
Cap«õt ulo I

Cosmolog«õa: una hist ori a

La Cosmolog«õa moderna centra su estudio en la estructura y evoluci«on del Universo a grandes
escalas. Aunque tambi«en se puede entender como el estudio del origen y evoluci«on del Cosmos
como un todo. A principios del siglo XX este estudio pas«o del marco de la Þlosof«õa al marco de
la ciencia.
Solamente conocemos dos interacciones de largo alcance: la gravedad y el electromagneti smo.
Esta «ulti ma es mucho m«as fuerte que la primera (la constante de acoplamiento es mayor), pero
precisamente por ello y por el apantallamiento de cargas positi vas y negati vas ausente en la
gravedad, parece que las estructuras c«osmicas son neutras y la gravitaci«on domina. Por ello en
gran medida la Cosmolog«õa consiste el estudio de la Gravitaci«on. Por otro lado, la Gravitaci«on
se enti ende hoy en dia como una teoria de del espacio-ti empo (ver los Ap«endices B-D) y, por
tanto, podemos pensar que la la Cosmolog«õa consiste en la historia del espacio-ti empo a grandes
escalas.

I .1 Pregunt as

ÀDe qu«e est«a hecho el Universo? ÀC«omo y cuando se formaron las estructuras c«osmicas, los
qu«asars, las galaxias, las estrellas o los planetas? Estas preguntas, todav«õa no ti enen una
respuesta precisa. Se esti ma que la mayor parte de la materia que compone el Universo es
oscura (o poco luminosa) y que probablemente est«a compuesta por una substancia ex«oti ca (no
bari«onica) diferente a la que conocemos en la f«õsica actual. Esta materia ex«oti ca no parece
suÞciente para explicar la din«amica de la expansi«on del universo. O bien las leyes de la grati -
vaci«on ordinarias no pueden ser extrapoladas a escalas c«osmicas o bien debe exister otra forma
de energ«õa, la llamada energ«õa oscura (como la constante cosmol«ogica), aun m«as exoti ca que
la materia oscura, al no diluirse con la expansi«on del Universo.
Este problema, uno de los m«as inquietantes en cosmolog«õa, diÞculta la elaboraci«on deuna teor«õa
sobre la formaci«on de galaxias y estructuras a gran escala. ÀC«omo teorizar sobre objetos cuya
composici«on desconocemos cuanti tati va y cualiti vamente?
La radiaci«on de fondo de microondas aporta informaci«on b«asica sobre las condiciones iniciales
de la distri buci«on de materia que ha dado lugar a la estructura a gran escala que observamos
hoy en d«õa. Esta informaci«on, de naturaleza estad«õsti ca, nos permite elaborar modelos de
evoluci«on de estas estructuras que pueden ser contrastados con las propiedades actuales de
la distri buci«on de galaxias. Con ello podemos establecer o rechazar diferentes hip«otesis, tanto
acerca de la naturaleza y canti dad de materia oscura como de los procesos espec«õÞcos que llevan
a la formaci«on de las galaxias.
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En cosmolog«õa las leyes fundamentales de la f«õsica se extrapolan en varios «ordenes de magnitud
fuera de su rango de validez observacional.1 Por ello es importante buscar en las datos men-
cionados anteriormente desviaciones de estas leyes. La formaci«on de galaxias, la estructura a
gran escala y la radiaci«on c«osmica de fondo pueden proporcionar una herramienta «unica para
poner observacionalmente a prueba teor«õas f«õsicas que se relacionan con energ«õas de hasta 1015

GeV, cuando el Universo tenia menos de 10! 35 segundos.

I .2 El modelo del B ig Bang

Se conoce por Big Bang al modelo por el cu«al universo evoluciona expansionandose. Los rasgos
fundamentales de este modelo se sustentan en Þrmes evidencias observacionales de manera que
desde los a÷nos 60 el Big Bang y la Cosmolog«õa han pasado de la especulaci«on a formar parte de
la cultura cient«õÞca y de la f«õsica fundamental. En los «ulti mos a÷nos los detalles de este modelo
se est«an poniendo a prueba a gran velocidad. Esto ocurre paralelamente al desarrollo de nuevas
tecnolog«õas y observatorios terrestres y espaciales, que nos abren nuevas ventanas al Universo
y a sus or«õgenes.
El nombre de B ig Bang ti ene su origen en la singularidad inicial que resulta de extrapolar
hacia atr«as la expansi«on del Universo. Esta singularidad inical es parecida a la que se obti ene
de la Relati vida General en el colapso de una estrella a una agujero negro (ver ¤C.8). Ambas
son singularidades matemati cas cuyo signiÞcado f«õsico esta todav«õa por determinar. Para darle
senti do f«õsico a esta sigularidad necesitamos un modelo de gravedad cu«anti ca consisente, algo
en lo que los f«õsicos llevan muchas decadas trabajando, con algunos avances, pero todav«õa sin
soluciones sati sfactorias. Los mayores avances se han producido en el area de teorias de cuerdas
en universos con dimensiones espaciales extras. Pero hasta la fecha tales teorias han mostrado
poco poder predicti vo a la hora de poder contrastarlas con las observaciones.

