro, es decir, hacia el rojo.

La temperatura de los fondos cosmicos de fotones y neutrinos disminuird y luego aumentara a
medida que el Universo se expanda y luego se contraiga, siempre en proporcion inversa al tamafio
del Universo. Si la densidad cosmica es ahora el doble de su valor critico, nuestros calculos
muestran que el Universo, en su maxima dilatacidn, sera el doble de grande que en la actualidad, de
manera que la temperatura del fondo de microondas serd exactamente la mitad de su valor presente
de 3 °K, o sea de 1,5 °K. Luego, cuando el Universo empiece a contraerse, la temperatura comenzara
a elevarse.

Al principio no habrd motivo de alarma: durante miles de millones de afios el fondo de radiacion
serd tan frio que costard un gran esfuerzo detectarlo. Pero cuando el Universo se haya contraido a un
centésimo de su tamafio actual, el fondo de radiaciéon empezard a dominar el cielo: el cielo nocturno
serd tan calido (300 °K) como el cielo actual durante el dia. Setenta millones de afios mas tarde el
Universo se habra, contraido otras diez veces, y nuestros herederos y descendientes (si los hay)
hallaran el cielo intolerablemente brillante. Las moléculas de las atmosferas planetarias y estelares y
del espacio interestelar comenzaran a disociarse en su atomos componentes, y los atomos se
disolveran en electrones libres y nicleos atomicos. Después de otros 700 000 afos, la temperatura
cosmica sera de diez millones de grados; entonces las mismas estrellas y los planetas se disolveran
en una sopa cosmica de radiacidn, electrones y nicleos. La temperatura se elevara hasta diez mil
millones de grados en otros 22 dias. Los nucleos comenzaran a desmenuzarse en sus protones y
neutrones constituyentes, deshaciendo toda la obra de la nucleosintesis estelar y cosmoldgica. Poco
después, empezard la creacion de electrones y positrones en gran nimero en los choques entre
fotones, y el fondo cosmico de neutrinos y antineutrinos recuperara la comunion térmica con el resto
del Universo.

(Podemos realmente llevar esta triste historia hasta el fin, hasta un estado de temperatura y
densidad infinitas? ;Se detiene realmente el tiempo tres minutos después de que la temperatura llegue
a mil millones de grados? Obviamente, no podemos estar seguros. Todas las incertidumbres que
encontramos en el capitulo anterior al tratar de explorar el primer centésimo de segundo vuelven a
acosarnos cuando consideramos el ultimo centésimo de segundo. Sobre todo, el Universo entero debe
ser descrito en el lenguaje de la mecéanica cudntica a temperaturas superiores a los cien millones de
millones de millones de millones de millones de grados (10°? °K), y nadie tiene idea de lo que
ocurre entonces. Por otro lado, si el Universo no es realmente isoétropo y homogéneo (véase el final
del capitulo 5), entonces toda nuestra historia puede perder su validez mucho antes de que tengamos
que abordar los problemas de la cosmologia cuantica.

De estas incertidumbres, algunos cosmologos derivan una especie de esperanza. Puede ser que el
Universo experimente una suerte de «rebote» cosmico y comience a expandirse nuevamente. En el
Edda, después de la batalla final de los dioses y los gigantes en Ragnorak, la Tierra es destruida por
el fuego y el agua, pero el agua retrocede, los hijos de Thor suben del Infierno llevando el martillo de
su padre y todo el mundo comienza una vez mas. Pero si el Universo vuelve a expandirse, su
expansion llegara a detenerse nuevamente y serd seguida de otra contraccion, que terminara en otro
Ragnorak cosmico, seguido por un nuevo rebote, y asi eternamente.



Si éste es nuestro futuro, presumiblemente también fue nuestro pasado. El actual Universo en
expansion solo seria la fase siguiente a la ultima contraccion y rebote. (En verdad, en su articulo de
1965 sobre el fondo de radiacion cosmica de microondas, Dicke, Peebles, Roll y Wilkinson suponian
que habia habido una anterior fase completa de expansion y contraccion cosmicas, y sostenian que el
Universo debe haberse contraido lo suficiente para elevar la temperatura al menos a diez mil
millones de grados para romper los elementos pesados que se habian formado en la fase anterior). Si
miramos para atras, podemos imaginar un ciclo interminable de expansion y contraccidén que se
extienden al pasado infinito, sin comienzo alguno.

Algunos cosmologos se sienten filosoficamente atraidos por el modelo de las oscilaciones,
especialmente porque, como el modelo del estado estable, evita bien el problema del Génesis. Sin
embargo, plantea una seria dificultad teérica. En cada ciclo la razon de los fotones a las particulas
nucleares (o0, mas precisamente, la entropia por particula nuclear) aumenta ligeramente por una
especie de friccion (llamada «viscosidad de volumen») a medida que el Universo se expande y
contrae. Segin nuestro conocimiento, el Universo comenzaria entonces cada nuevo ciclo con una
proporcion ligeramente mayor de fotones a particulas nucleares. Ahora esta proporcion es grande
pero no infinita, de modo que es dificil comprender coémo el Universo pueda haber experimentado
antes un numero infinito de ciclos.

Sin embargo, todos estos problemas pueden resolverse, y sea cual fuere el modelo cosmologico
correcto, no podemos hallar mucho consuelo en ninguno de ellos. Para los seres humanos, es casi
irresistible el creer que tenemos alguna relacion especial con el Universo, que la vida humana no es
solamente el resultado mas o menos absurdo de una cadena de accidentes que se remonta a los tres
primeros minutos, sino que de algin modo formdbamos parte de ¢l desde el comienzo. Mientras
escribo estas lineas, viajo en un avion a diez mil metros de altura, por sobre Wyoming, en viaje de
vuelta de San Francisco a Boston. Debajo, la Tierra parece muy suave y confortable, salpicada de
vaporosas nubes, con nieve que adquiere una tonalidad rosada a medida que el sol se pone y caminos
que se extienden en linea recta por el campo de una ciudad a otra. Es dificil darse cuenta de que todo
esto so0lo es una mindscula parte de un universo abrumadoramente hostil. Aun mas dificil es
comprender que este Universo actual ha evolucionado desde una condicion primitiva inefablemente
extrafia, y tiene ante si una futura extincion en el frio eterno o el calor intolerable. Cuanto mas
comprensible parece el Universo, tanto mas sin sentido parece también.

Pero si no hay alivio en los frutos de nuestra investigacion, hay al menos algin consuelo en la
investigacion misma. Los hombres no se contentan con consolarse mediante cuentos de dioses y
gigantes, o limitando sus pensamientos a los asuntos cotidianos de la vida. También construyen
telescopios, satélites y aceleradores, y se sientan en sus escritorios durante horas interminables
tratando de discernir el significado de los datos que retinen. El esfuerzo para comprender el Universo
es una de las pocas cosas que eleva la vida humana por sobre el nivel de la farsa y le imprime algo
de la elevacion de la tragedia.



TasLA 1.- Propiedades de algunas particulas elementales

Energia Temperatura

enreposo  umbral Numero Vida
(millén de (mil efectivo media
electron millones de especies (segundos)
Particula Simbolo voltios) de grados K)
Foton Y 0 0 1xX2x1=2 estable
o] Neutrinos  ve . 0 0 2 x1x7/8=7/4  estable
5 Uy Uy 0 0 2 x1x7/8=7/4  estable
ol Electrén e* 0,5110 5930 2 x2 x7/8=7/2 2,197 x10°
—LL Muon W, u" 105,66 1.226,2 2 X2 %x7/8=7/2 2,60x 108
o[ MesonesPi  m 134,96 15662 1 x1x1=1 0,8 x 107
5 m,m 139,57 1.619,7 2 X1 x1=2 2,60 x 108
S| Protén pp 93826 10888 2 x2 x7/8=7/2  estable
L | Neutron n, N 939,55 10.903 2 X2 X7/8=7/2 920

Propiedades de algunas particulas elementales. La «energia en reposo» es la energia que se obtendria si se convirtiera toda la
masa de la particula en energia. La «temperatura umbral» es la energia en reposo dividida por la constante de Boltzmann; es la
temperatura por encima de la cual puede crearse una particula a partir de la radiacion térmica. El «nfimero efectivo de especies» es la
contribucion relativa de cada tipo de particula a la energia, la presion y la entropia totales, a temperaturas muy superiores a la umbral.
Este numero estd expresado como el producto de tres factores: el primero es 2 6 1 segiin que la particula tenga o no una antiparticula
distinta; el segundo factor es el nimero de orientaciones posibles del spin de la particula; el Gltimo factor es 7/8 6 1 seglin que la particula
obedezca o no al principio de exclusion de Pauli. La «vida media» es el promedio de tiempo que la particula sobrevive antes de sufrir una

desintegracion radiactiva en otras particulas.

