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En efecto, las cosas que aparecen nos hacen

vislumbrar las cosas no-patentes.

Anaxdgoras

a luz, si se nos admite usar esta denominacion para la radiacién electromagnética en
todo el rango del espectro, es la senal que nos llega del Universo. La luz,
parafraseando a Galileo, es la mensajera celestial que nos aporta la informacién
sobre los astros, sus propiedades y sus vicisitudes.

Desde las observaciones visuales sin ayuda instrumental, hasta las mds recientes
capaces de explorar todo aquel rango, desde las ondas de radio hasta los rayos y mds
energéticos, las observaciones astrondmicas han consistido en colectar primero y
analizar después esa luz, débil, que nos llega de las estrellas. Aun sélo con las
observaciones visuales, y valiéndose de instrumentos de medida de dngulos, la
Astronomfa de posicién consiguié elaborar un panorama completo de los planetas y
sus movimientos, y describir el Universo tal y como entonces se percibfa. La entrada
en escena del telescopio constituyé una extraordinaria revolucién que supuso poner
un nuevo Universo, infinitamente mds vasto y rico que el anterior, a disposicién de
la ciencia que estaba emergiendo. Maravillado, Galileo abre su Sidereus Nuncius en
1610 con un Awvwviso Astronomico en el que dice al lector:

Verdaderamente grandes son las cosas que propongo en este breve tratado a la
vision y a la contemplacion de los estudiosos de la naturaleza. Grandes, digo, ya
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sea por la excelencia del tema por si mismo, ya sea por su novedad jamds oida en
todo el tiempo transcurrido, ya sea incluso por el instrumento, gracias al cual
aquellas mismas cosas se han hecho manifiestas a nuestros sentidos.!

F. Brunetti, Galileo, Opere. I. Sidereus Nuncius

El libro nos relata el descubrimiento de los planetas mediceos, que asi llama su
descubridor a los cuatro satélites mayores de Jupiter. Y las observaciones de la Luna,
de las estrellas fijas y de la Via Ldctea. Con las revoluciones de los mediceos
alrededor de Jupiter, profusamente ilustrada por Galileo en su obra, queda afirmado
de manera rotunda el sistema copernicano, y con la actitud metodoldgica de Galileo
se cimenta la Ciencia moderna. A partir de ese momento, el firmamento se
convierte en fuente inagotable de descubrimientos y sorpresas. La aplicacién, dos
siglos mds tarde, de la naciente espectroscopia al andlisis de la luz estelar abrird el
camino de la Astrofisica y, con ¢él, el de la comprensién de los fenémenos que se
observan en el cielo.

Mientras, Newton enuncid su ley universal de la gravitacién en 1687. Universal
porque rige para todos los cuerpos, en la tierra y en los cielos. Se comprenden los
movimientos de los planetas y se predicen sus posiciones. La confianza en su
capacidad es total y, por un método en cierto modo andlogo al que después nos ha
permitido llegar a los conceptos que hoy maneja la Cosmologfa, se predice la
existencia de otros planetas: las perturbaciones observadas en los movimientos de
planetas conocidos con respecto a las predicciones de la teorfa conducen a concluir
que existen otros cuerpos adn no identificados que las causan. Incluso, se anticipa
dénde deben encontrarse, y las observaciones consagran de manera indisputable la
veracidad de la teorfa. La luz reflejada por los planetas conocidos habfa conducido a
reconocer la existencia y a descubrir nuevos planetas, que habfan permanecido
ocultos hasta entonces.

Ese era el Universo para los cientificos hasta comenzado el siglo XX. Los
planetas con sus satélites, orbitando alrededor del Sol, y las estrellas, conformando,
junto con nebulosas de diferentes formas y aspecto, la Via Lictea. Nuestra Galaxia
era, para los cientificos de esas épocas, todo el Universo. La entrada en escena de
nuevos y mds poderosos telescopios en las primeras décadas de 1900, como antes

1. Grands invero sono le cose che in questo breve trattato io propongo alla visione e alla contemplazione degli

studiosi de la natura. Grandi, dico, sia per l'eccellenza della materia per sé stessa, sia per la novitit loro non
mai udita in tutti i tempi trascorsi, sia anche per lo strumento, in virtis del qualle quelle cose medesime si sono
rese manifeste al senso nostro.



con el telescopio de Galileo, iba a cambiar de manera extraordinaria nuestra
percepcién del Universo.

Resulta ya muy conocido el largo debate sobre la existencia de galaxias exteriores
como para ni siquiera tener que resumirlo aqui. El hecho es que ese debate queds
cerrado con los datos aportados por Hubble sobre las distancias a algunas de las
nebulosas conocidas, Andrémeda entre ellas. Quedaba fuera de toda duda que esas
distancias eran mucho mayores que el tamafio admitido para nuestra Galaxia y, por
lo tanto, se trataba de nuevos sistemas, similares al nuestro y, en algunos casos,
incluso mayores que la Via Ldctea. Acababa de descubrirse e/ mundo de las galaxias,
con sus formas caracteristicas, poblando el Universo en cualquier direccién que se
observase. De pronto, el Universo fisico se habfa convertido en un enjambre
poblado por un inmenso nimero de galaxias diversas en formas, tamafos y
luminosidades. El cambio que supuso ese descubrimiento fue fenomenal: si nuestra
Galaxia tiene un tamafio aproximado de 100.000 afios luz, Andrémeda, la mds
préxima visible desde el Hemisferio Norte, se encuentra a mds de 2.000.000 de
afios luz. Habfa ya que usar un gran maltiplo de la unidad parsec (equivalente a
3,28 afios luz), el Mpc, para hablar de las distancias de las galaxias.