I .3 B reve H ist or ia de la expansi«on

Desde un punto de vista te«orico, la cosmolog«õa moderna se inicia en 1915-17 con la propuesta
de la Relat ividad General (RG) de Einst ein.2 El principio de homogeneidad e isotrop«õa, el
llamado Pr incipio Cosmol«ogico, requiere la evoluci«on (eg expansi«on) del Universo, que es el
hilo conductor de nuestra historia. Esta nos lleva a todo lo dem«as: la nucleos«õtesis, la radiaci«on
de fondo y la formaci«on de estructuras. La expansi«on implica una evoluci«on y un origen; algo
que muchos f«õsicos de principios de siglo consideraban Þlos«oÞcamente inaceptable. Por un lado
esta acti tud parecia razonable: un origen parece violar la invariancia temporal en las leyes. 3

1La ley de la gravedad ha sido veriÞcada experimentalmente en distancias del sistema solar, es decir unidades
astron«omicas (u.a). Aun siendo muy grande, la distancia del sistema solar es mas de 15 ordenes de magnitud
(1015) menor que las distancias c«osmicas mas grandes.

2Para una visi«on m«as completa de esta historia ver Peebles 1993, Gribbin 1986 o Weinberg 1972.
3Pero hay que recordar que existen tambi«en principios f«õsicos insorteables, como la irreversibilidad en la

termodin«amica (eg. el del aumento de entrop«õa), que parecen impedir tal invariancia. Quiz«a aqui hay que
dist inguir entre condiciones iniciales y leyes de la f«õsica. El que las leyes sean o no invariantes temporales no
implica nada sobre la historia del universo, que tambi«en depende de sus condiciones iniciales. En cualquier
caso, algunas de estas objeciones son m«as Þlos«oÞcas que f«õsicas. Con la llegada de la Relat ividad, se produce
un cambio del paradigma cartesiano en lo que se reÞere a nuestra compresi«on del espacio y del t iempo. Para
empezar, la cant idad Þscamente relevante es una combinaci«on: el espacio-t iempo. Adicionalmente, se puede
pesar que el espacio-t iempo es una propiedad resultante del universo, de manera que no t iene sent ido hacerse
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En 1917 la idea de un Universo en expansi«on resultaba tan extra÷na y contraria a la experien-
cia/ observaci«on del universo de las estrellas Þjas, que no fue tomada en serio ni elaborada. Por
aquel entonces muchos f«õsicos pensaban que el Universo consisti a «unicamente en la Via L«actea,
nuestra galaxia: el llamado U niverso I sla. No parecia que «esta estuviera sufriendo evoluci«on
alguna. Einst ein introdujo la indexpconstante cosmol«ogica (una especie de fuerza repulsiva
que contrarrestra la gravedad, ver ¤I I I.7 y ¤C.12) para forzar un universo cuasiest«ati co, tal y
como parecian indicar las observaciones de su ti empo. Este fue posiblemente el mayor error
de Einstein (seg«un su propia juicio). Einstein fue capaz de agitar los cimientos de la f«õsica y
del senti do com«un alterando nuestra visi«on del espacio, del ti empo y de la gravedad. Pero no
pudo llevar hasta el Þnal las consecuencias de sus propias teor«õas para postular un universo en
evoluci«on y lleno de galaxias.
Fueron lasobservaciones directas de los astr«onomos lasque pusieron la teor«õa sobre la verdadera
pista. Con el descubrimiento deque lasnebulosas espirales eran en realidad galaxias deestrellas
como la nuestra, se di«o el primer gran paso hacia lo que Sanford (1917) y H ubble (1936)
llamaron Òel reino de las nebulosasÓ. Sorprendentemente, Thomas Wright (1750) fueun percur-
sor de la visi«on de nuestra galaxia como un disco de estrellas, quiz«as rodeada de otras galaxias
similares. W.Herschel (1781) desarroll«o una teor«õa de la evoluci«on del universo isla y su hijo
John Herschel ayud«o a establecer que algunas de las nebulosas estaban formadas de estrellas.
Gracias a las cefeidas, estrellas variables cuya periodicidad se toma como patr«on de lumi-
nosidad, Shapley pudo hacer un mapa detallado de nuestra galaxia y mostrar (en 1918) que
nuestro Sol est«a situado a la distancia de 2/ 3 del centro al borde de la Via L«actea. Sin em-
bargo, la controversia sobre el origen y distancia a las nebulosas todav«õa dur«o unos a÷nos m«as.
Opik (1922) di«o el primer resultado convincente de que la nebulosa Andromeda se encon-
traba a gran distancia de nuestra galaxia (ver Peebles 1993, pag 19). En 1929 Hubble public«o
su famoso diagrama relacionando la distancia y el redshift de 46 galaxias hasta redshift 1.000
Km/ s (l legando a 20.000 Km/ s en 1931). Al parecer Hubble se inspir«o en las soluciones de
las ecuaciones de Einst ein que propuso D eSit t er (1917, astronomo holandes), que predecian
una relaci«on entre velocidad y distancia.4 En 1934 Hubble complet«o su ambici«on de tomar una
placa fotogr«aÞca tan profunda que contuviera tantas estrellas como galaxias. Para entonces
Fr iedmann (1922, un meteorologo ruso) ya habia encontrado la soluci«on adecuada para la
m«etri ca de la Relati vidad General en el marco del principio cosmol«ogico de Einstein, pero en
realidad fue Lemait re (1927, un jesuita belga) quien vislumbr«o la conexi«on correcta entre la
Relati vidad General y los redshifts de las galaxias.