TaBLA 2.- Propiedades de algunos tipos de radiacion

Longitud de Energia del Temperatura del
onda (centime- fotén (ele- cuerpo negro
tros) ctronvoltios) (grados Kelvin)
Radio (hastaVHF) >10 < 0,00001 <0,03
Microondas 0,01a10 0,00001 a 0,01 0,03a30
Infrarrojos 0,0001 a 0,01 0,01al1 30a 3.000
Visible 2x10°a10* 1a6 3.000 a 15.000
Ultravioleta 107a2x10° 6a 1.000 15.000 a 3.000.000
Rayos X 10°a 107 1.000 a 100.000 3x10°a3x 108

Rayos gamma <10°

> 100.000

>3 %108




Propiedades de algunos tipos de radiacion. Cada tipo de radiacion se caracteriza por cierta gama de longitudes de onda, dadas
aqui en centimetros. Correspondiente a esta gama de longitudes de onda, hay una gama de energias de los fotones, dadas aqui en
electronvoltios. La «temperatura de cuerpo negro» es la temperatura a la cual la radiacion de cuerpo negro tendria la mayor parte de su
energia concentrada cerca de las longitudes de onda dadas; esta temperatura esta dada aqui en grados Kelvin. (Por ejemplo, la longitud
de onda en la cual Penzias y Wilson trabajaban al descubrir el fondo de radiacion cosmica era 7,35 cm, de modo que se trataba de una
radiacion de microondas; la energia fotonica liberada cuando un nucleo sufre una transmutacion radiactiva es, tipicamente, de un millon
de electronvoltios, de modo que es un rayo gamma; y la superficie del Sol se halla a una temperatura de 5800 °K, por lo que emite luz
visible). Por supuesto, las divisiones entre los diferentes tipos de radiacién no son absolutamente precisas, y no hay un acuerdo universal
sobre las diversas gamas de longitudes de onda.



GLOSARIO

DROMEDA, NEBULOSA DE: La gran galaxia mas cercana a la nuestra. Es una espiral que contiene

aproximadamente 3 x 10! masas solares. Se halla registrada como M31 en el catalogo de Messier y
como NGC 224 en el «New General Catalogy.

astrRoM, UNIDAD: Un cienmillonésimo de centimetro (1078 cm). Se la indica por A. Las dimensiones
atomicas tipicas son de unos pocos angstroms; las longitudes de onda tipicas de la luz visible son
unos miles de angstroms.

tiparTicuLa: Una particula que tiene la misma masa y spin que otra, e iguales carga eléctrica, nimero
baridnico, nimero leptonico, etc. pero de signo opuesto. Para cada particula hay una antiparticula
correspondiente, con excepcion de las particulas puramente neutras, como el foton y el meson n°, que
son sus propias antiparticulas. El antineutrino es la antiparticula del neutrino; el antiproton, la del
proton, etc. La antimateria consiste en antiprotones, antineutrones y antielectrones, o positrones.

o-Luz: La distancia que un rayo de luz atraviesa en un afio, igual a 9,4605 billones de kilémetros.

rioNes: Una clase de particulas de interacciones fuertes que incluye a los neutrones, los protones y a
los hadrones inestables llamados hiperones. El nimero baridnico es el numero total de bariones
presentes en un sistema, menos el namero total de antibariones.

LTZMANN, CONSTANTE DE: La constante fundamental de la mecanica estadistica, que relaciona la escala de
temperatura con unidades de energia. Habitualmente se la designa por k o k. Es igual a 1,3806 X

1071¢ ergios por grado Kelvin 6 0,00 008 617 electronvoltios por grado Kelvin,

st ESTELARES, oBJETOS: Una clase de objetos astrondmicos de apariencia estelar y muy pequefio tamafio
angular, pero con grandes corrimientos al rojo. A veces se los llama quasars, o, cuando son intensas
fuentes de radio, fuentes casi estelares. Se desconoce su verdadera naturaleza.

rEIDAS, VARIABLES: Estrellas variables brillantes, que poseen una definida relacion entre la luminosidad
absoluta, el periodo de variabilidad y el color. Asi llamadas por la estrella & Cephei de la
constelacion Cepheus («el rey»). Son usadas como indicadoras de distancias para las galaxias
relativamente cercanas.

wWoaGeno: El compuesto quimico CN, formado por carbono y nitrogeno. Se lo encuentra en el espacio
interestelar por la absorcion de la luz visible.



NSERVACION, LEY DE: Una ley segin la cual el valor total de cierta magnitud no cambia en ninguna
reaccion.

RRIMIENTO AL AzUL: Es el corrimiento de las lineas espectrales hacia las longitudes de onda cortas,
causado por el efecto Doppler de una fuente que se esta aproximando.

RRIMIENTO AL ROJO: El corrimiento de las lineas espectrales hacia las longitudes de onda mas largas,
causado por el efecto Doppler de una fuente que se aleja. En cosmologia, indica el corrimiento
observado de las lineas espectrales de cuerpos astrondémicos distantes hacia las longitudes de onda
largas. Es expresado como un aumento proporcional en la longitud de onda y se lo denota por z.

smicos, ravos: Particulas cargadas de elevada energia que penetran en la atmésfera terrestre desde el
espacio exterior.

sMOLOGICA, CONSTANTE: Término agregado en 1917 por Einstein a sus ecuaciones del campo gravitatorio.
Tal término expresaria una repulsion a distancias muy grandes, y seria necesario en un universo
estatico para contrarrestar la atraccion debida a la gravitacion. No hay ninguna razén en la actualidad
para suponer la existencia de una constante cosmologica.

smoLoaico, priNcIPio: La hipdtesis de que el Universo es isotropo y homogéneo.

Antica, MECANICA: Teoria fisica fundamental elaborada en el decenio de 1920-1930 para reemplazar a
la mecanica clasica. En la mecanica cuantica las ondas y las particulas son dos aspectos de la misma
entidad subyacente. La particula asociada a una onda determinada es su cuanto. Asimismo, los
estados de sistemas ligados, como los 4&tomos o las moléculas, s6lo ocupan ciertos niveles de energia
discretos; se dice que la energia est4 cuantizada.

ERPO NEGRO, RADIACION DEL: Radiacidn con la misma densidad de energia en cada gama de longitudes de
onda que la radiacién emitida por un cuerpo caliente totalmente absorbente. La radiacién de
cualquier estado de equilibrio térmico es radiacion de cuerpo negro.

CELERACION, PARAMETRO DE: NUmero que caracteriza la proporcion en que se esta retardando la velocidad
a que se alejan las galaxias distantes.

MOCRACIANUCLEAR: La teoria segun la cual todos los hadrones son igualmente fundamentales.

nsipap: La cantidad de cualquier magnitud por unidad de volumen. La densidad de masa es la masa
por unidad de volumen; a menudo se la llama sencillamente «la densidad». La densidad de energia es
la energia por unidad de volumen; la densidad numérica o densidad de particulas es el nimero de
particulas por unidad de volumen.

nsipaD criTica: La densidad minima de masa cosmica actual para que la expansion del Universo llegue
a detenerse y sea sucedida por una contraccion. Si la densidad coésmica supera la densidad critica, el
Universo es espacialmente finito.

uterio Un 1s6tropo pesado del hidrogeno, H2 Los nicleos de deuterio, llamados deuterones, consisten
en un proton y un neutron.

ppLER, EFECTO: Cambio de frecuencia de una sefial causado por el movimiento relativo de la fuente y el



receptor.