A partir de ese momento, podemos comenzar a hablar de Cosmologfa en el
sentido moderno de la palabra. La revolucién cosmoldgica que se produce tiene, por
otro lado, un nuevo soporte tedrico necesario: la Teorfa de la Relatividad General
de Einstein de 1905, una nueva formulacién de la teorfa de la gravedad, que
contiene y supera a la de Newton. La conjuncién de ambos descubrimientos hard
posible el florecimiento que hoy conocemos.

El avance, en materia de Cosmologfa, serd sin embargo lento. Los datos se
toman con dificultad debido a la poca sensibilidad de los detectores usados hasta
tiempos relativamente recientes. De modo que la acumulacién de informacidn,
necesaria para poder extraer conclusiones fiables, es muy costosa. Es por ello de
resaltar el golpe de genio que supone el hallazgo por el mismo Hubble de la ley que
lleva su nombre, y que nos dice que la distancia a la que se halla una galaxia estd en
relacién directa con el desplazamiento hacia mayores longitudes de onda (de ahi el
nombre de desplazamiento hacia el rojo) de sus lineas espectrales. Y que esa relacién
es de simple proporcionalidad cuando esas galaxias no estén demasiado lejos.

La ley de Hubble se constituye en la piedra angular de la Cosmologfa actual. Su
interpretacién en términos de expansidn del Universo nos proporciona una visidon
estructurada y evolutiva del mismo, descrita por modelos extraidos de la Relatividad
General de Einstein. El problema a resolver estd bien formulado y, por tanto, se
tratarfa solamente de encontrar, con las observaciones, los valores de los pardmetros
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que particularizan el modelo de Universo que mejor se ajusta de entre todos los que
ofrece la teorfa.

En ese recorrido de décadas hacia la determinacién de esos pardmetros, el
progreso en el conocimiento astrofisico ha sido extraordinario. Y, con el
conocimiento, han ido viniendo las sorpresas. Nuestra gufa sigue siendo el andlisis
de la luz que nos llega de los astros, pero lo visible muy pronto apunté hacia lo que
no vefamos. Asi, desde los primeros andlisis, la dindmica de los ctimulos de galaxias
ya indicaba claramente la presencia de materia que, si bien no vefamos, se
manifestaba por su accién gravitatoria. Como en el caso de Neptuno, o de la
compaiiera de Sirio, su presencia no habfa sido delatada por su propio brillo, sino
por su efecto en los movimientos de los cuerpos que forman parte del mismo
sistema. Sélo que ahora, como se irfa poniendo de manifiesto poco a poco,
juntando argumentos diferentes, esa materia no estaba simplemente oculta (como se
le llamé en un principio), sino que resultaba ser de una naturaleza diferente a la que
constituyen las estrellas, los planetas o a nosotros mismos. Aparecfa en escena la
materia oscura.

Los argumentos sobre su existencia y caracteristicas bdsicas se han ido
multiplicando con los afos, aunque sigue sin haber sido caracterizada. Podemos
decir, salvo que consideremos errénea la teorfa gravitatoria actual, que ha sido ya
descubierta, puesto que sus efectos estdn medidos. Pero no sabemos cudl es su
naturaleza y propiedades, lo que estd motivando importantes esfuerzos
observacionales en la confluencia entre la Fisica de particulas y la Astrofisica.

La estructura bdsica del Universo, la métrica del espacio-tiempo, se ha ido
determinando paulatinamente, usando fuentes cada vez més lejanas, que permiten
una mejor separacién entre las predicciones de los diferentes modelos. Y con la
capacidad de medidas cada vez mds precisas ha llegado la segunda gran sorpresa: /a
expansion del Universo es acelerada. Dado que la presencia de materia y energfa,
cualesquiera que sean sus naturalezas, sélo puede frenar la expansién por sus efectos
gravitatorios, se deduce que debe haber una nueva componente, que se comporte de
manera diferente, que sea responsable de esa aceleracién de la expansidn.

