Capd&ulo |

Cosmolog&: una historia

La Cosmologé&@ moderna centra su estudio en la estructura y evolucien del Universo a grandes
escalas. Aunque tambien se puede entender como el estudio del origen y evolucien del Cosmos
como un todo. A principios del siglo XX este estudio pase del marco de la Plosofé@ al marco de
la ciencia.

Solamente conocemos dos interacciones de largo alcance: la gravedad y € electromagneti smo.
Esta ultima es mucho mas fuerte que la primera (la constante de acoplamiento es mayor), pero
precisamente por ello y por € apantallamiento de cargas positivas y negativas ausente en la
gravedad, parece que las estru cturas cesmicas son neutrasy la gravitacien domina. Por €lo en
gran medida la Cosmologé& consiste e estudio de la Gravitacien. Por otro lado, la Gravitacien
se entiende hoy en dia como una teoria de del espacio-tiempo (ver los Apendices B-D) y, por
tanto, podemos pensar que la la Cosmologé& consiste en la historia del espacio-tiempo a grandes
escalas.

1.1 Preguntas

ADe que esta@ hecho @ Universo? ACemo y cuando se formaron las estructuras cesmicas, los
quasars, las galaxias, las estrellas o los planetas? Estas preguntas, todavé& no tienen una
respuesta precisa. Se estima que la mayor parte de la materia que compone € Universo es
oscura (0 poco luminosa) y que probablemente esta compuesta por una substancia exetica (no
barienica) diferente a la que conocemos en la f&ica actual. Esta materia exatica no parece
subciente para explicar la dinamica de la expansien del universo. O bien las leyes de la grati-
vacien ordinarias no pueden ser extrapoladas a escalas cesmicas o bien debe exister otra forma
de energ&, la llamada energéa oscura (como la constante cosmolegica), aun mas exotica que
la materia oscura, al no diluirse con la expansien del Universo.

Este problema, uno de los mas inquietantes en cosmolog&, dibculta la elaboracien de una teoré&
sobre la formacien de galaxias y estru cturas a gran escala. ACemo teorizar sobre objetos cuya
composicien desconocemos cuanti tativa y cualitivamente?

La radiacien de fondo de microondas aporta informacien basica sobre las condiciones iniciales
de la distri bucien de materia que ha dado lugar a la estructura a gran escala que observamos
hoy en d& Esta informacien, de naturaleza estad&tica, nos permite elaborar modelos de
evolucien de estas estructuras que pueden ser contrastados con las propiedades actuales de
la distri bucien de galaxias. Con ello podemos establecer o rechazar diferentes hipetesis, tanto
acerca de la naturaleza y cantidad de materia oscura como de |os procesos especdcos que |levan
a la formacien de las galaxias.

En cosmologé las leyes fundamentales de la f&ica se extrapolan en varios erdenes de magnitud
fuera de su rango de validez observacional.! Por ello es importante buscar en las datos men-
cionados anteriormente desviaciones de estas leyes. La formacien de galaxias, la estructura a
gran escala y la radiacien cesmica de fondo pueden proporcionar una herramienta wnica para
poner observacionalmente a prueba teorés f&cas que se relacionan con energés de hasta 10'°
GeV, cuando e Universo tenia menos de 10' % segundos.

.2 El modelo del Big Bang

Se conoce por Big Bang al modelo por € cual universo evoluciona expansionandose. Los rasgos
fundamentales de este modelo se sustentan en Prmes evidencias observacionales de manera que
desde los aros 60 e Big Bang y la Cosmolog&@ han pasado de la especulacien a formar parte de
la cultura cient@ca y de la f&ca fundamental. En los ultimos aros los detalles de este modelo
se estan poniendo a prueba a gran velocidad. Esto ocurre paraldlamente al desarrollo de nuevas
tecnolog@s y observatorios terrestres y espaciales, que nos abren nuevas ventanas al Universo
y a sus or@enes.