:cTrON: La mas ligera particula elemental con masa. Todas las propiedades quimicas de los dtomos y
las moléculas estan determinadas por las interacciones eléctricas de los electrones entre si y con los
nucleos atomicos.

:ctronvorTio: Una unidad de energia, conveniente en fisica atdmica, igual a la energia que adquiere un
electron al pasar por una diferencia de potencial de un voltio. Es igual a 1,60 219 x 107!2 ergios.

tropia: Una magnitud fundamental de la mecénica estadistica, relacionada con el grado de desorden de
un sistema fisico. La entropia se conserva en todo proceso en el cual se mantiene continuamente el
equilibrio térmico. La segunda ley de la termodindmica dice que la entropia total nunca disminuye en
ninguna reaccion.

uiLisrio TERMIcO: Un estado en el cual las tasas a las cuales las particulas entran en una gama dada de
velocidades, spins, etc., compensan exactamente las tasas a las cuales los abandonan. Si no se lo
perturba durante un tiempo suficientemente largo, todo sistema fisico llega finalmente a un estado de
equilibrio térmico.

si0: La unidad de energia en el sistema cegesimal (centimetro-gramo-segundo). La energia cinética de
una masa de un gramo que se desplaza a un centimetro por segundo es de medio ergio.

"ADO ESTABLE TEORiA DEL: Teoria cosmologica elaborada por Bondi, Gold y Hoyle, en la cual las
propiedades medias del Universo nunca cambian con el tiempo; a medida que el Universo se
expande, se crea continuamente nueva materia que mantiene constante la densidad.

"RUCTURA FINA, CONSTANTE DE: Constante numeérica fundamental de la fisica atdmica y la electrodindmica
cuantica, definida como el cuadrado de la carga del electron dividido por el producto de la constante
de Planck por la velocidad de la luz. Se la designa por: x. Es igual a 1/137,036.

YNMAN, DIAGRAMAS DE: Diagramas que simbolizan diversas contribuciones a la tasa de una reaccion de
particulas elementales.

ron: En la teoria cuantica de la radiacion, la particula asociada a una onda de luz. Se lo simboliza por
y.
ecuencia: La tasa a la cual las crestas de cualquier especie de ondas pasan por un punto dado. Es igual

a la velocidad de la onda dividida por la longitud de onda. Se la mide en ciclos por segundo, o
«hertzy.

(EDMANN, MODELO DE: Es €l modelo matematico de la estructura de espacio-tiempo del Universo, basado
en la relatividad general (sin una constante cosmologica) y el principio cosmoldgico.

raxia: Un gran camulo de estrellas unidas gravitacionalmente, que puede contener hasta 1012 masas
solares. Nuestra galaxia es llamada a veces «la Galaxia». Suele clasificarse a las galaxias, segin su
forma, en elipticas, espirales, espirales barradas e irregulares.

Laxias tipicas: Usamos aqui esta denominacidn para referirnos a las galaxias que no tienen ninguna



velocidad peculiar, y por ende solo se mueven siguiendo el flujo general de la materia producido por
la expansion del Universo. El mismo sentido damos aqui a particula tipica 'y a observador tipico.

RAN EXPLOSION», COSMOLOGIA DE LA: Teoria segun la cual la expansion del Universo comenzd en un tiempo
finito en el pasado, a partir de un estado de densidad y presion enormes.

AvITACIONALES, ONDAS: Ondas del campo gravitacional, andlogas a las ondas de luz en el campo
electromagnético. Las ondas gravitacionales se desplazan a la misma velocidad que las ondas
luminosas, o sea a 299 792 kilometros por segundo. No hay ninguna prueba experimental
universalmente aceptada de las ondas gravitacionales, pero su existencia es un requisito de la
relatividad general, y no ha sido puesta en duda seriamente. El cuanto de la radiacion gravitacional,
analogo al foton, es llamado el graviton.

proN: Toda particula que interviene en la interaccion fuerte. Los hadrones se dividen en bariones
(como el neutrén y el protdn), que obedecen al principio de exclusion de Pauli, y los mesones, que no
responden a tal principio.

uo: Bl segundo elemento quimico mas ligero, y también el segundo en abundancia. Hay dos is6topos
estables del helio: el nucleo de He4 contiene dos protones y dos neutrones, mientras que el nicleo de
He3 contiene dos protones y un neutron. Los atomos de helio tienen dos electrones fuera del nucleo.

rRoGeno: El elemento quimico mas liviano y mas abundante. El nucleo del hidrégeno ordinario
consiste en un solo proton. Hay también dos is6topos pesados, el deuterio y el tritio. Los dtomos de
cualquier especie de hidrogeno consisten en un solo proton y un solo electron; en los 1ones hidrogeno
positivos falta el electron.

moGeNEDAD: La supuesta propiedad del Universo de presentar el mismo aspecto en un tiempo dado
para todos los observadores tipicos, dondequiera que estén situados.

BBLE, LEY DE: La relacion de proporcionalidad entre la velocidad de alejamiento de las galaxias
moderadamente distantes y su distancia. La constante de Hubble es la razon de la velocidad a la
distancia en esta relacion y se la designa por H o H,,.

"RARROJA, RADIACION: Ondas electromagnéticas con longitudes de onda de 0,0001 cma 0,01 cm (de diez
mil a un millén de Angstroms), intermedias entre la luz visible y la radiacion de microondas. Los
cuerpos a la temperatura ambiente irradian principalmente en el infrarrojo.

"eraccionNes DeBILEs: Una de las cuatro clases generales de interacciones de particulas elementales. A las
energias ordinarias, las interacciones débiles son mucho mas débiles que las electromagnéticas o las
interacciones fuertes, aunque mucho mas fuertes que la gravitacion. Las interacciones débiles causan
las desintegraciones relativamente lentas de particulas como el neutron y el mudn, y todas las
relaciones en las que intervienen neutrinos. Estd ahora muy difundida la creencia de que las
interacciones débiles, las electromagnéticas y las interacciones fuertes son manifestaciones de una
sencilla teoria de campo de medida unificada subyacente.

"ErACCIONES FUERTES: La mas intensa de las cuatro clases generales de interacciones de particulas
elementales. Causan las fuerzas nucleares que mantienen a los protones y los neutrones en los niicleos



atomicos. Las interacciones fuertes solo afectan a los hadrones, no a los leptones o los fotones.

itropia: La supuesta propiedad del Universo de presentar el mismo aspecto en todas las direcciones a
un observador tipico.

s, Masa DE: La masa minima para la cual la atraccion gravitacional puede superar la presion interna y
originar un sistema unido gravitacionalmente. Se la designa por M;j.

win: Escala de temperatura similar a la escala centigrada, pero en la cual el cero de temperaturas es

el cero absoluto, y no el punto de fusidn del hielo, Este ultimo, a una presion de una atmésfera, esta a
273,15 °K.

ton: Clase de particulas que no responden a las interacciones fuertes, y que incluye al electron, el
muon y el neutrino. El nimero leptdnico es el nimero total de leptones presentes en un sistema,
menos el namero total de antileptones.

ierTAD ASINTOTICA En algunas teorias de campo de las interacciones fuertes, la propiedad segin la cual
las fuerzas son cada vez mas débiles cuanto mas cortas sean las distancias.

NGiTub DE oNpA: En todo tipo de onda, la distancia entre las crestas. Con respecto a las ondas
electromagnéticas, la longitud de onda puede ser definida como la distancia entre puntos en los
cuales todo componente del vector de campo eléctrico o magnético adquiere su valor maximo. Se la
designa por A.

MINOSIDAD ABSOLUTA: La energia total emitida por unidad de tiempo por un cuerpo astronémico.

IMINOSIDAD APARENTE: La energia total por unidad de tiempo y por unidad de superficie receptora
proveniente de un cuerpo astrondémico.

z, veLociDAD DE LA: La constante fundamental de la relatividad especial, igual a 299 729 kilémetros por
segundo. Se la indica por c. Todas las particulas de masa cero, como los fotones, los neutrinos o los
gravitones, se desplazan a la velocidad de la luz. Las particulas materiales se acercan a la velocidad
de la luz cuando sus energias son muy grandes en comparacion con la energia en reposo de su masa,

mcz.