Una componente de ese tipo fue ya incluida por Einstein en su teorfa, no en su
primera formulacién, pero si cuando elaboré el primer modelo cosmolégico y quiso
darle estabilidad: la constante cosmoldgica. No tuvo buena prensa al principio,
precisamente por haber sido introducida ad hoc para salvar el modelo estdtico, lo
que significd, de hecho, el retraso en la admisién de los primeros modelos evolutivos
de Friedman. Pero no desaparecié nunca completamente de la escena cosmolégica,
ya que se recurrié a ella en varias ocasiones para conseguir que la edad del Universo-



modelo no fuese inferior a la del Universo-real, indicada por sistemas reconocidos
como muy viejos, tales como los cimulos globulares. Pero su estatus como
ingrediente necesario para comprender los datos disponibles, que apuntan a que la
expansién es acelerada, es relativamente reciente. Con un afiadido, y es que, en el
lado tedrico, aun manteniendo la posibilidad de que sea una constante de la teorfa,
se ha ensanchado el concepto para abarcar la posibilidad de que se trate de una
entidad fisica, totalmente desconocida por el momento, que también evolucione
con el tiempo. Estamos hablando de la energia oscura.

Entre los triunfos de la Cosmologfa actual, convertida en herramienta
fundamental para determinar los diferentes pardmetros cosmoldgicos, estd sin duda
la prediccién y descubrimiento de la radiacién cdsmica de fondo. Esa radiacién, que
producia un extrafio ruido en la antena que estaban caracterizando Penzias y
Wilson, se ha revelado como una componente cosmolégica, la mds homogénea e
isétropa del Universo, que nos informa de una época remota en la que el Universo
estaba mucho menos diferenciado y estructurado que ahora. El andlisis de sus
propiedades y de sus minusculas irregularidades ha abierto un auténtico camino real
por el que nuestro conocimiento cosmoldgico dard, sin duda, un gran salto
adelante. Junto con las otras componentes de la disciplina, estd haciendo posible el
conocimiento del Universo con una precisién y detalle inimaginables hace tan sélo
unos afios. Conocimiento que, no serfa de extrafiar, nos llevard a nuevas sorpresas
y nuevos retos que constituirdn los objetivos de la Cosmologfa inmediatamente
futura.

No sin cierta ironfa, presentida desde muy antiguo, el hilo de la luz que nos
llega del cielo nos ha ido conduciendo hacia la evidencia de que, finalmente, esa
parte luminosa del Universo no serfa sino una mindscula fraccién de su contenido
total. Contenido que, por ahora, sélo hemos sido capaces de nombrar como materia
y energfa oscuras, y a cuyo desvelamiento se estdn orientando grandes esfuerzos
coordinados tanto en el dominio observacional como en el teérico. Pequefia parte
sf, pero como el hilo de Ariadna, imprescindible para salir de este hermoso laberinto
al que el desarrollo de la Astrofisica y la Cosmologfa en las tltimas décadas nos ha
conducido. Y que nos llevard, como no puede ser de otra forma, a un nivel superior
de comprensién del Universo y de los astros.

Como se dice en un informe reciente sobre la necesidad de coordinar esfuerzos
para abordar el estudio de la energfa oscura:

La aceleracion del Universo es, junto con la materia oscura, el fendmeno

observado que de forma mis directa demuestra que nuestras teorias de particulas
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elementales y gravedad son incorrectas o incompletas. La mayoria de los expertos
cree que se necesita nada menos que una revolucion en la manera en que
comprendemos la fisica fundamental para entender plenamente la aceleracion
cdsmica.?
Albrecht et al., Report of the Dark Energy Task Force, Abstract, 2006,
astro-ph/0609501

Es fdcil también comprender por qué la revista Science, al listar los 100
problemas mds interesantes de la Ciencia, pone el de la energfa oscura en primer
lugar. Si la Ciencia avanza sobre todo cuando se plantean nuevos problemas
fundamentales, no cabe duda de que la Astrofisica y la Cosmologfa han hecho una
aportacion extraordinaria, desafiando a la Fisica a resolver los problemas que la
paciente acumulacién de datos y elaboraciones ha planteado.

MARIANO MOLES VILLAMATE
Coordinador

2. The acceleration of the universe is, along with dark matter, the observed phenomenon that most directly

demonstrates that our theories of fundamental particles and gravity are either incorrect or incomplete. Most
experts believe that nothing short of a revolution in our understanding of Fundamental Physics will be
required to achieve a full understanding of the cosmic acceleration



Qué seria de la humanidad si no fuera
por la débil luz que nos llega de las estrellas.

Jean Perrin

La ruptura aristotélica de la unidad
del Universo y su visién dual con el
mundo sublunar habitado por los
humanos, efimero, corruptible, impuro
y variable, con una atmdsfera llena de
cometas, meteoros y auroras, y el
mundo astral, eterno, puro y
armonioso, ocupado por el Sol, el astro
perfecto e inmaculado, los planetas y las
estrellas fijas, dominé durante siglos en
la civilizacién occidental. Cada uno de
estos planetas ocupaba una esfera y las
estrellas ocupaban la octava y dltima,
todas con el centro en la Tierra.

Esta concepcion aristotélica estalld
definitivamente cuando Tycho Brahe
descubrié, el 11 de noviembre de 1572,

la presencia de una nueva estrella en la
constelacién de Casiopea. Esta nova
stella apareci6 sibitamente en el
firmamento, se debilité gradualmente

con el transcurso de los dias y meses y,
finalmente, desaparecié. Durante todo
este proceso, su posicién con respecto a
las estrellas fijas permanecié invariable,
por lo que debfa moverse en los mismos
circulos perfectos que segufan las
demds, lo que demostraba que era un
miembro de pleno derecho de la octava
esfera. La conclusién inevitable era que
las estrellas estdn sujetas a las mismas
imperfecciones que los habitantes del
mundo sublunar, de modo que
quedaba demostrado que no habia dos
mundos cualitativamente distintos, sino
que todos eran uno.