Lect ura: Cap«õt ulo ¤3 de Peebles (1993) Cap«õt ulo ¤1 y ¤2 de Gr ibbin (1986)

I .4 Ley de H ubble y Pr in cip io Cosmologico

La ley de H ubble relaciona el redshift z, o en su interpretaci«on como velocidad radial vz = zc,
con la distancia d:

vz = z c = H0 d (I .1)

La Figura I.1 muestra el soporte observacional de esta relaci«on, que solo funciona bien a escalas
grandes. ÀQu«e signiÞca que todas las galaxias a nuestro alrededor se alejen de nosotros? Esta

preguntas como: À Qu«e habia antes del Big Bang? o À Qu«e hay fuera del universo? El espacio-t iempo se crean
a la vez que el universo y no t iene sent ido hablar de ellos como un marco donde ocurren las cosas.

4Tal y como ocurre con cualquier soluci«on que sea homogenea e isotropa.
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Figura I.1: Panel izquierd o: Ley de Hubble (l inea recta para H0 = 72Km/s/Mpc) dada
por la relaciones de Tully-Fisher y Faber -Jackson para 335 galaxias espirales y el«õpti cas en
un entorno local. Se compara la dist ancia modulo en Eq.[IV.16] con la velocidad radial vr

(deÞnida como vr = z c). La dispersion respecto a la ley de Hubble (! ! 612Km/s) es debida
a las velocidades peculiares. Panel dere cho: Ley de Hubble medida por el Telescopio
espacial (HST key project, ver astro-ph/ 0202006).

observaci«on adquiere senti do con pr incipio cosmol«ogico:

El U niverso es homog«eneo e isot ropo a grandes escalas: las
propiedades del universo a gran escala no depende de la posici«on o de
la direcci«on desde la cu«al las midamos.

Si esto es as«õpara un observador en la Tierra, la ley de Hubble parece indicar que todos los
puntos (galaxias), se alejan unos de otros, en una expansi«on parecida a la predicha por Einstein
en su teor«õa de la Relati vidad General (RG). De hecho, no es necesaria la RG para llegar a esta
conclusi«on. Es f«acil ver que es suÞciente tener
el Pr incipio cosmol«ogico (o la invariancia Galileana5) para llegar a la ley de Hubble.

I .4.1 Pr imera det erminaci«on de H0

La primera determinaci«on de la constante H0 por Hubble fue:

H0 ! 500 km/s/Mpc (I .2)

El valor de la constante nos da una idea de la edad del Universo. ÀC«omo? Imaginemos que el
ri tmo de expansi«on, la constante de Hubble, no cambia con el ti empo. Si esto es as«õ, 1/H0 nos
da el ti empo necesario para que la distancia entre dos puntos se anule (puesto que v = H0d).
Esta se llama la edad de H ubble. Si el Universo est«a en expansi«on desacelerada (debido a

5La homogeneidad se traduce en la invariancia de las leyes bajo t raslaciones espaciales, mientras que la
isotrop«õa se traduce en la invariancia bajo rotaciones de nuestro sistema de referencia. Ver.¤B.2
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que la fuerza gravitatoria retrasa la expansi«on) este ti empo ser«a una cota superior a la edad
del universo (si la expansi«on es acelerada la cota seria inferior). Es f«acil calcular (simplemente
cambiando de unidades, haganlo como ejercicio) que esta edad corresponde a:

1/H0 ! 2Gyr = 2 " 109yr (I .3)

Esta edad est«a (y estaba en 1930) en claro conßicto con la edad de la Tierra (evidencias
geol«ogicas apuntaban a una edad superior a 4Gyr) y de las estrellas (Edington ya apuntaba
a edades superiores a 4Gyr). Esto supuso un claro golpe para el modelo cosmol«ogico de la
expansi«on. En 1943 Baade encontr«o parte del problema: la calibraci«on delascefeidas. Existen
dos poblaciones de Cefeidas: poblaci«on I (jovenes y bri llantes) y poblaci«on I I (viejas y d«ebiles).
Al observar con mayor resoluci«on angular las Cefeidas que uti liz«o Hubble para la distancia a
Andromeda, estas resultaron ser de poblaci«on I y no I I como crey«o Hubble incorrectamente.
Con ello en los a÷nos 1950 la edad del Universo inferida por la expansi«on parecia mayor que la
edad de la Tierra y las estrellas, como era de esperar.
En la actualidad existen varios m«etodos para medir la edad de las estrellas mas viejas (eg
diagrama HR y funci«on de luminosidad de enanas blancas). La abundancia qu«õmica y la
radioacti vidad de elementos tambi«en son indicadores de una edad que es compati ble con las
edades cosmol«ogicas.

Lect ura: Cap«õt ulo ¤5 de Peebles (1993) . Cap«õt ulo ¤3 de Gr ibbin (1986) .

I .4.2 El valor act ual de H0

En la actualidad se suele dar el valor de la constante de Hubble en unidades:

H0 = 100 h Km/s/Mpc (I .4)

donde h es una constante por determinar observacionalmente de orden unidad: 1.0 < h < 0.5.
En los «ulti mos 5 a÷nos se ha creado consenso en una parte importante de la comunidad cient«õÞca
especializada entorno a valores H0 = 60# 80Km/s/Mpc, es decir h = 0.6# 0.8 (ver Figura I.1).
Mientras que la existencia de la ley deHubble est«a determinada con gran precisi«on, la constante
H0 est«a someti da a mayores incerti dumbres. Esto es debido a que es m«as f«acil medir distancias
relati vas(queestablecen la linearidad dela ley deHubble) quedistanciasabsolutas. El problema
reside en la calibraci«on absoluta de las medidas, a lo que contri buyen sesgos estad«õsti cos y
sistem«ati cos. Adem«as la ley de Hubble est«a afectada localmente por los movimientos propios o
velocidades peculiares de las galaxias, debidos a la falta de homogeniedad local (ver ¤I I.8).

I .5 La oscur id ad de la noche

ÀPor qu«e el cielo es oscuro de noche? Esta pregunta, aparentemente inocente, se conoce como
la paradoja de Olbers (ver la obra de E.Harri son: Darkness at Night, para una excelente
recopilaci«on de este problema). En otras palabras: ÀPor qu«e el cielo no est«a lleno de la luz de
las estrellas? Es f«acil comprobar que bajo ciertas hip«otesis razonables la luz de las estrellas
deber«õa iluminar todo el Þrmamento, sin dejar ning«un espacio oscuro. Consideremos la luz que
llega en un trozo Þjo («angulo s«olido) del Þrmamento d! . La contri buci«on de objetos situados
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Figura I.2: Una de las im«agenes m«as profunda del cielo (HDF o Hubble Deep Field) tomada
por el Telescopio Espacial Hubble (HST). Incluso en las im«agenes m«as profundas se aprecia la
oscuridad entre galaxias.