DIDA, TEORIAS DE LA: Una clase de teorias de campo actualmente sometidas a intenso estudio como
posibles teorias de las interacciones débiles, electromagnéticas y fuertes. Tales teorias son
invariantes con respecto a una transformacion simétrica, cuyo efecto varia de un punto a otro en el
espacio-tiempo.

son pr: E1 hadron de menor masa. Hay tres variedades de ellos: una particula con carga positiva (n"),

su antiparticula de carga negativa (n ) y una particula neutra un poco mas ligera (n°). A veces se los
llama piones.

sonrHO Uno de los muchos hadrones sumamente inestables. Se desintegra en dos mesones pi, con una

vida media de 4,4 x 107%* segundos mesones: Una clase de particulas de interacciones fuertes, que
incluye los mesones pi, los mesones K, los mesones rho, etc., con nimero bariénico cero.



issier, NUMEROS DE: El niimero de catdlogo de diversas nebulosas y cimulos estelares en la lista de
Charles Messier. Habitualmente se abrevia M... Por ejemplo, la nebulosa de Andrémeda es M31.

CROCNDAS, RADIACION DE: Ondas electromagnéticas con longitudes de ondas comprendidas en 0,01 cmy
10 cm, intermedias entre las ondas de radio de frecuencias muy altas y la radiacion infrarroja. Los
cuerpos con temperaturas de unos pocos grados Kelvin irradian principalmente en la banda de
microondas.

wwimiento Propio: El cambio de posicion en el cielo de cuerpos astrondmicos causado por su
movimiento perpendicular a la visual. Habitualmente se lo mide en segundos de arco por afio.

JON: Particula elemental inestable de carga negativa, similar al electron, pero 207 veces mas pesado.
Su simbolo es p. A veces se los llama mesones mu, pero no tienen interacciones fuertes como los
verdaderos mesones.>

BuLosas: Extensos objetos astrondmicos con apariencia de nube. Algunas nebulosas son galaxias; otras
son verdaderas nubes de polvo y gas interiores a nuestra galaxia.

urrivo: Una particula sin masa, eléctricamente neutra, que sélo tiene interacciones débiles y
gravitacionales. Se la designa por v. Hay al menos dos variedades de neutrinos, 1lamadas de tipo
electronico (v,) y de tipo muonico (v,,).

utroN Particula sin carga que se encuentra junto con los protones en los nicleos atomicos ordinarios.
Se la designa por n.

wTON, CONSTANTE DE: La constante fundamental de las teorias de la gravitacion de Newton y Einstein. Su
simbolo es G. En la teoria de Newton, la fuerza gravitacional entre dos cuerpos es G veces el
producto de las masas dividido por el cuadrado de la distancia entre ellos. En unidades métricas es
igual a 6,67 x 108 cm®/gms.

uoriLo, 1oN: El ion OH™, formado por un atomo de oxigeno, un atomo de hidréogeno y un electrén
adicional.

rsec: Unidad astrondmica de distancia. Se la define como la distancia de un objeto cuya paralaje
(desplazamiento anual en el cielo debido al movimiento de la Tierra alrededor del Sol) es de un
segundo de arco. Se la abrevia pc. Es igual a 3,0856 x 10'3 kilometros 6 3,2615 afios-luz.
Generalmente se la usa en la literatura astrondmica con preferencia a afo-luz. Una unidad
convencional en cosmologia es el millon de parsecs, o megaparsec, que se abrevia Mpc.
Habitualmente se da la constante de Hubble en kilometros por segundo por megaparsec.

RTicULAS NUCLEARES: Las particulas que se encuentran en los niucleos de los atomos ordinarios: los
protones y los neutrones. Habitualmente se usa la abreviatura nucleones.

uLI, PRINCIPIO DE EXCLUSION DE: El principio segin el cual dos particulas del mismo tipo no pueden ocupar
exactamente el mismo estado cuantico. Obedecen este principio los bariones y los leptones, pero no
los fotones ni los mesones.

ANCK, CONSTANTE DE: La constante fundamental de la mecanica cuantica. Se la designa por h. Es igual a



6,625 x 10727 ergios por segundo. Esta constante fue introducida, por primera vez en 1907, en la
teoria de Planck de la radiacion del cuerpo negro. Luego aparecio en la teoria de los fotones
elaborada por Einstein en 1905: la energia de un fotdn es la constante de Planck por la velocidad de
la luz dividido por la longitud de onda. Hoy es mds comtn usar una constante h, definida como la
constante de Planck dividida por 2.

ANCK, DISTRIBUCION DE: La distribucion de la energia para diferentes longitudes de onda de la radiacion en
el equilibrio térmico, esto es, en la radiacion de cuerpo negro.

sitroN: La antiparticula, de carga positiva, del electron. Se la simboliza por e+.

oron: La particula de carga positiva que se halla, junto con los neutrones, en los nicleos atdmicos
ordinarios. Se la designa por p. El nticleo del 4tomo de hidrogeno esta formado por un proton.

arks: Particulas fundamentales hipotéticas de las que se supone que estan compuestos todos los
hadrones. Nunca han sido observados quarks aislados, y hay razones tedricas para sospechar que, si
bien en cierto sentido son reales, los quarks nunca pueden ser observados como particulas aisladas.

YLEIGH-JEANS, LEY DE: Relacion simple entre la densidad de energia (por unidad de intervalo de longitudes
de onda) y la longitud de onda. Esta relacion es valida para el limite de las longitudes de onda largas
de la distribucion de Planck. La densidad de energia en este limite es inversamente proporcional a la
cuarta potencia de la longitud de onda.

coMBINACION: La combinacion de nucleos atomicos y electrones en atomos ordinarios. En cosmologia a
menudo se usa la voz «recombinacion» para designar la formacion de atomos de helio y de hidrogeno
a una temperatura de unos 3 000 °K.

corrIDO LIBREMEDIO: La distancia media que atraviesa una particula dada entre los choques con el medio
en el cual se mueve. El tiempo libre medio es el tiempo medio que transcurre entre choques.

LATIVIDAD EsPECIAL: Nueva concepcion del espacio y el tiempo expuesta por Albert Einstein en 1905.
Como en la mecanica newtoniana, hay un conjunto de transformaciones matematicas que relacionan
las coordenadas de espacio-tiempo que usan diferentes observadores, de tal manera que las leyes de
la naturaleza parezcan las mismas a esos observadores. Pero en la relatividad especial las
transformaciones de espacio-tiempo tienen la propiedad esencial de dejar inmutable la velocidad de
la luz, independientemente de la velocidad del observador. De todo sistema que contenga particulas
con velocidades cercanas a la de la luz se dice que es relativista, y debe ser tratado de acuerdo con
las reglas de la relatividad especial, y no de la mecanica newtoniana.

LATIVIDAD GENERAL: Teoria de la gravitacion elaborada por Albert Einstein en la década de 1906-1916.
Segun la formul6 Einstein, la idea esencial de la relatividad general es que la gravitacion constituye
un efecto de la curvatura del continuo de espacio-tiempo.

poso, ENERGIA EN: La energia de una particula en reposo, que se liberaria si se aniquilara la masa total de

la particula. Esta dada por la formula de Einstein: £= mc?.

N: Propiedad fundamental de las particulas elementales que describe el estado de rotacion de la



particula. Segin las leyes de la mecéanica cuantica, el spin so6lo puede tomar ciertos valores
especiales, que son un nimero entero o la mitad de un nimero entero por la constante de Planck.

FFAN-BOLTZMANN, LEY DE: Relacidon de proporcionalidad entre la densidad de energia en la radiacion de
cuerpo negro y la cuarta potencia de la temperatura.

rerNOVAS: Tremendas explosiones estelares en las que estalla toda una estrella, excepto el nicleo
interno, y su material se dispersa por el espacio interestelar. Una supernova produce en pocos dias
tanta energia como la que el Sol irradia en mil millones de afios. La tltima supernova observada en
nuestra galaxia fue vista por Kepler (y por astrénomos coreanos y chinos) en 1604, en la constelacion
del Ofiuco, pero se cree que la fuente de radio Cas A proviene de una supernova mas reciente.