Por entonces Copérnico ya habfa
planteado la teorfa heliocéntrica y la
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cadena de sucesos que se produjeron

a continuacién es sobradamente
conocida. Kepler, después de analizar
las observaciones de los planetas
realizadas por Tycho, descubrié las
leyes del movimiento planetario
alrededor del Sol, el nuevo centro.
Galileo inventd el primer telescopio y
demostré por primera vez que la Luna
tenfa montafias y lo que ¢l llamé mares,
que Judpiter se comportaba como un
sistema planetario en miniatura y que el
Sol, el astro perfecto, tenfa manchas.
Finalmente, Newton descubrid, con la
ley universal de la gravitacién, el
mecanismo que controla el movimiento
de los astros. Como consecuencia de
estas ideas, durante muchos afios hasta
bien entrado el siglo XX, prevalecié la
idea de un Universo ilimitado y lleno
de estrellas, regido por las leyes
armoniosas de la mecdnica celeste.

La introduccién de las técnicas
espectroscdpicas permitié a Fraunhofer
obtener en 1814 el primer espectro
solar. Lo que, junto con los trabajos
posteriores de los fisicos
espectroscopistas, permitié demostrar
que el Sol es una esfera autogravitante
de gases incandescentes, con una
temperatura superficial de 5.780 K,

y con los mismos elementos quimicos
que se encuentran en la Tierra. Con la
salvedad, como es bien sabido, del
helio, elemento que era desconocido en
la Tierra y que se descubrid por primera
vez en el espectro solar, de ahf su
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nombre. El continuo perfeccionamiento
de los telescopios permitié demostrar
también que las estrellas eran astros
similares al Sol, lo que planteé de
inmediato una cuestién fundamental: si
las estrellas son simples esferas de gas
incandescente, debfan tener una vida
finita, es decir, debfan nacer y debfan
morir. La pregunta era pues ;como
nacen y cémo mueren las estrellas? Los
indicios sobre la muerte de las estrellas
pronto se hicieron evidentes, pero no
ocurrié lo mismo con los indicios sobre
su nacimiento.

Paraddjicamente, lo que se habia
bautizado como estrellas nuevas
correspondia en realidad a etapas
tardias y aun finales de la evolucién
de las estrellas, como iba a verse
posteriormente. En efecto, a finales del
siglo XIX ya se sabfa que las nuevas
estrellas de Tycho o novas no eran
astros que acabaran de nacer, sino que
eran objetos ya existentes que
experimentaban un aumento brusco de
su luminosidad, de hasta 60.000 veces
el valor inicial, para ir después
recuperando paulatinamente su brillo
normal. Pronto se vio, sin embargo,
que entre las novas existfa una variedad
asociada a las nebulosas espirales que
alcanzaban mdximos de luminosidad
muy superiores a lo habitual. El caso
mds significativo fue el de la catalogada
como S Andromedae, descubierta en
1885 en la nebulosa espiral de
Andrémeda o M31 (por aquel entonces

todavia no se sabfa que M31 era una
galaxia), que alcanzé una magnitud
visual de seis, es decir, el limite de
deteccién a simple vista. A finales de
1920, cuando se revisé la escala de
distancias, se vio que las nebulosas
espirales estaban muy alejadas de
nosotros y que cada una de ellas era, en
realidad, una inmensa aglomeracién de
estrellas. Es decir, de pronto se
descubrié que las estrellas formaban
grandes islas bien diferenciadas —las
galaxias— separadas por centenares de
miles o incluso millones de afios luz.
Esto significaba que las novas
extragaldcticas debfan ser
extremadamente brillantes y claramente
distintas a las novas habituales. En el
afio 1933, Baade y Zwicky propusieron
llamarlas super-novas. Pronto vieron que
el fenémeno debfa estar relacionado
con la muerte de las estrellas, pues
durante una erupcién de estas
caracteristicas se expulsaban gases a
velocidades de entre 5.000 y 10.000
km/s, por lo que un simple cdlculo
mostraba que la energfa implicada era
del orden de 105! ergios y la masa
expulsada claramente superior a la del
Sol. Ante estas evidencias, propusieron
eliminar el guién y denominarlas
supernovas, para enfatizar que se trata de
un fenémeno con entidad propia y no
una simple variedad de novas.