El nombre de Big Bang tiene su origen en la singularidad inicial que resulta de extrapolar
hacia atras la expansien del Universo. Esta singularidad inical es parecida a la que se obtiene
de la Relati vida General en € colapso de una estrella a una agujero negro (ver eC.8). Ambas
son singularidades matemati cas cuyo signibcado f&ico esta todav@ por determinar. Para darle
sentido f&ico a esta sigularidad necesitamos un modelo de gravedad cuanti ca consisente, algo
en lo que los f&icos llevan muchas decadas trabajando, con algunos avances, pero todavéa 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 predictivo a la hora de poder contrastarlas con las observaciones.

.3 Breve Historia de la expansien

Desde un punto de vista tearico, la cosmolog@ moderna se inicia en 1915-17 con la propuesta
delaRelatividad General (RG) de Einstein.? El principio de homogeneidad e isotrop&, el
Ilamado Principio Cosmolagico, requiere la evolucien (eg expansien) del Universo, que es e
hilo conductor de nuestra historia. Esta noslleva atodo lo demas: la nucleosdesis, la radiacien
de fondo y la formacien de estructuras. La expansien implica una evolucien y un origen; algo
que muchos f&icos de principios de siglo consideraban Plossbcamente inaceptable. Por un lado
esta actitud parecia razonable: un origen parece violar la invariancia temporal en las leyes. 3

1Laley dela gravedad ha sido veribcada experimentalmente en distancias del sistema solar, es decir unidades
astronemicas (u.a). Aun siendo muy grande, la distancia del sistema solar es mas de 15 ordenes de magnitud
(10'%) menor que las distancias cesmicas mas grandes.

2Para una visien mas completa de esta historia ver Peebles 1993, Gribbin 1986 o Weinberg 1972.

3Pero hay que recordar que existen tambien principios f&icos insorteables, como la irreversibilidad en la
termodinamica (eg. € del aumento de entrop&), que parecen impedir tal invariancia. Quiza aqui hay que
distinguir entre condiciones iniciales y leyes de la f&ica. El que las leyes sean o no invariantes temporales no
implica nada sobre la historia del universo, que tambien depende de sus condiciones iniciales. En cualquier
caso, algunas de estas objeciones son mas blosebcas que f&icas. Con la llegada de la Relatividad, se produce
un cambio del paradigma cartesiano en lo que se rebere a nuestra compresien del espacio y del tiempo. Para
empezar, la cantidad Pscamente relevante es una combinacien: el espacio-tiempo. Adicionalmente, se puede
pesar que €l espacio-tiempo es una propiedad resultante del universo, de manera que no tiene sentido hacerse
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En 1917 la idea de un Universo en expansien resultaba tan extrara y contraria a la experien-
cia/ observacien del universo de las estrellas Bjas, que no fue tomada en serio ni elaborada. Por
aquel entonces muchos f&icos pensaban que e Universo consistia unicamente en la Via Lactea,
nuestra galaxia: € Ilamado Universo Isla. No parecia que esta estuviera sufriendo evolucien
alguna. Einstein introdujo la indexpconstante cosmolegica (una especie de fuerza repulsiva
que contrarrestra la gravedad, ver @ll1.7 y oC.12) para forzar un universo cuasiestatico, tal y
como parecian indicar las observaciones de su tiempo. Este fue posiblemente el mayor error
de Einstein (segun su propia juicio). Einstein fue capaz de agitar los cimientos de la f&ca y
del sentido comun alterando nuestra visien del espacio, del tiempo y de la gravedad. Pero no
pudo llevar hasta € bnal las consecuencias de sus propias teoré&@s para postular un universo en
evolucien y lleno de galaxias.