MIPERATURA CRiTICA: La temperatura a la cual se produce una transicion de fase.

vPERATURA MAxIMA: El limite superior de la temperatura implicado por ciertas teorias sobre las
interacciones fuertes. En estas teorias se lo calcula en dos billones de grados.

MIPERATURA UMBRAL: La temperatura por sobre la cual la radiacion de cuerpo negro producira en
abundancia un determinado tipo de particulas. Es igual a la masa de la particula por el cuadrado de
la velocidad de la luz dividido por la constante de Boltzmann.

IMPO DE EXPANSION CARACTERisTICO: El reciproco de la constante de Hubble. Aproximadamente, es cien
veces el tiempo en que el Universo se expande un 1 por 100.

ANSICION DE Fask: La transicion brusca de un sistema de una configuracidén a otra, habitualmente con
cambio en la simetria. Se cuentan entre los ejemplos, la fusion, la ebullicion y el paso de la
conductividad ordinaria a la superconductividad.

imio: Isotopo pesado inestable del hidrogeno. Su simbolo es H>. Los niicleos de tritio estan formados
por un proton y dos neutrones.

TRAVIOLETA, RADIACION: Ondas electromagnéticas con longitudes de onda de la gama de 10 a 2000
Angstroms (10 7 cma 2 x 10~ cm), intermedia entre la luz visible y los rayos X.

LAcTeEA: Antiguo nombre dado a la banda de estrellas que sefialan el plano de nuestra galaxia. A veces
se lo usa como nombre de nuestra galaxia.

:Go, cumuro pe: Gigantesco cumulo de mas de mil galaxias en direccion a la constelacion de Virgo. Este
cumulo se aleja de nosotros a una velocidad de aproximadamente 1000 knv/s, y se cree que esta a una
distancia de 60 millones de afios-luz.



SUPLEMENTO MATEMATICO

Estas notas estan destinadas a los lectores que deseen ver un poco de la matematica que
sustenta la exposicion no matematica presentada en el texto. No es necesario estudiar estas notas
para comprender los razonamientos de la parte principal del libro.

Nota 1 El efecto Doppler

Supongamos que las crestas de las ondas abandonan una fuente luminosa a intervalos regulares
separados por un periodo T. Si la fuente se aleja del observador a una velocidad V, entonces durante
el tiempo comprendido entre crestas sucesivas la fuente se desplaza una distancia V7. Esto aumenta
el tiempo que necesita una cresta de onda para ir de la fuente al observador en una cantidad V7c,
donde c es la velocidad de la luz. Asi, el tiempo transcurrido entre la llegada de crestas sucesivas al
observador es

T
T:T+V—
C

La longitud de onda de la luz al ser emitida es:

A=cT
y la longitud de onda de la luz al llegar es:

A =cT'
Asi, la razdn de estas longitudes de ondas es:

7»'/7x=T'/T:1+E
c

El mismo razonamiento se aplica si la fuente se acerca al observador, s6lo que se reemplaza V
por -V. (También se aplica a cualquier tipo de sefial ondulatoria, no s6lo a las ondas luminosas).

Por ejemplo, las galaxias del cimulo de Virgo se alejan de la nuestra a una velocidad de unos



1000 kilémetros por segundo. La velocidad de la luz es de 300 000 kilometros por segundo. Por lo
tanto, la longitud de onda A’ de cualquier linea espectral proveniente del cimulo de Virgo es mayor
que su valor normal A en una razon de:

2y =1y 000kmIs _hoas
300.000km / s

Nota 2 La densidad critica

Consideremos una esfera de galaxias de radio R. (Para los fines de este calculo, debemos tomar a
R como mayor que la distancia entre cimulos de galaxias, pero menor que cualquier distancia que
caracterice al Universo como un todo). La masa de esta esfera es el producto de su volumen por la
densidad de masa cdsmica p:

3
L

Seglin la teoria de la gravitacion de Newton, la energia potencial de cualquier galaxia tipica en la
superficie de esta esfera es:

2
£p mMG _ damrpG
R 3

donde m es la masa de la galaxia, y G es la constante de la gravitacion de Newton:
G=6,67x10"cm’ /gm s’
La velocidad de esta galaxia esta dada por la ley de Hubble y es:

V = HR,

donde H es la constante de Hubble. Asi, su energia cinética esta dada por la formula:

EC.= lmV2 = lmHZR2
2 2

La energia total de la galaxia es la suma de la energia cinética y la energia potencial:

E=EP+EC.=mR’ %Hz —%an

Esta magnitud debe permanecer constante a medida que el Universo se expande.

Si E es negativa, la galaxia nunca puede escapar al infinito, porque a muy grandes distancias la



energia potencial se hace despreciable, en cuyo caso la energia total es solamente la energia cinética,
que siempre es positiva. En cambio, si £ es positiva la galaxia puede llegar al infinito con alguna
energia cinética. Asi, la condicion para que la galaxia tenga la velocidad de escape es que E se
anule, lo cual da:

lezﬁan
2 3

En otras palabras, la densidad debe tener el valor:

B 3H"
8tG

Esta es la densidad critica. (Si bien hemos obtenido este resultado usando los principios de la
fisica newtoniana, en realidad es valido aunque el contenido del Universo sea relativista en alto

Pe

grado, siempre que se interprete a p como la densidad de energia total dividida por c?).

Por ejemplo, si H tiene el valor corriente de 15 kilémetros por segundo por millon de afios-luz,
entonces, recordando que un afo-luz es 9,46 x 1012 kilometros, tenemos:

P.

B 3 15km/s/10°a—1
87(6,67x10 cm’ /gms”)| 9,46x10"”km / a-1

) =4,5x10""gm /em’

Hay 6,02 x 10?3 particulas nucleares por gramo, de modo que este valor para la actual densidad
critica corresponde a unas 2,7 x 107 particulas nucleares por cm’, o 0,0027 particulas por litro.

Nota 3 Escalas de tiempo de expansion.

Consideremos ahora como cambian con el tiempo los parametros del Universo. Supongamos que
en un tiempo ¢ una galaxia tipica de masa m estd a una distancia R(f) de una galaxia central
arbitrariamente elegida, por ejemplo, la nuestra. Vimos en la nota matematica anterior que la energia
total (cinética mas potencial) de esta galaxia es:

E =mR’(¢) %Hz(t)—gﬂp(t)G

donde H(¢) y p(¢) son los valores de la «constante» de Hubble y la densidad de masa cdsmica en el
tiempo t. Esta debe ser una verdadera constante. Sin embargo, veremos mas adelante que p(t)
aumenta a medida que R(f) — 0 al menos tan rapido como 1/R> (¢), de modo que p(#)R*(f) crece al
menos tan rapido como 1/R(¢) para R(¢) tendiendo a cero. Para mantener constante la energia E, pues,
los dos términos de los corchetes deben casi anularse, de modo que, para R(¢) tendiendo a cero,



tenemos:

1 4
—H*(t) = —np()G
5 (1) 3 p()

El tiempo de expansion caracteristico es exactamente el reciproco de la constante de Hubble, o
sea:

1 3

ey () =% = S1p()G

Por ejemplo, en el tiempo del primer fotograma del capitulo 5 la densidad de masa era 3, 8 mil
millones de gramos por centimetro ciibico. Luego, el tiempo de expansion era:

by = 5 - 3 Era— -— =0,022 segundos
81 (3,8x10" gm/cm™)(6,67x107 cm™/gm s7)

Ahora bien, ;como varia p(¢) en funcion de R(?)? Si en la densidad de masa predominan las
masas de particulas nucleares (la era dominada por la materia), entonces la masa total dentro de una
esfera de radio R(7) es exactamente proporcional al nimero de particulas nucleares que hay dentro de
esa esfera, y por ende debe permanecer constante:

4% p(#)R(¢)’ = constante

Luego p (#) es inversamente proporcional a R(?)3,

p()al/ R(t)

(El simbolo a significa «es proporcional a...»). En cambio, si en la densidad de masa predomina el
equivalente de masa a la energia de radiacion (la era dominada por la radiacion), entonces p(¢) es
proporcional a la cuarta potencia de la temperatura. Pero ésta varia como 1/R(%), de manera que p(¢)
es entonces inversamente proporcional a R(¢)*:

4
p(t)al/R(¢)
Para incluir en una sola formula la era dominada por la materia y la era dominada por la
radiacion, escribimos estos resultados asi:

p(t)a[1/R(r)|

donde



__ ¢ 3 era dominada por la materia
— U4 era dominada por la radiacion .

n

Obsérvese de paso que p(f) aumenta al menos tan rapido como 1/R(f)? para R(t) — 0, como se
dijo.