Las nebulosas planetarias
proporcionan el segundo ejemplo del
proceso de acabamiento estelar. Se



llaman asi porque se vefan como
pequefios objetos extensos, como si
fuesen planetas, con los telescopios de
los siglos pasados. Las primeras
fotografias ya revelaron la gran belleza
de estos astros que estdn constituidos
por anillos de gases (en imdgenes de
gran resolucién y sensibilidad se aprecia
que tienen una estructura mucho mds
compleja), que se expanden a una
velocidad de entre 10 y 30 km/s. En el
centro del anillo se encuentra una
estrella muy brillante y caliente, de
pequefio didmetro. La teorfa de la
evolucién estelar nos permite
comprender que se trata de una fase
tardfa de la evolucidn estelar en la que
la estrella se hace inestable y expulsa
una parte de sus capas que se
convierten en ese anillo de gases,
quedando la estrella desnuda en el
centro. Los cdlculos asf lo indican, y
nos muestran que la masa de los gases
es comparable a la estrella central, lo
que pone de manifiesto la violencia del
fenémeno. También se conoce hoy que
todo el proceso es relativamente rdpido
y que los gases se dispersardn en un
tiempo muy corto, de unos 100.000
afos.

Vislumbrar el nacimiento de las
estrellas resulté mucho mds dificil
porque es mucho menos espectacular y
manifiesto. Por razones fisicas se llegé a
la conclusién de que las estrellas nacen
en el seno de nubes frfas interestelares,
en un proceso del que se conocen los

grandes rasgos, pero cuyos detalles son
de gran complejidad. En efecto, en
términos generales, una nube
interestelar estd sometida a dos fuerzas,
la gravitatoria que tiende a concentrar
la materia y las fuerzas de presion
debidas a la agitacién térmica de los
dtomos y moléculas del gas que tienden
a dispersarla. Cuando la energfa
gravitatoria, que es negativa y depende
de la masa y radio totales del sistema,
supera en valor absoluto a la energfa
térmica, que depende de la temperatura
y la masa total, es cuando se dice que
empieza el proceso de nacimiento de
una estrella. Esta circunstancia,
conocida como condicién de Jeans,
indica que las estrellas deben nacer en el
interior de regiones frias y densas,
totalmente opacas a la radiacién visible,
y que solamente son observables con
radiacién infrarroja o radio, por lo que
para encontrar pruebas observacionales
del nacimiento de las estrellas se tuvo
que esperar a que se desarrollaran los
instrumentos y los métodos para operar
a esas longitudes de onda.

Entre el nacimiento y la muerte se
encuentra todo el proceso de la
evolucidn estelar, que encierra y explica
el misterio de la produccién de energfa
luminosa en las estrellas y de su
funcionamiento. Desentrafiarlo ha
significado uno de los grandes triunfos
de la ciencia, que nos ha dado la
posibilidad de entender cémo nacen,
viven y mueren las estrellas. Y nos ha

permitido explicar las razones de las
propiedades estelares que observamos,
en sus detalles y variedad. Pero el
primer paso necesario para llegar a esa
teorfa de la evolucién estelar fue sin
duda la acumulacién de datos de
observacién de calidad y su
sistematizacién y estudio. Por ah{
vamos a comenzar.

El dato primario que puede extraerse de
la observacién de las estrellas es el de su
brillo o, mds técnicamente, su
luminosidad aparente. Mds alld del
brillo, la simple inspeccidn visual del
cielo nos permite distinguir entre el
color azul-blanco de estrellas como
Sirio y el rojizo de Betelgeuse. Esos
colores de las estrellas, captados de tan
simple manera, nos informan sobre sus
caracterfsticas fisicas bdsicas. Dicho de
un modo algo mds técnico, del uso

de la informacién de la luminosidad

de una estrella en dos o mds bandas
espectrales, se podrdn sacar
conclusiones sobre sus propiedades
generales.

Antes de continuar debemos hacer
un pequefio paréntesis para comprender
las dificultades de la tarea. Para poder
obtener informacidén sobre las
propiedades intrinsecas de un astro a
partir de las observadas, es necesario
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determinar su distancia. Bien sabido es
que ése es un problema mayor en
Astronomfa, que sélo sabemos resolver
con suficiente precisién para un
pequefio nimero de casos. La manera
de aplazarlo es considerar propiedades
relativas entre diferentes estrellas
(también se usa la misma técnica para el
caso de galaxias) que pertenecen a una
misma entidad, sea una asociacién o un
ctimulo estelar y que, por lo tanto,
estdn a la misma distancia. De esta
forma podemos estudiar las diferencias
en propiedades y fase evolutiva de las
estrellas, si bien, al final, habrd que
calibrar la distancia de algunas de ellas,
por lo menos, para as{ conocer las
propiedades intrinsecas de todas las
demds.