Fueron las observaciones directas de los astrenomos las que pusieron la teoré& sobre la verdadera
pista. Con € descubrimiento de que las nebulosas espirales eran en realidad galaxias de estrellas
como la nuestra, se die e primer gran paso hacia lo que Sanford (1917) y Hubble (1936)
llamaron CHl reino de las nebulosasQ Sorprendentemente, Thomas Wright (1750) fue un percur-
sor de la visien de nuestra galaxia como un disco de estrellas, quizas rodeada de otras galaxias
similares. W.Herschel (1781) desarrolle una teor& de la evolucien del universo iday su hijo
John Herschel ayude a establecer que algunas de las nebulosas estaban formadas de estrellas.
Gracias a las cefeidas, estrellas variables cuya periodicidad se toma como patren de lumi-
nosidad, Shapley pudo hacer un mapa detallado de nuestra galaxia'y mostrar (en 1918) que
nuestro Sol esta situado a la distancia de 2/ 3 del centro al borde de la Via Lactea. Sin em-
bargo, la controversia sobre € origen y distancia a las nebulosas todav@ dure unos arnos mas.
Opik (1922) die e 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 publice
su famoso diagrama relacionando la distancia y € redshift de 46 galaxias hasta redshift 1.000
Km/s (llegando a 20.000 Km/s en 1931). Al parecer Hubble se inspire en las soluciones de
las ecuaciones de Einstein que propuso DeSitter (1917, astronomo holandes), que predecian
una relacien entre velocidad y distancia.® En 1934 Hubble complete su ambicien de tomar una
placa fotograbca tan profunda que contuviera tantas estrellas como galaxias. Para entonces
Friedmann (1922, un meteorologo ruso) ya habia encontrado la solucien adecuada para la
metri ca de la Relatividad General en e marco del principio cosmolegico de Einstein, pero en
realidad fue Lemaitre (1927, un jesuita belga) quien visumbre la conexien correcta entre la
Relati vidad General y los redshifts de las galaxias.

Lectura: Capd&ulo =3 de Peebles (1993) Cap&ulo ol y o2 de Gribbin (1986)

1.4 Ley de Hubble y Principio Cosmologico

Laley de Hubble relaciona € redshift z, o en su interpretacien como velocidad radial v, = zc,
con la distancia d:
v, = zc= Hod (1.1

La Figura .1 muestra € soporte observacional de esta relacien, que solo funciona bien a escalas
grandes. AQue signibca que todas las galaxias a nuestro alrededor se algjen de nosotros? Esta

preguntas como: A Que habia antes del Big Bang? o AQue hay fuera del universo? El espacio-tiempo se crean
alavez que el universo y no tiene sentido hablar de ellos como un marco donde ocurren las cosas.
4Tal y como ocurre con cualquier solucien que sea homogenea e isotropa.
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Figura 1.1: Panel izquierd o: Ley de Hubble (linea recta para Hy = 72K'm/s/Mpc) dada
por larelaciones de Tully-Fisher y Faber-Jackson para 335 galaxias espirales y el@ticas en
un entorno local. Se compara la distancia modulo en Eq.[IV.16] con la velocidad radial v,
(debnida como v, = z ¢). La dispersion respecto a la ley de Hubble (! ! 612Km/s) es debida
a las velocidades peculiares. Panel dere cho: Ley de Hubble medida por € Telescopio
espacial (HST key project, ver astro-ph/ 0202006).

observacien adquiere sentido con principio cosmolegico:

El Universo es homogeneo e isotropo a grandes escalas: las
propiedades del universo a gran escala no depende de la posicien o de
la direccien desde la cual las midamos.

Si esto es a®dpara un observador en la Tierra, la ley de Hubble parece indicar que todos los
puntos (galaxias), se algjan unos de otros, en una expansien parecida a la predicha por Einstein
en su teoré&@ de la Relatividad General (RG). De hecho, no es necesaria la RG para llegar a esta
conclusien. Es facil ver que es subciente tener

e Principio cosmolaegico (o la invariancia Galileana®) para llegar a la ley de Hubble.

1.4.1 Primera determinacien de Hyg

La primera determinacien de la constante H, por Hubble fue:

Ho! 500 km/s/Mpc (1.2)

El valor de la constante nos da una idea de la edad del Universo. ACemo? Imaginemos que €
ritmo de expansien, la constante de Hubble, no cambia con el tiempo. Si esto esasg 1/Hy nos
da el tiempo necesario para que la distancia entre dos puntos se anule (puesto que v = Hod).
Esta se llama la edad de Hubble. Si & Universo esta en expansien desacelerada (debido a

5La homogeneidad se traduce en la invariancia de las leyes bajo traslaciones espaciales, mientras que la
isotrop@ se traduce en la invariancia bajo rotaciones de nuestro sistema de referencia. Ver.aB.2
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que la fuerza gravitatoria retrasa la expansien) este tiempo sera una cota superior a la edad
del universo (si la expansien es acelerada la cota seria inferior). Es facil calcular (simplemente
cambiando de unidades, haganlo como gercicio) que esta edad corresponde a:

1/Hy! 2Gyr= 2" 10%r (1.3)

Esta edad esta (y estaba en 1930) en claro conBicto con la edad de la Tierra (evidencias
geolegicas 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 e modelo cosmolegico de la
expansien. En 1943 B aade encontre parte del problema: la calibracien delascefeidas. Existen
dos poblaciones de Cefeidas: poblacien | (jovenesy brillantes) y poblacien |1 (vigasy debiles).
Al observar con mayor resolucien angular las Cefeidas que utilize Hubble para la distancia a
Andromeda, estas resultaron ser de poblacien | y no Il como crey@ Hubble incorrectamente.
Con €lo en los aros 1950 la edad del Universo inferida por la expansien parecia mayor que la
edad dela Tierra y las estrellas, como era de esperar.

En la actualidad existen varios metodos para medir la edad de las estrellas mas vigjas (eg
diagrama HR y funcien de luminosidad de enanas blancas). La abundancia quénica y la
radioacti vidad de elementos tambien son indicadores de una edad que es compatible con las
edades cosmolegicas.

Lectura: Cap&ulo o5 de Peebles (1993). Cap&ulo =3 de Gribbin (1986).

1.4.2 EIl valor actual de Hyg

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

Ho= 100 h Km/s/Mpc (1.4)

donde h es una constante por determinar observacionalmente de orden unidad: 1.0 < 2 < 0.5.
En los ultimos 5 aros se ha creado consenso en una parte importante de la comunidad cient@ca
especializada entorno a valores Ho = 60# 80Km/s/Mpc, esdecir h = 0.6# 0.8 (ver Figura |.1).
Mientras que la existencia de la ley de Hubble esta determinada con gran precisien, la constante
H, esta sometida a mayores incerti dumbres. Esto es debido a que es mas facil medir distancias
relati vas (que establecen lalinearidad delaley de Hubble) que distancias absolutas. El problema
reside en la calibracien absoluta de las medidas, a lo que contri buyen sesgos estadéti cos y
sistemati cos. Ademas la ley de Hubble esta afectada localmente por los movimientos propios o
velocidades peculiares de las galaxias, debidos a la falta de homogeniedad local (ver @l1.8).

1.5 La oscuridad de la noche

APor que @ ciglo es oscuro de noche? Esta pregunta, aparentemente inocente, se conoce como
la paradoja de Olbers (ver la obra de E.Harrison: Darkness at Night, para una excelente
recopilacien de este problema). En otras palabras. APor que € cielo no esta lleno de la luz de
las estrellas? Es facil comprobar que bajo ciertas hipetesis razonables la luz de las estrellas
deber& iluminar todo e brmamento, sin dglar ningun espacio oscuro. Consideremos la luz que
llega en un trozo Pjo (angulo selido) del brmamento d! . La contri bucien de objetos situados

Figura 1.2: Una de las imagenes mas profunda del cielo (HDF o Hubble Deep Field) tomada
por el Telescopio Espacial Hubble (HST). Incluso en las imagenes mas profundas se aprecia la
oscuridad entre galaxias.

a una cierta distancia " viene dada por la luminosidad aparente o Bujo que nos llega de
estos objetos. Esta luminosidad aparente disminuye con la distancia al cuadrado a la fuente
"2, pero edte efecto se compensa exactamente con € aumento de volumen como funcien de " :
dV = #"2d! d", y por tanto del numero de puntos emisores con la distancia (asumiendo que
la densidad de fuentes es constante, ver Problema 7). Por mas pequena que sea la densidad de
puntos emisores, cada capa esferica tiene un efecto acumulativo en la proyeccien celeste y, por
tanto, s integramos subcientes capas llegaremos a llenar todo e brmamento 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 brillante (background).