a una cierta distancia " viene dada por la luminosidad aparent e o ßujo que nos llega de
estos objetos. Esta luminosidad aparente disminuye con la distancia al cuadrado a la fuente
" 2, pero este efecto se compensa exactamente con el aumento de volumen como funci«on de " :
dV = #" 2d! d" , y por tanto del n«umero de puntos emisores con la distancia (asumiendo que
la densidad de fuentes es constante, ver Problema 7). Por m«as peque÷na que sea la densidad de
puntos emisores, cada capa esf«erica ti ene un efecto acumulati vo en la proyecci«on celeste y, por
tanto, si integramos suÞcientes capas llegaremos a llenar todo el Þrmamento con luz. Aunque
no podamos resolver esta luz en estrellas o galaxias individuales, la luz difusa (no resuelta) de
«estas deberia llegarnos en forma de un fondo bri llante (background).
Una forma de responder a esta pregunta es argumentar que el Universo es Þnito o limitado.
Pero, ÀQu«e hay en el borde o l«õmite de «este? ÀQu«e senti do ti ene esta frontera (ver ¤I.3)?
Otra respuesta com«un es que la luz de objetos distantes es debilitada por la absorci«on del
medio interestelar o intergal«acti co. Pero sabemos que tarde o temprano la radiaci«on calienta el
medio que la absorve y «esta debe de ser reemiti da, ti picamente llegando a un cierto equilibrio.
Podr«õa ser que una fracci«on de la luz estellar pudiera reemiti rse fuera del espectro «opti co en
el infrarrojo, pero, por razones energ«eti cas, es pr«acti camente imposible conseguir hacer esto de
forma sistem«ati ca y suprimir la luz «opica totalmente durante periodos largos de ti empo.
La oscuridad de la noche es la observaci«on m«as simple que uno puede hacer del Universo y
es tambi«en la m«as signiÞcati va. El U niverso es oscuro porque est «a en evoluci«on y las
est rel las no siempre han br i l lado. Que las estrellas no son eternas parece algo muy sensato,
si creemos en las leyes deconservaci«on de la energ«õa: las estrellas no pueden radiar eternamente.
El detalle es darse cuenta de que cuanto m«as lejos est«a una estrella (o una galaxia) m«as vieja
es (debido a la velocidad Þnita de la luz). Existe por tanto una frontera temporal: el inicio del
ti empo. As«õ, lo que vemos en la oscuridad del cielo es la oscuridad del inicio del tiempo. 6

6Aqu«õpodriamos preguntarnos, igual que hicimos al plantear un universo espacialmente Þnito, por el sent ido
que t iene poner una frontera temporal? Qu«e hay antes de este inicio? La respuesta no es «unica, ni del todo
concluyente. Por un lado se puede argumentar que el t iempo (y el espacio) se crean con el universo y que por
tanto no t iene sent ido hablar de espacio o t iempo anterior (el espacio y el t iempo estas ligados«õnt imamente a
la existencia de materia). Este argumento creacionista no se puede aplicar de igual manera a la hip«otesis del
espacio limitado. Por otro lado la formaci«on de estrellas no puede ser un proceso eterno o c«õclico ya que esta se
alimenta de la energ«õa de fusi«on nuclear, consumiendo los elementos ligeros (hidr«ogeno y helio) y produciendo
elementos pesados incombust ibles (como el Plomo). Poner un l«õmite temporal a la existencia de luz estelar en
el universo es una consecuencia natural de las leyes de la f«õsica nuclear. Existe sin embargo la posibidad de
imaginar una creaci«on cont inua de materia (en forma de hidr«ogeno y helio), tal y como propone el modelo del
est ado est acionar io, ver ¤I I.1.3. Este modelo precisa por tanto nuevos ingredientes para explicar la oscuridad
de la noche.
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El poeta Poe, Edgar A llan (1809-1849) se adelant«o a todos los cient«õÞcos y expres«o en su
Eureka: A Prose Poem: ... la «unica manera en que podemos ent ender los vac«õos que
nuest ros t elescopios encuent ran en innumerables direcciones, ser ia suponer que la
dist ancia al fondo invisible es t an inmensa que ning«un rayo de luz de est e ha t enido
t iempo t odav«õa de alcanzarnos .... La edad de las estrellas y la velocidad Þnita de la luz
dan la respuesta. Harri son puso esta soluci«on de otra manera: la energ«õa emiti da por una
estrella durante su vida no es suÞciente para rellenar el espacio que dar«õa un cielo bri llante.
Como veremos el redshift c«osmico tambi«en ayuda a oscurecer (enfriar) la radiaci«on, pero «esto
no parece suÞciente para oscurecer del todo la noche. 7

Lect ura I .5: pp 107-116 de Gr ibbin (1986) . E.H ar r ison. D arkness at N ight .

I .6 N ucleos«õnt esis

ÀC«omo se formaron los «atomos que llenan el cosmos? La clave es entender la formaci«on de
los nucleos at«omicos. Los electrones que rodean al nucleo lo hacen siguiendo las leyes de la
mec«anica cu«anti caÕ: hoy en dia no hay ningun misterio en eso. Necesitamos entender como se
formaron las primeras parti culas (eg protones y electrones) y de alli como estas se combinan
para formar los diferentes nucleos: la nucleos«õnt esis .
El hidr«ogeno es el elemento m«as abundante en el universo. tambi«en es el elemento m«as ligero.
A pesar de su baja masa, alrededor del ' 75% de la masa de «atomos (nucleones) en el universo
est«a en forma de hidr«ogeno.8 El resto, est«a en forma de Helio: hay 1 «atomo de H elio (He, en
el is«otopo 4He con 2 protones y 2 neutrones) por cada 12 «atomos de hidr«ogeno (H o 1H de un
prot«on), lo cu«al da una abundancia pr imordial de ' 25% de Helio en masa de nucleones:

Y &
masa 4He

masa p + n
=

2r

1 + r
! 0.25, (I .5)

donde r & nn/np ! 1/7 es el n«umero de neutrones que hay por cada proton. Los elementos m«as
pesados (l lamados metales de forma gen«erica) se encuentran en proporciones mucho menores.
La relaci«on entre el H y el He es bastante uniforme en diferentes lugares del universo (dentro y
fuera de nuestra galaxia), sin apenas variaciones. Mientras que las abundancias de elememtos
m«as pesados (metales) varian enormemente de un lugar a otro: por ejemplo la met al icidad
(abundancia de metales) decrece al aumentar la distancia al centro de nuestra galaxia. Estas
variaciones en metalicidad son el resultado natural de la nucleos«õnt esis est elar : las estrellas
producen y expulsan metales en diferentes proporciones en funci«on de la edad y el ti po de
estrella.
Esto nos lleva a pensar queel hidr«ogeno y el helio ti enen un origen com«un y primordial, anterior
a la formaci«on estelar. Si extrapolamoshacia atr«as la expansi«on del universo podemosaumentar

7En longitudes de onda milim«etricas el cielo nocturno es brillante debido a la existencia de la radiaci«on
c«osmica de fondo a T0 ! 3K , ver ¤I.7. Como veremos en ¤I.7, la existencia de esta radiaci«on de fondo no
contradice nada de lo dicho. Es importante preguntarse porqu«e el cielo es oscuro justamente en las longitudes
de onda «opt icas, caracter«õst icas del brillo de galaxias y estrellas como nuestro Sol. No es casual que estas sean
tambi«en las frecuencias caracter«õst icasde nuestra visi«on y por tanto de nuestra concepci«on de lo que entendemos
por oscuro.

8Este porcentaje s«olo hace referencia a la materia ordinaria o mat er ia bar i«onica: formada por protones y
neutrones. Creemos que en el universo podr«õa exist ir ot ro t ipo de mater«õa, llamada materia oscura fria, CD M ,
que no esta formada por «atomos o bar iones.
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de forma ilimitada la densidad de la materia. En estas condiciones de alta densidad, todo el
hidr«ogeno y el helio deberian haberse fundido en nucleos m«as pesados. La «unica manera de
evitar que esto ocurra es suponer que, al igual que ocurre en el coraz«on de una estrella, exista
una presi«on de radiaci«on que se contraponga a este colapso.
Al ir hacia atr«as en el ti empo, el universo se contrae en un cierto factor a (el factor de escala)
y la densidad de energ«õa de mat er ia crece al disminuir el volumen:

$m $ a! 3, (I .6)

mientras que la densidad de energ«õa de radiaci«on crece como

$! $ a! 4, (I .7)

cuando a se hace m«as peque÷no. Esto es debido a que los fotones que forman la radiac«on
aumentan en n«umero como a! 3 (tal y como ocurre con las parti culas de materia, de manera
que el cociente fotones/ parti culas es constante) pero adem«as su longitud de onda disminuye con
la contraci«on en un factor a, lo cu«al hace que la energ«õa de cada fot«on aumenta en un factor a
adicional al caso de part«õculas (no relati vistas). Esto hace que a medida que el universo se hace
m«as denso (al ir hacia atr«as en el ti empo, a % 0) se haga tambi«en mucho m«as caliente. Esta
radiaci«on acaba dominando los procesos de formaci«on nuclear y podemos calcular la densidad
de energ«õa de radiaci«on necesaria para dar la relaci«on observada de H y He primordial. 9

En un universo dominado por fotones muy energ«eti cos (> 10 MeV), estos crean pares electr«on-
positr«on en equilibrio t«ermico con la radiaci«on. Estasparti culasmanti enen a su vez en equilibrio
t«ermico el n«umero protones np y neutrones nn atrav«es de reacciones de formaci«on y destrucci«on
con neutri nos y anti neutri nos (puesto que hay equilibrio):

r &
nn

np
= exp

!