Dada la brevedad de la vida de la
humanidad, no es posible seguir la vida
de una estrella para identificar las
diferentes fases evolutivas. De modo
que serd necesario caracterizar estrellas
en diferentes fases y ordenarlas en el
sentido evolutivo, sin esperar a poder
presenciar todo el proceso. La
herramienta observacional que permitié
establecer la conexidén evolutiva entre
los distintos tipos de estrellas y captar
sus fases es el llamado diagrama HR
(figura 1.1). En el afo 1910, los
astronomos Hertzsprung y Russell
estudiaron la relacién que existfa entre
la luminosidad de las estrellas, que es el
dato primario, y sus colores. La razén
estd en que el color de una estrella es un
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indicador de la cantidad relativa de
energfa que se emite en cada region
espectral, que caracteriza su tipo
espectral. Este, a su vez, es un indicador
directo de la temperatura superficial de
la estrella, puesto que, en la medida en
que una estrella se comporta en primera
aproximacién como un cuerpo negro,
cuanto mds azulado sea su brillo, mayor
tiene que ser su temperatura superficial.
En principio podria esperarse que
cualquier combinacién de luminosidad
y temperatura es posible, de modo que
el plano luminosidad-color o diagrama
HR deberfa estar poblado de manera
mds o menos uniforme. Sin embargo,
los datos claramente demuestran lo
contrario. La gran mayorfa de las
estrellas se encuentra situada sobre una
banda relativamente estrecha,
denominada Secuencia Principal (ver
figura 1.1), que va desde valores de alta
luminosidad y temperatura superficial
muy elevada, que corresponden a las
estrellas llamadas gigantes azules, hasta
los de baja luminosidad y temperatura
superficial muy baja, que corresponden
a las llamadas estrellas enanas rojas. En
la zona central de esa Secuencia se
encuentra el Sol, de color amarillo, con
una luminosidad moderada y una
temperatura superficial préxima a los
6.000 grados, como ya dijimos. Ademds
de nuestro Sol, estrellas como Beta
Centauri, Spica, Bellatrix, Vega, Sirio,
Procién o a-Centauri, pertenecen
también a la Secuencia Principal, como

se ilustra en la figura 1.1. En esa figura
también se sefialan las lineas de radio
constante. Estd claro que la
luminosidad de una estrella va a
depender de la temperatura y de la
superficie radiante, es decir, del
tamafio. De modo que de dos estrellas
con la misma temperatura, digamos
Procion-B y Altair, la mds luminosa es
también la de mayor tamafio. Asf,
cuando hablamos de estrellas gigantes o
enanas, nos estamos refiriendo tanto al
radio como a la luminosidad.

Aunque la mayorfa de las estrellas se
sitda en la Secuencia Principal, existen
otras zonas del diagrama HR que estdn
pobladas de estrellas. Asi, no sélo hay
estrellas amarillas o rojas en dicha
Secuencia, sino que también aparecen
formando agrupaciones menos pobladas
que se hallan situadas por encima de
ésta. Estas estrellas reciben el nombre
genérico de gigantes, debido a que su
radio es mucho mayor que el del Sol,
tal como puede apreciarse en la figura
1.1. Ejemplos conocidos son:
Aldebardn, Pélux y Arturo. También se
aprecia en el diagrama una banda de
estrellas de alta luminosidad que va del
azul al rojo, las estrellas supergigantes,
que son las mds luminosas de todas.
Como ejemplos podemos citar, entre
las rojas a Betelgeuse, en Oridn, que
tiene un radio 400 veces mayor que el
del Sol y una luminosidad 20.000 veces
mayor, y entre las azules, puede citarse
a Rigel, también en Orién, que tiene



un radio 100 veces superior al del Sol y
una luminosidad 50.000 veces mayor.
Por ultimo, existe una clase de

estrellas situadas muy por debajo de la

Secuencia Principal que se denominan
enanas blancas, que se caracterizan por
tener un radio muy pequefio y, en
muchos casos, una temperatura
superficial muy elevada. Sirio B es un
buen ejemplo, pues tiene un radio
similar al de la Tierra, una masa
ligeramente superior a la del Sol y una
temperatura superficial de casi 30.000
grados.

El diagrama HR es, como ya hemos
dicho, la sistematizacién bdsica de los
datos sobre estrellas para abordar los
problemas tedricos de generacién de
energfa y modos evolutivos. Un simple
examen de ese diagrama nos muestra,
ademds de la distribucién de las estrellas
solamente en zonas determinadas del
mismo, otra caracteristica bdsica: el
ndmero de estrellas que pueblan cada
una de esas regiones es muy diferente.
La mds poblada de ellas, con gran
diferencia, es la Secuencia Principal. De
esta constatacién bdsica se deduce, a

partir de consideraciones estadisticas
elementales, que las estrellas pasan
mucho mds tiempo de sus vidas en esa
regién del diagrama que en cualquier
otra y, por lo tanto, la etapa evolutiva
a la que corresponde la Secuencia
Principal es la mds larga de todas. Algo
que la teorfa permitird comprender en
términos fisicos.