Una forma de responder a esta pregunta es argumentar que el Universo es bnito o limitado.
Pero, AQue hay en d borde o ldnite de este? AQue sentido tiene esta frontera (ver al.3)?
Otra respuesta comun es que la luz de objetos distantes es debilitada por la absorcien del
medio interestelar o intergalacti co. Pero sabemos que tarde o temprano la radiacien calienta el
medio que la absorve y esta debe de ser reemitida, ti picamente llegando a un cierto equilibrio.
Podré& ser que una fraccien de la luz estellar pudiera reemitirse fuera del espectro eptico en
e infrarrojo, pero, por razones energeti cas, es practi camente imposible conseguir hacer esto de
forma sistematica y suprimir la luz epica totalmente durante periodos largos de tiempo.

La oscuridad de la noche es la observacien mas simple que uno puede hacer del Universo y
es tambien la mas signibcativa. El Universo es oscuro porque esta en evolucien y las
estrellas no siempre han brillado. Quelas estrellas no son eternas parece algo muy sensato,
s creemos en las leyes de conservacien de la energ&: las estrellas no pueden radiar eternamente.
El detalle es darse cuenta de que cuanto mas lgjos esta una estrella (0 una galaxia) mas vieia
es (debido a la velocidad Pnita de laluz). Existe por tanto una frontera temporal: el inicio del
tiempo. Asg lo que vemos en la oscuridad del cielo es la oscuridad del inicio del tiempo. ©

S Aqudpodriamos preguntarnos, igual que hicimos al plantear un universo espacialmente Pnito, por €l sentido
que tiene poner una frontera temporal? Que hay antes de este inicio? La respuesta no es wnica, ni del todo
concluyente. Por un lado se puede argumentar que el tiempo (y el espacio) se crean con €l universoy que por
tanto no tiene sentido hablar de espacio o tiempo anterior (el espacio y el tiempo estas ligados &timamente a
la existencia de materia). Este argumento creacionista no se puede aplicar de igual manera a la hipetesis del
espacio limitado. Por otro lado la formacien de estrellas no puede ser un proceso eterno o c&lico ya que esta se
alimenta de la energ@ de fusien nuclear, consumiendo los elementos ligeros (hidregeno y helio) y produciendo
elementos pesados incombustibles (como el Plomo). Poner un Idnite temporal a la existencia de luz estelar en
el universo es una consecuencia natural de las leyes de la f&ica nuclear. Existe sin embargo la posibidad de
imaginar una creacien continua de materia (en forma de hidregeno y helio), tal y como propone el modelo del
estado estacionario, ver oll.1.3. Este modelo precisa por tanto nuevos ingredientes para explicar la oscuridad
de la noche.
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El poeta Poe, Edgar Allan (1809-1849) se adelant® a todos los cient@cos y exprese en su
Eureka: A Prose Poem: ... la unica manera en que podemos entender los vac@®s que
nuestros telescopios encuentran en innumerables direcciones, seria suponer que la
distancia al fondo invisible estan inmensa que ningun rayo de luz de este ha tenido
tiempo todavéa de alcanzarnos .... La edad de las estrellas y la velocidad bnita de la luz
dan la respuesta. Harrison puso esta solucien de otra manera: la energé& emitida por una
estrella durante su vida no es subciente para rellenar € espacio que dar&@ un cielo brillante.
Como veremos €l redshift cesmico tambien ayuda a oscurecer (enfriar) la radiacien, pero esto
no parece subciente para oscurecer del todo la noche. 7

Lectura |.5: pp 107-116 de Gribbin (1986). E.Harrison. Darkness at Night.

1.6 Nucleosdrtesis

ACaemo se formaron los atomos que llenan e cosmos? La clave es entender la formacien de
los nucleos atemicos. Los electrones que rodean al nucleo lo hacen siguiendo las leyes de la
mecanica cuanti ca® 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 nucleoséntesis .