#
(mn # mp)c2

kB T

"

(I .8)

donde (mn # mp)c2 ! 1.3MeV es la di" erencia de masa entre neutrones y protones. Para
obtener el cociente adecuado de r = 1/7, o 1 neutron por 7 protones 10 necesitamos unas
temperaturas kB T ! 0.7 MeV, justo por encima de la energ«õa umbral para la creaci«on de pares
electr«on-positr«on (la masa en reposo del electr«on es de mec2 ! 0.5 Mev). C«alculos detallados
predicen efecti vamente un corte a kB T ! 0.7 MeV para tener Y ! 0.25 en 4He. Posteriormente,
es posible formar deuterio (2H), 3He y 7Li en peque÷nas canti dades (Y ! 10! 4, 10! 5, 10! 10). El
resultado en todos los casos, depende de la densidad total de bariones nB en el momento de la
nucleos«õntesis debido a que todas las secciones eÞcaces de interacciones son proporcionales a la
densidad de p«arti culas. Una vez Þjamos la densidad nB a una temperatura dada T , queda Þjo
el cociente:

%=
nB

n!
(I .9)

9En los a÷nos 40-50 los invest igadores sovi«et icos G.Gamov, R.Alpher y R.Herman especularon sobre estas
ideas y desarrollaron la teoria de nucleos«õntesis primordial, aunque por diversos mot ivos estas invest igaciones
pasaron desapercividas. Estos trabajos fueron re-descubiertos en los a÷nos 60 unos a÷nos antes de que Penzias y
Wilson (1964) encontraton accidentalmente los restos de la radiaci«on c«osmica de fondo. Ver S.Weingerg, ÓLos
tres primeros minutosÓ, 1977, para una revisi«on historica mucho m«as detallada.

1012 «atomos de 1H por 1 de 4He corresponden: a 1 neutr«on por cada 7 protones.
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que no cambia con el redshift (para T > 0.5 MeV)11 Las abundancias primordiales observadas
para deuterio (2H), 3He y 7Li nos dan una medida del valor de %! 5 " 10! 10. Esto permiti «o
predecir el valor de la temperatura de la radiaci«on c«osmica de fondo actual T0, en funci«on de la
densidad observada de bariones. Hoy en dia T0 se conoce con m«as precisi«on que nB , As«õ que
las mediciones en %se traducen en predicciones para nB . En t«erminos de la densidad cr«õti ca,
Eq.[I I I.27], ! B & nB /$c, tenemos:

0.017 < ! B h2 < 0.024 (I .10)

que para h ! 0.7, corresponde a ! B ! 0.03 # 0.05, es decir de solo un 3 # 5% de la densidad
cr«õti ca. Ver m«as adelante ¤V.

I .7 La Radiaci«on C«osmica de fondo

En el Ap«endice A repasamos cu«al es la emisi«on de radiaci«on de un cuerpo en equilibrio ter-
modin«amico: radici«on de un cuerpo N egro. Este es el ti po de radici«on que se espera so-
breviva al Big Bang hoy en dia. La temperatura de esta radiaci«on disminute como

T =
T0

a
(I .11)

a medida que el universo se expande/ contrae en un factor a respecto al tama÷no actual (a = 1
y T = T0). Esto es debido al aumento en un factor a en la longitud de onda asociada a
esta radiaci«on. Cuando se formaron los primeros «atomos (unos 400,000 a÷nos despu«es de la
nucleos«õtesis) la temperatura era de T ! 3300K, equivalente 1eV. El «atomo de hidr«ogeno se
forma en el momento en que la energ«õa deesta radiaci«on es inferior a la energ«õa de ionizaci«on del
hidr«ogeno12. Aparti r deesemomento, denominado dedesacoplo, la radiaci«on esdemasiado fria
para iteraccionar con la materia y conti nua enfriandosehasta nuestrosdias, dondeT0 ! 2.726K,
que equivale a una energ«õa dekB T0 ! 2.3" 10! 4 eV o a una densidad de radiaci«on (de Eq.[A.7]):

$! ! 4.65 " 10! 34 (T0/2.726K)4 gr/cm3 (I .12)

El valor de T0 nos dice que universo ha crecido desde el desacoplo en un factor a ! 1100.
El desacoplo ocurre de forma abrupta y por tanto deÞne una superÞce esferica de donde han
salido todos los fotones que observamos hoy en dia: es la superÞcie de «ult ima it eracci«on (o
Last scat t er ing surphace).

El dipolo

La existencia de una radiaci«on t«ermica de fondo implica que exite un sist ema de referencia
privilegiado: aquel en el cual la radiaci«on se observa como perfectamente uniforme. Un sistema

11El n«umero de fotones n! se relaciona con T atrav«es de la ley de St efan-B ol t zmann (ver Ap«endice A).
Tanto el n«umero de fotones como el n«umero de bariones disminuyen como a3 al expandirse el universo en un
factor a, pero su cociente permanece constante.