La constante de Hubble es proporcional a \/E , y por lo tanto

Ha[U/R(t)]"

Pero la velocidad de la galaxia tipica es, entonces:

v (1)=H()R(t)a[R(1)] "

Un resultado elemental del calculo diferencial es que, cuando la velocidad es proporcional a
alguna potencia de la distancia, el tiempo que lleva ir de un punto a otro es proporcional al cambio
en la razon de la distancia a la velocidad. Para ser mas especificos, para ¥ proporcional a R! ~ ™2,

esta relacion es:

p)
t,—t,=— —
| V() R(,)

2| 1 1
n| H(t,) H(t,)

L —1,=

Podemos expresar H(¢) en funcion de p(z) y hallamos que:

2 (3 1
HJ:GM o

Asi, cualquiera que sea el valor de n, el tiempo transcurrido es proporcional a la variacion del
inverso de la raiz cuadrada de la densidad.

Por ejemplo, durante toda la era dominada por la radiacion, después del aniquilamiento de
electrones y positrones, la densidad de energia estaba dada por:



p=1.22x10"[T(°K)]'gm/cm’

(Véase la nota matematica 6, p. 151) También, tenemos aqui n= 4. Por consiguiente el tiempo
necesario para que el Universo se enfriara de 100 millones a 10 millones de grados fue:

l‘:l 33 X
2 87r(6.67><10‘ cm’ /gm s)

1 1
X —_—

JL22x107510% gm/em’  4/1,22x107° x 10 gm / em’
=1,90x10° s = 0,06 afios

El resultado general que hemos obtenido puede expresarse mas sencillamente diciendo que el
tiempo necesario para la densidad disminuya hasta un valor p desde algin valor mucho mayor que p
es

— 2 3 _ {1/ 2 1, dominado por la radiacion
n\ 8rGp

(Si p(¢,) >> p(¢,), entonces podemos despreciar el segundo término de la formula para ¢, — t,). Por

[

2/3 t,,, dominado por la materia

ejemplo, a 3000 °K la densidad de masa de los fotones y los neutrinos era:
p=1,22x10 x[3.000]'g m/cm’ = 9,9x 10 gm/cm’

Esto es tan inferior a la densidad a 103 °K (o 107 °K, o 10% °K) que el tiempo necesario para que el
Universo se enfrie desde muy elevadas temperaturas a 3000 °K puede calcularse (poniendo n = 4)
sencillamente como:

1 3 = 2.1x10"5 = 680.000 afios

2 8%(6, 67x10°" cm3/gmsz)(9,9><10‘22 gm/cm3)

Hemos mostrado que el tiempo necesario para que la densidad del Universo se reduzca a un

valor p desde valores previos muy superiores es proporcional a 1/ \/E , mientras que la densidad p

Rn/2

es proporcional a 1/R". El tiempo, pues, es proporcional a R”“, o, en otras palabras:

R o tZ/ no__ (tl/ ? era dominada por la radiacion

v 3 era dominada por lamateria

Esto sigue siendo valido hasta que las energias cinética y potencial han disminuido tanto que
empiezan a ser comparables a su suma, la energia total.



Como observamos en el capitulo 2, en cualquier tiempo ¢ después del comienzo hay un horizonte
a una distancia de orden ct, mas alla del cual no podria habernos llegado ninguna informacion. Vemos
ahora que R(¢) se anula menos rapidamente, a medida que t—0, que la distancia al horizonte, de
modo que en un tiempo suficientemente remoto toda particula «tipica» esta mas alla del horizonte.

Nota 4 Radiacion del cuerpo negro.

La distribucién de Planck da la energia du de la radiacion de cuerpo negro por unidad de
volumen, en una gama estrecha de longitudes de onda, de A a A + dA, en la siguiente formula:

87Thc (e )

du = dA /et —1]

Aqui T es la temperatura; k, la constante de Boltzmann (1,38 x 10716 erg/°K); ¢, la velocidad de la
luz <299 729 knv's); e, la constante numérica 2,718...; y 4, la constante de Planck (6625 x 10727 erg
s), introducida originalmente por Planck como componente de esta formula.

Para las longitudes de onda largas, podemos aproximarnos al denominador de la distribucion de
Planck mediante:

(m) 1 N hC‘

ktA

Asi, en esta region de las longitudes de onda, la distribucion de Planck nos da:

kT
du=——dA
14
Esta es la férmula de Rayleigh-Jeans. Si se mantuviese esta formula para longitudes de onda
arbitrariamente pequefias, du/d\ se haria infinita para A — 0, y la densidad total de energia en la
radiacion de cuerpo negro seria infinita.

Afortunadamente, la férmula de Planck para du alcanza un maximo a una longitud de onda

2=0,2 014 052 hc/kT

y luego disminuye rapidamente para longitudes de onda decrecientes. La densidad total de energia en
la radiacion de cuerpo negro es la integral:

he
—j Sﬂhcd/l/(ele N

Las integrales de este tipo pueden ser halladas en las tablas corrientes de integrales definidas; el
resultado es:



5 7.7\4
1= Sn (/”Tﬂ) =7.56464x10""[T(°k)]'erg/ cm’
15(hc)

Esta es la ley de Stefan-Boltzmann.

Podemos interpretar fAcilmente la distribucion de Planck en términos de cuantos de luz, o fotones.
Cada foton tiene una energia dada por la formula:

E = hc/\

Por tanto, el nimero dN de fotones por unidad de volumen en la radiacion de cuerpo negro en una
gama estrecha de longitudes de onda, de A a A + dA es

e
LI L7 Wy AN
hel X 2

El nimero total de fotones por unidad de volumen, pues, es:

3
N= jo“ dN = 60, 42198(12—Tj =20,28[T(° k)]’ fotones/cm’
C

y la energia fotonica media es

E g = u/N=3,73 x 1071 [T(° k)] ergios.

me

Consideremos ahora qué sucede con la radiacion de cuerpo negro en un universo en expansion.
Supongamos que el tamafio del Universo cambia en un factor f;

por ejemplo, si dobla su tamafio, entonces f= 2. Como vimos en el capitulo 2 las longitudes de
onda variaran en proporcion al tamafio del Universo y tendran un nuevo valor

2= fh

Después de la expansion, la densidad de energia du’ en la nueva gama de longitudes de onda de A’ a
A’ +d\ es menor que la densidad de energia original du en la antigua gama de longitudes de onda A a
A + d\, por dos razones diferentes.

1. Puesto que el volumen del Universo ha aumentado en un factor f3, mientras no se hayan creado
ni destruido fotones, el nimero de fotones por unidad de volumen ha disminuido en un factor 1/f°.

2. La energia de cada foton e s inversamente proporcional a s u longitud de onda, y por ende ha
disminuido en un factor 1/f. Se sigue de esto que la densidad de energia ha disminuido en un factor

global de 1/f3 por 1/f, o sea 1/f*:

he
1 _ 8rhe d/”t/[e("”)—l]




Si expresamos esta formula en términos de las nuevas longitudes de onda A’, se convierte en:

hef
,_8mhe d/l/[e(k”’) 1
/1!5

du

Pero ésta es exactamente la misma vieja formula para du en términos de A y dA, solo que 7 ha sido
reemplazada por una nueva temperatura:

r=T/f

Asi, concluimos que la radiacion de cuerpo negro en libre expansion sigue obedeciendo a la formula
de Planck, pero con una temperatura que disminuye en proporcion inversa a la escala de la
expansion.