El hidregeno es el elemento mas abundante en el universo. tambien es el elemento mas ligero.
A pesar de su baja masa, alrededor del *  75% de la masa de atomos (nucleones) en € universo
est@ en forma de hidregeno.® El resto, est@ en forma de Helio: hay 1 atomo de Helio (He, en
el isstopo “He con 2 protones y 2 neutrones) por cada 12 atomos de hidregeno (H o *H de un
proten), lo cual da una abundancia primordial de' 25% de Helio en masa de nucleones:

p N 4 . »
y g fmase THe 20 g8 (1.5)

masa p+n 1l+r

donder & nn/np ! 1/7 esel numero de neutrones que hay por cada proton. Los élementos mas
pesados (Ilamados metales de forma generica) se encuentran en proporciones mucho menores.
La relacien entre el H y e He es bastante uniforme en diferentes lugares del universo (dentro y
fuera de nuestra galaxia), sin apenas variaciones. Mientras que las abundancias de elememtos
mas pesados (metales) varian enormemente de un lugar a otro: por gemplo la metalicidad
(abundancia de metales) decrece al aumentar la distancia al centro de nuestra galaxia. Estas
variaciones en metalicidad son e resultado natural de la nucleoséntesis estelar: las estrellas
producen y expulsan metales en diferentes proporciones en funcien de la edad y € tipo de
estrella.

Esto noslleva a pensar que e hidregenoy e helio tienen un origen comun y primordial, anterior
alaformacien estelar. S extrapolamos hacia atras la expansien del universo podemos aumentar

7En longitudes de onda milimetricas e cielo nocturno es brillante debido a la existencia de la radiacien
cesmica de fondo a To ! 3K, ver al.7. Como veremos en al.7, la existencia de esta radiacien de fondo no
contradice nada de lo dicho. Es importante preguntarse porque el cielo es oscuro justamente en las longitudes
de onda epticas, caracteré&ticas del brillo de galaxiasy estrellas como nuestro Sol. No es casual que estas sean
tambien las frecuencias caracter&@ticas de nuestra visien y por tanto de nuestra concepcien de lo que entendemos
por oscuro.

8Este porcentaje salo hace referencia a la materia ordinaria o materia barignica: formada por protonesy
neutrones. Creemos que en el universo podré existir otro tipo de mater&, llamada materia oscura fria, CDM ,
que no esta formada por atomos o bariones.

de forma ilimitada la densidad de la materia. En estas condiciones de alta densidad, todo €
hidregeno y € helio deberian haberse fundido en nucleos mas pesados. La wnica manera de
evitar que esto ocurra es suponer que, al igual que ocurre en e corazen de una estrella, exista
una presien de radiacien que se contraponga a este colapso.

Al ir hacia atras en € tiempo, € universo se contrae en un cierto factor « (el factor de escala)
y ladensidad de energé& de materia crece a disminuir & volumen:

$n $ a3, (1.6)

mientras que la densidad de energéa de radiacien crece como

$$a? (1.7)

cuando a se hace mas pequero. Esto es debido a que los fotones que forman la radiacen
aumentan en numero como «' 2 (tal y como ocurre con las parti culas de materia, de manera
que d cociente fotones/ parti culas es constante) pero ademas su longitud de onda disminuye con
la contracien en un factor «a, lo cual hace que la energ&@ de cada foten aumenta en un factor «
adicional al caso de part&ulas (no relati vistas). Esto hace que a medida que € universo se hace
mas denso (al ir hacia atras en € tiempo, a % 0) se haga tambien mucho mas caliente. Esta
radiacien acaba dominando los procesos de formacien nuclear y podemos calcular la densidad
de energ@ de radiacien necesaria para dar la relacien observada de H y He primordial. °

En un universo dominado por fotones muy energeti cos (> 10 MeV), estos crean pares eectren-
positren en equilibrio termico con laradiacien. Estas parti culas manti enen a su vez en equilibrio
termico & numero protones n, y neutrones n, atraves de reacciones de formacien y destru ccian
con neutri nos y anti neutri nos (puesto que hay equilibrio):

ca ™ - eXpl 4 (mn # mp)c?

m T (1.8)

donde (mq # mp)c® ! 1.3MeV es la di" erencia de masa entre neutrones y protones. Para
obtener € cociente adecuado de r = 1/7, o 1 neutron por 7 protones ° necesitamos unas
temperaturas kg 7'! 0.7 MéV, justo por encima de la energé@ umbral para la creacien de pares
electren-positren (la masa en reposo del electren es de mec? ! 0.5 Mev). Calculos detallados
predicen efecti vamente un corte akg 7! 0.7 MeV paratener Y'! 0.25en “He. Posteriormente,
es posible formar deuterio (2H), *Hey “Li en pequenas cantidades (Y ! 10' 4,10' 5, 10' 9). El
resultado en todos los casos, depende de la densidad total de bariones ng en € momento de la
nucleos@tesis debido a que todas las secciones ebcaces de interacciones son proporcionales a la
densidad de parti culas. Una vez Bjamos la densidad ng a una temperatura dada 7', queda bjo
el cociente: N
B