12La energ«õa de ionizaci«on es 13.6 eV. Un cuerpo negro con una temperatura media de 1eV cont iene
suÞcientes fotones de 13.6eV para ionizar todos los «atomos del Universo, ya que hay ! ! 5 " 10! 10 Eq.[I.9]
protones por fot«on.
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de referencia en movimiento relati vo, con velocidad &vr , respecto al sistema uniforme, presenta
una distri buci«on asim«etri ca del ti po dipolar, con una ßuctuaci«on de temperatura en la direcci«on
ör:

# T

T
(ör) =

&vr ör
c

=
|&vr |
c

cos' (I .13)

donde ' es el «agulo entre ör y &vr . Dicho de otra forma: la distri buci«on dipolar en la radiaci«on
c«osmica de fondo nos permite medir el modulo y la direcci«on del moviemiento relati vo &vr del
sistema de observaci«on (eg la Tierra) respecto al sist ema de referencia c«osmico donde la
radiaci«on es uniforme. Un observador en este sistema de referencia, esta en caida l ibre con
respecto a las fuerzas gravitatorias que ejerce el resto del universo en ese punto.
En general, uno puede descomponer el mapa de anisotropias de temperaturas observadas en
la radiaci«on c«osmica de fondo con un desarrollo multi polar (ver ¤7.5). Estas anisotropias son
extremadamente peque÷nas, de una parte en 105 (de acuerdo con el principio cosmol«ogico, con
excepci«on del dipolo, que es del order 10! 3. Este valor da una vr ! 300 Km/ s que es t«õpica
de los movientos de rotaci«on o translaci«on de las galaxias. Esto no indica que la anisotropia
dipolar no es intr«õnsica, sino que muy probablemente es debia a nuestro movimiento respecto
al sistema de referencia c«osmico.
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Figura I.3: Caricatura de la hist or ia del U niverso: el ti empo y la energ«õa aumentan verti cal-
mente. mientras que la dimensi«on horizontal representa el espacio. Semuestran 4 «epocasclaves:
inicio (Big Bang t = 0), nucleos«õntesis (t = 1s), formaci«on de «atomos o desacoplo (t = 400, 000
a÷nos) y la actualidad (t = 14 millones de a÷nos). Entre estas dos «ulti mas se han debido de
formar las estrellas y galaxias que observamos.
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I .8 Problemas

1. Uti lizando argumentosunicamente dimensionales, esti mar el ti empo caracter«õsti co deevoluci«on
c«osmica en el Universo. Compararlo con el ti empo caracter«õsti co de evoluci«on gravitatoria
de nuestro Sol.

2. Demostrar que en un Universo homogeneo el n«umero de galaxias con magnitud aparente
mayor que m sigue la ley N(> m) ' 100.6m

3. Demostrar que un astr«onomo en Andr«omeda observa la misma ley de expansi«on de Hubble
que nosotros. ÀQu«e pasaria si la ley de espanci«on fuera disti nta, por ejemplo si todos los
cuerpos se alejan de nosotros con velocidad constante

4. Demostrar queel Pr incipio Cosm«ologico (PC) junto con la invarianza Galileana implican
la ley de expansi«on de H ubble. Pist a: Considerar 2 observadores comoviles (quietos
respecto a un sistema de referencia que se mueve con el c«osmos) que observan una galaxia
tambi«en comovil. A parti r de la adicion develocidadesy el PC (ambosobservadoresdeben
ver el mismo campo de velocidades) inferi r que la relaci«on entre velocidad v y distancia
r debe ser lineal. Uti lizando argumentos de simetri a demostrar que los dos vectores se
relacionan atraves de una matri z unitaria: v = Hr. De aqui llegar a la ley de Hubble:
v = Hr, donde H es una ÓconstanteÓ(funci«on del ti empo).

5. ÀCu«al seria la edad de un Universo en desaceleraci«on constante si el par«ametro de desacel-
eraci«on adimensional q0 = a0/(H2

0d0) = 0.5? (donde a0 y d0 son la aceleraci«on y distancia
actuales y H0 = 100hKm/s/Mpc.

6. Paradoja de OlberÕs: À Porqu«e la noche es oscura? Considerar fuentes de luz (galaxias o
estrellas) con una densidad num«erica media n y luminosidad constante L (energia por
unidad de ti empo) independiente de la posici«on (PC). a) Demostrar que en un Universo
Euclidiano y est«ati co la densidad media de energia de radiaci«on diverge. b) Encontrar la
expresi«on para un Universo en expansi«on (FRW) donde las fuentes no son eternas, sino
que todas empiezan en un momento Þjo del pasado. c) Comparar el caso est«ati co con el
caso en expansi«on: encontrar cuan importante es la supresi«on de la densidad media como
funcion del ti empo de vida de las fuentes (relati vo a la edad del universo). ÀQu«e ocurre
si tenemos en cuenta que las estrellas se agrupan en galaxias?

7. Demostrar que la temperatura T de radiaci«on de un cuerpo negro perfecto se enfria en un
factor T/a cuando el universo se expande en un factor a.