Para poder convertir el diagrama
HR observacional en otro equivalente,
pero que contiene las propiedades
intrinsecas de las estrellas, es necesario,
como dijimos, medir las distancias a las
estrellas. Los datos proporcionados por
el satélite HIPARCOS han permitido
extender las medidas directas de
paralajes a numerosas estrellas, y el
futuro GAIA lo extenderd a cientos de
millones de estrellas. Sus datos
permitirdn construir la base de
informacién intrinseca més extensa y
definitiva. Cuando, ademds, las estrellas
forman parte de un sistema estelar
doble, se pueden medir pardmetros de
la érbita relativa y, bajo determinadas
condiciones, su masa, otro de los datos
bésicos de dificil acceso. La

Figura 1.1. El diagrama HR muestra cémo se
hallan distribuidas las estrellas en funcion de su
brillo intrinseco y su temperatura superficial.
En ordenadas se halla representada la
luminosidad en escala logaritmica y en
abscisas, la temperatura, ordenada de mayor a
menor, o lo que es lo mismo, el tipo espectral
o el color. Las lineas rectas representan dénde
se hallan situadas aquellas estrellas que tienen
radios iguales. Se han marcado las posiciones
de algunas estrellas préximas en el diagrama
HR para su identificacion.

disponibilidad de datos de luminosidad
intrinseca y masa estelar han permitido
estudiar el tipo de relacién entre estas
dos caracteristicas fundamentales. El
resultado que se obtiene es que cuanto
mds masiva es una estrella de la
Secuencia Principal, mds luminosa es,
de acuerdo con la ley que va con el
cubo de la masa aproximadamente, Lo
MB3. Es decir, una estrella 10 veces mds
masiva que otra serd 1.000 veces mds
brillante. De modo que la masa, que es
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el combustible estelar como vamos a ver
a continuacidn, se consume tanto mds
rdpidamente cuanto mds masiva (y
luminosa) es una estrella. En otras
palabras, las estrellas serdn tanto més
efimeras cuanto mds masivas sean al
nacer.

Las estrellas brillan. Ese es el hecho
bésico. Pero ;cudl es el origen de esa
luminosidad? La respuesta a esta simple
pregunta planted graves contradicciones
en su momento y tuvo que esperar al
desarrollo de la Fisica Cudntica para dar
una respuesta satisfactoria. Pero
vayamos por partes.

Las estrellas, como lo revelé la
espectroscopia, son sistemas de gas
a alta temperatura. Son sistemas
autogravitantes (es decir, dominados
por su propia gravedad), de forma
aproximadamente esférica, que se
encuentran en equilibrio hidrostditico.
Esto significa que la accién atractiva de
las fuerzas gravitatorias es exactamente
compensada por las fuerzas de presién,
que tienden a disgregar la materia. En
términos globales, esto se traduce
(siempre y cuando las particulas de que
estd compuesta la estrella se muevan
con una velocidad mucho menor que la
de la luz) en que la energfa térmica o
interna (que refleja la agitacién de esas
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particulas) es igual en valor absoluto a
la mitad de la energfa gravitatoria. De
tal modo que, cuando un sistema pasa
de una configuracién de equilibrio a
otra, convierte la mitad de su energfa
gravitatoria en energfa térmica y emite
la otra mitad. Dicho de otra manera,
si una estrella pierde energfa (lo que
ocurre necesariamente, pues estd
continuamente radiando luz), la
compensa contrayéndose y aumentando
su energfa interna en una cantidad
exactamente igual a la perdida.

Las consideraciones anteriores se
derivan de teoremas generales de
conservacién que se aplican a sistemas
mecdnicos. Su aplicacién al caso de las
estrellas dio origen a una importante
paradoja que desconcerté a los fisicos
de los siglos XIX y principios del XX,
y que no se resolvi hasta finales del
primer tercio de dicho siglo. La
conclusién que de esos principios podia
extraerse en el caso del Sol es que
nuestra estrella serfa mds joven que la
Tierra. Pero empecemos por el
principio.

Para el Sol, de acuerdo con el
teorema del virial, que refleja la
condicién de equilibrio global de un
sistema dado, la energfa gravitatoria es
del orden de 4x1048 ergios y, por lo
tanto, como venimos diciendo, su
energifa interna debe ser del mismo
orden. Esa energfa podria bastar para
que el Sol pudiese brillar con la
luminosidad actual (alrededor de

4x1033 ergios/s) durante unos 30
millones de afios. Esta edad, conocida
como la de Kelvin-Helmbholtz, en
honor de los primeros cientificos que
efectuaron este cdlculo, serfa por tanto
su edad mdxima posible. En cuanto a la
Tierra, el primer intento cientifico
conocido para determinar su edad se
debe a Halley, quien supuso que los
océanos habfan sido inicialmente de
agua dulce y que el aumento de la
concentracién de sal era debido al
aporte de sales minerales por parte de
los rios y a la evaporacién de los
océanos. La edad que obtuvo para
nuestro planeta era de entre 90 y 350
millones de afios, por lo que, dadas las
incertidumbres en los diferentes factores
que intervienen en su estimacién y la
crudeza de las hipétesis, se consideraba
que no estaba en contradiccién
flagrante con la edad estimada para el
Sol. Hubo otros intentos similares de
calcular la edad de la Tierra basados en
las propiedades de los sedimentos, pero
aunque todos ellos son capaces de
proporcionar edades relativas muy
precisas, fallan a la hora de dar edades
absolutas. La contradiccidn se hizo
manifiesta cuando el descubrimiento
de las series radioactivas permitié a
Rutherford y a Boltwood estimar con
certeza que la edad de la Tierra era de
unos cuantos miles de millones de afios,
mds concretamente, de unos 4.300
millones de afos, valor irrefutable a la
luz de la nueva ciencia atémica y



nuclear. Ahora sf que la contradiccién
con la edad de Kelvin-Helmholtz para
el Sol es flagrante y definitiva, por lo
que para resolver la paradoja sélo
cabfan dos soluciones: o bien la Tierra
era un objeto capturado por el Sol, con
un origen totalmente independiente, o
bien el Sol tenia otra fuente de energfa.