%= — (1.9

m

9En los aros 40-50 los investigadores sovieticos G.Gamov, R.Alpher y R.Herman especularon sobre estas
ideas y desarrollaron la teoria de nucleosétesis primordial, aunque por diversos motivos estas investigaciones
pasaron desapercividas. Estos trabajos fueron re-descubiertos en los aros 60 unos aros antes de que Penziasy
Wilson (1964) encontraton accidentalmente los restos de la radiacien cesmica de fondo. Ver SWeingerg, A.os
tres primeros minutosQ 1977, para una revisien historica mucho mas detallada.

1012 atomos de *H por 1 de “He corresponden: a 1 neutren por cada 7 protones.
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que no cambia con € redshift (para 7 > 0.5 MeV)*! Las abundancias primordiales observadas
para deuterio (2H), *He y “Li nos dan una medida del valor de %! 5" 10' 1°. Esto permitie
predecir € valor de la temperatura de la radiacien cesmica de fondo actual Ty, en funcien de la
densidad observada de bariones. Hoy en dia T, Sse conoce con mas precisien que ng, As® que
las mediciones en %se traducen en predicciones para ng. En terminos de la densidad crdi ca,
Eq.[l11.27), ! g & ng /%, tenemos:

0.017 < ! gh? < 0.024 (1.10)
que para h! 0.7, correspondea! g ! 0.03# 0.05, es decir de solo un 3# 5% de la densidad
crdica. Ver mas adelante av.

.7 La Radiacien Cesmica de fondo
En e Apendice A repasamos cual es la emisien de radiacien de un cuerpo en equilibrio ter-

modinamico: radicien de un cuerpo Negro. Este es € tipo de radicien que se espera so-
breviva al Big Bang hoy en dia. La temperatura de esta radiacien disminute como

T= 2 (1.11)

a medida que € universo se expande/ contrae en un factor a respecto al tamaro actual (a = 1
y T = Tp). Esto es debido al aumento en un factor a en la longitud de onda asociada a
esta radiacien. Cuando se formaron los primeros atomos (unos 400,000 aros despues de la
nucleosdesis) la temperatura era de 7' !  3300K, equivalente 1eV. El atomo de hidregeno se
forma en e momento en que la energ& de esta radiacien esinferior a la energ& de ionizacien del
hidregeno®?. Aparti r de ese momento, denominado de desacoplo, laradiacien esdemasiado fria
paraiteraccionar con la materiay conti nua enfriandose hasta nuestros dias, donde 7, ! 2.726K,
que equivaleaunaenerg@de kg 7o ! 2.3" 10' “ eV 0 auna densidad de radiacien (de Eq.[A.7]):

$ | 465" 10' 3 (Tp/2.726K)* gr/cm® (1.12)

El valor de 7, nos dice que universo ha crecido desde € desacoplo en un factor « ! 1100.
El desacoplo ocurre de forma abrupta y por tanto dePne una superbce esferica de donde han
salido todos los fotones que observamos hoy en dia: eslasuperpbcie de wltima iteraccien (o
Last scattering surphace).

El dipolo

La existencia de una radiacien termica de fondo implica que exite un sistema de referencia
privilegiado: aquel en € cual la radiacien se observa como perfectamente uniforme. Un sistema

11El numero de fotones n, se relaciona con T atraves de la ley de Stefan-Boltzmann (ver Apendice A).
Tanto e numero de fotones como el numero de bariones disminuyen como a® al expandirse el universo en un
factor a, pero su cociente permanece constante.

12| a energéa de ionizacien es 13.6 eV. Un cuerpo negro con una temperatura media de 1eV contiene
subcientes fotones de 13.6eV para ionizar todos los atomos del Universo, ya que hay ! ! 5" 10' ** Eq.[l.9]
protones por foten.