Nota 5 La masa de Jeans

Para que un agrupamiento de materia forme un sistema unido gravitacionalmente, es necesario
que su energia gravitacional potencial supere a su energia térmica interna. La energia gravitacional
potencial de un agrupa miento de radio » y masa M, es del orden:

GM*

r

EP.=—

La energia interna por unidad de volumen es proporcional a la presion, p, de modo que la energia
total interna es del orden:

El = pr

Asi, el agrupamiento gravitacional se ve favorecido si

GM> 3
— > pr
r

Pero, para una densidad dada p, podemos expresar » en términos de M mediante la relacion

4 |
M =—opr
3P

La condicion para el agrupamiento gravitacional, pues, puede expresarse asi:

GM*> p(M/p)”

o0, en otras palabras,



M>M,

donde M es (salvo un factor numérico de poca importancia) la magnitud conocida como la masa de
Jeans:

p3/2
M, = ek pz

Por ejemplo, poco antes de la recombinacion del hidrogeno, la densidad de masa era 9,9 x 1072

gm/cm’ (véase la nota matematica 3, p. 145), y la presion era

p:%czp:0,3 gm/cm s’

La masa de Jeans era, entonces:

0,3 gm/cm s’ " 1
M, = i 3 2 2 3|7
6,67x107 cm” /gm s 9,9%x10 gm/cm

= 9.7 x 10° gm=35 x 10"M

donde M es una masa solar. (En comparacion, la masa de nuestra galaxia es aproximadamente 10!

M,). Después de la recombinacion, la presion disminuy6 en un factor de 10°, de manera que la masa
de Jeans se redyjo a:

M, =(10")"?x5x10"M_=1,6x10"M_.

Es interesante el hecho de que ésta es, aproximadamente, la masa de los grandes ctimulos
globulares de nuestra galaxia.

Nota 6 La temperatura y densidad de los neutrinos

Mientras se mantuvo el equilibrio térmico, el valor total de la magnitud llamada «entropia»
permanecid fijo. Para nuestros fines, la entropia por unidad de volumen, S, estd dada con una
adecuada aproximacion para la temperatura 7" por la formula:

SaN,T’

donde Ny es el numero efectivo de especies de particulas en equilibrio térmico cuya temperatura

umbral estd por debajo de 7. Para que se mantenga constante la entropia total, S debe ser
inversamente proporcional al cubo del tamafio del Universo. Esto es, si R es la separacion entre un



par cualquiera de particulas tipicas, entonces:
SR’oN,T°R’ = constante.

Poco antes de la aniquilacion de electrones y positrones (a unos 5 x 10° °K) los neutrinos y
antineutrinos ya habian salido del equilibrio térmico con el resto del Universo, de modo que las
unicas particulas abundantes en equilibrio eran el electron, el positron y el fotdn. Si nos remitimos al
cuadro 1 de la pagina 133, vemos que el nimero total efectivo de especies de particulas antes del
aniquilamiento era:

En cambio, despu€s del aniquilamiento de electrones y positrones, en el cuarto fotograma, las
unicas particulas abundantes que quedaba n en equilibrio eran los fotones. El niimero efectivo de
especies de particulas era entonces, sencillamente:

N, . =2

Se sigue, entonces, de la conservacion de la entropia, que

espues

1—21(TR)3 antes = 2(TR)’ después

Esto es, el calor producido por el aniquilamiento de electrones y positrones incrementa la
magnitud 7R en un factor

TR , 1/3
( )despues _ 11 _ 1’ 401
(TR) 4

antes

Antes del aniquilamiento de electrones y positrones, la temperatura de los neutrinos, 77, era la

misma que la de los fotones, T. Pero desde entonces disminuy6 en funcion de 1/R, de modo que para
todos los tiempos posteriores 7R fue igual al valor de 7R antes del aniquilamiento:

(T VR)después = (T VR)antes = (TR)antes

Concluimos, por tanto, que una vez terminado el proceso de aniquilamiento, la temperatura de los
fotones es superior a la de los neutrinos en un factor

TR - 1/3
(T/TV)después = ( )d%p“es = 1_1 :19 401

(T VR)después 4

Aunque fuera del equilibrio térmico, los neutrinos y antineutrinos hacen una importante




contribucion a la densidad de la energia cosmica. El nimero efectivo de especies de neutrinos y
antineutrinos es 7/2 o 7/4 del nimero efectivo de especies de fotones. (Hay dos estados de spin de
los fotones). Por otro lado, la cuarta potencia de la temperatura de los neutrinos es menor que la
cuarta potencia de la temperatura de los fotones en un factor de (4/11),/;. Asi, la razon de la densidad

de energia de los neutrinos y antineutrinos a la de los fotones es:

4/3
w _TAV _0.4542
w, 4\11

La ley de Stefan-Boltzmann (véase el capitulo 3) nos dice que, a la temperatura de los fotones 7, la
densidad de energia de los fotones es:

-15 3 4
u, =7,5641x107" erg/cm” x[T(°k)]
Por ende, la densidad total de energia después del aniquilamiento electrén-positron es:
~14 3 4
w=u, +u, =1,4542u =1,100x10" erg/em’ [T(°k)]

Podemos convertir esto a una densidad de masa equivalente dividiendo por el cuadrado de la
velocidad de la luz, y hallamos:

p=u/c’=1,22x10" gm/ecm’ x[T(° k)]’



SUGERENCIAS PARA LECTURAS ADICIONALES

A. COSMOLOGIA Y RELATIVIDAD GENERAL

Los siguientes tratados proporcionan una introduccion a diversos aspectos de la cosmologia y a
aquellas partes de la relatividad general atinentes a la cosmologia, en un nivel que es en general mas
técnico que el de este libro.

Bondi, H.,Cosmology (Cambridge University Press, Cambridge, Inglaterra, 1960). Ahora ya un
poco anticuado, pero contiene interesantes analisis del principio cosmologico, la cosmologia del
estado estable, la paradoja de Olbers, etc. Muy legible.

Eddington, A. S., The Mathematical Theory of Relativity. 2.%. ed. (Cambridge University Press,
Cambridge, Inglaterra, 1924). Fue durante muchos afios el principal libro sobre relatividad general.
Contiene antiguas discusiones, historicamente interesantes, sobre los corrimientos al rojo, el modelo
de De Sitter, etcétera.

Einstein, A., y otros, The Principie of Re/ativity (Methuen and Co., Ltd., Londres, 1923; reim
preso por Dover Publications, Inc., Nueva York). Valiosisima reimpresion de articulos originales
sobre relatividad especial y general, de Einstein, Minkowski y Weyl, en traduccion inglesa. Incluye
la reimpresion del articulo de Einstein de 1917 sobre cosmologia.

Field, G. B.; Arp, H.; y Bahcall, J. N., The Redshift Controversy (W. A. Benjamin, Inc., Reading,
Mass., 1973). Un notable debate sobre la interpretacion de los corrimientos hacia el rojo como
indicio de un alejamiento cosmologico de las galaxias; también contiene utiles reimpresiones de
articulos originales.

Hawking, S.W., y Ellis, GER., The Large Sca/e Structure of Space-Time (Cambridge University
Press, Cambridge, Inglaterra, 1973). Un riguroso tratamiento matematico del problema de las
singularidades en cosmologia y del colapso gravitacional. Hoyle, Fred Astronomy and Cosmology —
A Modern Course (W. H. Freeman and Co., San Francisco, 1975). Texto elemental de astronomia, en
el que se asigna a la cosmologia mas importancia que lo habitual. Se usa muy poca matematica.

Misner, C. W.; Thorne, K. S.; y Wheeler, J. A., Gravitation (W. H. Freeman and Co., San
Francisco, 1973). Introduccién actualizada y vasta a la relatividad general, escrita por tresdestacados
profesionales. Contiene algunos analisis cosmologicos.

O’Hanian, Hans C., Gravitation and Space Time (Norton and Company, Nueva York, 1976). Texto



sobre relatividad y cosmologia para estudiantes.

Peebles, P.J. E., Physical Cosmology (Princeton University Press, Princeton, 1971). Autorizada
introduccion general, donde se da mucha importancia al fundamento observacional.