10

de referencia en movimiento relati vo, con velocidad &, respecto al sistema uniforme, presenta
una distri bucien asimetri ca del tipo dipolar, con una RBuctuacien de temperatura en la direccien
fod

Py 80 Bl o (.19

c

donde ' es el agulo entre By &. Dicho de otra forma: la distri bucien dipolar en la radiacien
cesmica de fondo nos permite medir & modulo y la direccien del moviemiento relativo & del
sistema de observacien (eg la Tierra) respecto al sistema de referencia cesmico donde la
radiacien es uniforme. Un observador en este sissema de referencia, esta en caida libre con
respecto a las fuerzas gravitatorias que gerce € resto del universo en ese punto.

En general, uno puede descomponer & mapa de anisotropias de temperaturas observadas en
la radiacien cesmica de fondo con un desarrollo multipolar (ver ©7.5). Estas anisotropias son
extremadamente pequenras, de una parte en 10° (de acuerdo con € principio cosmolegico, con
excepcien del dipolo, que es del order 10' 3. Este valor da una v, ! 300 Km/s que es t@ica
de los movientos de rotacien o trandacien de las galaxias. Esto no indica que la anisotropia
dipolar no es intrdsica, sino que muy probablemente es debia a nuestro movimiento respecto
al sistema de referencia cesmico.
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+ + ;

Desacoplo

HNucleosintesis

Tiempo

Figura 1.3: Caricatura delahistoria del Universo: e tiempoy la energé& aumentan verti cal-
mente. mientras que la dimensien horizontal representa el espacio. Se muestran 4 epocas claves:
inicio (Big Bang ¢t = 0), nucleosdhtesis (¢ = 1s), formacien de atomos o desacoplo (¢ = 400, 000
anos) y la actualidad (¢ = 14 millones de aros). Entre estas dos ultimas se han debido de
formar las estrellas y galaxias que observamos.

12

.8 Problemas

1. Utilizando argumentos unicamente dimensionales, estimar el ti enpo caracteréti co de evolucien
cesmica en € Universo. Compararlo con e tiempo caracter&ti co de evolucien gravitatoria
de nuestro Sol.

2. Demostrar que en un Universo homogeneo € numero de galaxias con magnitud aparente
mayor que m sigue laley N(>m)' 10%6m

3. Demostrar que un astrenomo en Andremeda observa la misma ley de expansien de Hubble
que nosotros. AQue pasaria s la ley de espancien fuera distinta, por gemplo s todos los
cuerpos se algjan de nosotros con velocidad constante

4. Demostrar qued Principio Cosmalogico (PC) junto con lainvarianza Galileanaimplican
laley de expansien de Hubble. Pista: Considerar 2 observadores comoviles (quietos
respecto a un sistema de referencia que se mueve con € cesmos) que observan una galaxia
tambien comovil. A partir delaadicion develocidadesy el PC (ambos observadores deben
ver e mismo campo de velocidades) inferir que la relacien entre velocidad v y distancia
r debe ser lineal. Utilizando argumentos de simetria 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 GonstanteO (funcien del tiempo).

5. ACual seriala edad de un Universo en desaceleracien constante si e parametro de desacel-
eracien adimensional ¢ = ao/(HZdp) = 0.5? (donde ag y do son la acdleracien y distancia
actualesy Hy = 100hKm/s/Mpc.

6. Paradoja de Olber@ A Porque la noche es oscura? Considerar fuentes de luz (galaxias o
estrellas) con una densidad numerica media n y luminosidad constante L (energia por
unidad de tiempo) independiente de la posicien (PC). a) Demostrar que en un Universo
Euclidiano y estati co la densidad media de energia de radiacien diverge. b) Encontrar la
expresien para un Universo en expansien (FRW) donde las fuentes no son eternas, sino
que todas empiezan en un momento bjo del pasado. ¢) Comparar € caso estatico con e
caso en expansien: encontrar cuan importante es la supresien de la densidad media como
funcion del tiempo de vida de las fuentes (relativo a la edad del universo). AQue ocurre
s tenemos en cuenta que las estrellas se agrupan en galaxias?

7. Demostrar que la temperatura 7' de radiacien de un cuerpo negro perfecto se enfria en un
factor 7'/a cuando € universo se expande en un factor a.