Sciama, D. W., Modern Cosmology (Cambridge University Press, Cambridge, Inglaterra, 1971).
Una muy accesible y amplia introduccion a la cosmologia y otros temas de astrofisica. Es «inteligible
a lectores con s6lo un modesto conocimiento de matematicas y fisica»; hay un minimo de ecuaciones.

Segal, 1. E., Mathematical Cosmology and Extragalactic Astronomy (Academic Press, Nueva
York, 1976). Un ejemplo de concepcidn heterodoxa pero estimulante de la cosmologia moderna.

Tolman, R. C., Relativity, Thermodynamics and Cosmology (Clarendon Press, Oxford, 1934). Fue
durante muchos afios el tratado usual de cosmologia.

Weinberg, Steven, Gravita/ion and Cosmology: Principies and Applications of the General
Theory of Relativity (John Wiley and Sons, Inc., Nueva York, 1972). Una introduccion general a la
teoria general de la relatividad. Un tercio del volumen trata de cosmologia. La modestia me prohibe
hacer mayores comentarios.

B. HISTORIA DE LA COSMOLOGIA MODERNA

La siguiente lista incluye tanto fuentes directas como secundarias para la historia de la
cosmologia moderna. La mayoria de estos libros hacen poco uso de la matematica, pero algunos
suponen cierta familiaridad con la fisica y la astronomia.

Baade, W., Evolution of Stars and Galaxies (Harvard University Press, Cambridge, Mass., 1968).
Conferencias dadas por Baade en 1958, editadas sobre la base de grabaciones en cinta por C. Payne-
Gaposhkin. Es una exposicion sumamente personal del desarrollo de la astronomia en este siglo,
incluyendo la ampliacion de la escala de distancias extragalacticas.

Dickson, F. P., The Bowl of Night (MIT Press, Cambridge, Mass., 1968). La cosmologia desde
Tales hasta Gamow. Contiene facsimiles de articulos originales de Cheseaux y Olbers sobre la
oscuridad del cielo nocturno.

Gamow, George, The Creation of the Universe (Viking Press, Nueva York, 1952). No es actual,
pero si valioso como formulacion del punto de vista de Gamow alrededor de 1950. Esta escrito para
el publico general, con el encanto habitual de Gamow.

Hubble, E., The Realm of the Nebulae (Yale University Press, New Haven, 1936; reimpreso por
Dover Publications, Inc. Nueva York, 1958). Es la exposicion clasica de Hubble de la exploracion
astronomica de las galaxias, e incluye el descubrimientode la relacion entreelcorrimiento al rojo y la
distancia. Originalmente el libro constituyo las conferencias Siliman de 1935 en Yale.

Jones, Kenneth Glyn, Messier Nebulae and Star Clusters (American-Elsevier Publishing Co.,
Nueva York, 1969). Notas historicas sobre el catdlogo de Messier y sobre las observaciones de los
objetos que contiene.

Kant, Immanuel, Universal Natural History and Theory of the Heavens. Traducido [al inglés] por



W. Hasties (University of Michigan Press, Ann Arbor, 1969). Es la famosa obra de Kant sobre la
interpretacion de las nebulosas como galaxias similares a la nuestra. También incluye una util
introduccion de M. K. Munitz y una exposicion contempordanea de la teoria de la Via Lactea de
Thomas Wright.

Koyré, Alexandre, From the Closed World to the Infinite Universe (Johns Hopkins Press,
Baltimore, 1957, reimpreso por Harper & Row, Nueva York, 1957). La cosmologia desde Nicolas de
Cusa hasta Newton. Contiene una interesante exposicion de la correspondencia entre Newton y
Bentley concerniente al espacio absoluto y al origen de las estrellas, con ttiles fragmentos de ella.

North, J. D., The Measure of the Universe (Clarendon Press, Oxford, 1965). La cosmologia desde
el siglo xix hasta la década de 1940-1950. Contiene una exposicion muy detallada de los comienzos
de la cosmologia relativista.

Reines, F., recop., Cosmology, Fusion, and Other Matters: George Gamow Memorial Volume
(Colorado Associated University Press, 1972). Valiosa exposicion de primera mano, hecha por
Penzias, del descubrimiento del fondo de microondas, y por Alpher y Herman de la elaboracion del
modelo de la nucleosintesis basado en la teoria de la «gran explosiony.

Schlipp, P. A., recop., Albert Einstein: Philosopher-Scientist(Library ofLiving Philosophers, Inc.,
1951, reimpreso por Harper & Row, Nueva York, 1959). El volumen 2 contiene articulos de
Lemaitre sobre la introduccion por Einstein de la «constante cosmoldgica», y de Infeld sobre la
cosmologia relativista.

Shapley, H., recop., Source Book in Astronomy 1900-1950 (Harvard University Press,
Cambridge, Mass., 1960). Reimpresion de articulos originales sobre cosmologia y otros campos de
la astronomia, muchos desgraciadamente abreviados.

C. FISICA DE PARTICULAS ELEMENTALES
Todavia no han aparecido libros que aborden en un plano no matematico la mayoria de los

desarrollos recientes en la fisica de particulas elementales examinados en el capitulo 7. El siguiente
articulo brinda una especie de introduccion al tema:

Weinberg, Steven, «Unified Theories of Elementary Particle Interaction», Scientific American,
julio de 1974, pp. 50-59.

Para una introduccion mas amplia a la fisica de particulas elementales, véase Feinberg, G., What
is the World Made of? The Achievements of Twentieth Century Physics, a punto de ser publicado
(Garden City, Anchor Press/Doubleday, 1977).

Si se desea una introduccidn escrita para especialistas, con referencias a la literatura original
véase cualquiera de los siguientes trabajos:

Taylor, J. C., of Weak Interations (Cambridge University Press, Cambridge, Inglaterra, 1976).

Weinberg, S., «Recent Progress in Gauge Theories of the Weak, Electromagnetic, and Strong
Interactions», Reviews of Modern Physics, Vol. 46, pp. 255-277 (1974).
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Alien, C. W,, Astrophysical Quantities, 3.* ed. (The Athlone Press, Londres, 1973).
Una practica coleccion de datos y formulas astrofisicos.

Sandage, A. The Hubble Ar/aso/Ga/a. x:ie. s(Carnegielntitute of Washington, Washington, D. C.,
1961). Contiene un gran numero de hermosas fotografias de galaxias, reunidas para ejemplificar el
esquema de clasificacion de Hubble.

Sturluson, Snorri, The Younger Edda. traducido por R. B. Anderson (Scott, Foresman & Co.,
Chicago, 1901). Otra concepcion del comienzo y el fin del Universo.



Steven Weinberg n. 3 de mayo de 1933 (82 afios) es un fisico estadounidense. Gand en 1979 el
Premio Nobel de Fisica junto con Abdus Salam y Sheldon Lee Glashow por combinar el
electromagnetismo y la fuerza nuclear débil en el Modelo electrodébil.

Weinberg se graduo del prestigioso instituto publico Bronx High School of Science en 1950 y recibio
su licenciatura por la Universidad de Cornell en 1954. Se doctord en fisica por la Universidad de
Princeton en 1957, estudiando bajo la direccion de Sam Treiman. En 2007 trabaja como profesor de
fisica y astronomia para la Universidad de Texas en Austin, donde goza del privilegio de ser el
profesor mejor pagado. En 2002, Weinberg recibié un doctorado honorario del Bates College.

En su obra Los tres primeros minutos del universo formula, entre otras cosas, una importante
objecion a la teoria del Big Bounce. Segiin Weinberg, de ser cierta esta teoria, ahora tendria que
haber una cantidad de luz infinita y, por tanto, no existiria la «oscuridad de la noche».

Weinberg es un enconado defensor del materialismo cientifico duro, alineado junto a personajes
como Richard Dawkins en su ataque frontal al relativismo cultural y el constructivismo. Como
consecuencia, se ha convertido en un célebre activista por el racionalismo y contra la religion.
Quizas su cita mas famosa fue la siguiente, pronunciada en 1999 durante un discurso en Washington
D. C.:

La religion es un insulto a la dignidad humana. Con o sin religion siempre habra buena gente
haciendo cosas buenas y mala gente haciendo cosas malas. Pero para que la buena gente haga
cosas malas hace falta la religion.
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