Lo que se planteaba, en suma, era el
problema del origen de la energfa
emitida por el Sol. Los cdlculos
anteriores demostraban que no podia ser
de origen mecdnico, y que habia que
buscar la respuesta en otros procesos que
la naturaleza pudiera poner en juego. El
camino para su descubrimiento lo inicid,
también aqui, Einstein con su Teorfa
Restringida de la Relatividad, formulada
en los afios 1905-1906. En ella se
establece la equivalencia entre masa y
energfa, lo que abre la via a nuevas
formas, mucho mds eficaces, de producir
energfa. Sobre esa base, y habiendo ya la
nueva Mecdnica Cudntica
experimentado un desarrollo apreciable,
Eddington pudo conjeturar en 1929 una
nueva hipdtesis sobre el origen de la
energfa radiada por el Sol. Un simple
cdlculo muestra que si el Sol pudiese
convertir toda su masa en energfa,
podria brillar durante 14 mil millones
de afios al ritmo actual, duracién en
érdenes de magnitud superior a la que
podia proporcionar la hipétesis del
origen mecdnico de esa energfa.

Sobre esta mds que prometedora
base se desarroll$ toda la teorfa de la

estructura de las estrellas, hasta que en
1938 Bethe y von Weiszicker, con el
descubrimiento del mecanismo de
fusién termonuclear y sus propiedades,
que permite convertir el hidrégeno en
helio, dieron la solucién definitiva a la
paradoja de la edad del Sol. La teoria
establece que esa reaccién tiene un
rendimiento del 0,07% en masa, por lo
que el Sol necesita quemar unos 5
millones de toneladas de hidrégeno por
segundo para mantener su actual
luminosidad. Los modelos evolutivos
tedricos indican que, a ese ritmo,
nuestra estrella tiene combustible para
unos 5.500 millones de afios mds y que
su edad actual es de 4.500 millones de
afios. Determinaciones en perfecto
acuerdo con los datos mds recientes y
precisos obtenidos por la sonda SOHO
de la Agencia Espacial Europea (ESA)
que, usando técnicas similares a las
sismoldgicas, ha podido medir la
cantidad de helio acumulado en el
centro y, a partir de ahi, deducir las
edades citadas.

Quedaba definitivamente aclarado
el enigma del origen de la energfa
emitida por el Sol y, por tanto, de las
estrellas: el Sol y las estrellas son

auténticos reactores nucleares de fusién.

De esta forma no sélo quedaba resuelta
la vieja paradoja de las edades, sino que
se ponian las bases de la teorfa de la
evolucion estelar, que nos ha permitido
comprender las razones por las que
diferentes estrellas tienen unas u otras

propiedades, cudles deben ser las
condiciones para que pueda formarse
una estrella y, al final de su evolucién,
las diferentes formas en que pueden
acabar su vida las estrellas.

Cuando una regién dentro de una nube
interestelar fria se desestabiliza,
comienza a contraerse por efecto de las
fuerzas gravitatorias, siempre atractivas.
La contraccién hace aumentar su
energfa gravitatoria y, en consecuencia,
también aumenta la temperatura: la
regién en cuestion comienza a
calentarse, a la par que pierde la misma
cantidad de energfa por radiacién a
través de su superficie, como ya hemos
argumentado. Mientras el aumento
correspondiente de presién en el
interior de la nube es incapaz de
equilibrar el efecto de la fuerza
gravitatoria, el proceso de contraccién
y calentamiento de la nube continda.
Llega, sin embargo, un momento en
que la temperatura central de la nube es
tan alta que comienza a operar un
nuevo proceso, la fusién termonuclear.
Y el proceso de contraccién se detiene.
Se alcanza un estado de equilibrio
global y decimos que acaba de nacer
una estrella (figura 1.2).
Apresurémonos a decir que las estrellas
suelen nacer en pequefios grupos o muy
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grandes regiones, llamadas por eso de

formacién estelar, como puede verse en
las figuras 1.3 y 1.4.

El inicio de las reacciones
termonucleares es, sin embargo, un
proceso fisico relativamente complejo,
que merece una breve explicacién.
Veamos pues cdmo ocurre. A medida
que la temperatura de la nube aumenta,
los 4tomos que contiene van perdiendo
sus electrones y se quedan los nucleos,
formados, como es bien sabido, por
protones y neutrones, desnudos. La
materia llega a estar totalmente
ionizada, de modo que esos nicleos son
particulas cargadas eléctricamente, que

Figura 1.3. Nebulosa de Orién, niumero 42 del
catalogo de Messier. Regién de formacién
estelar, situada a unos 1.600 afios luz. El gas y
el polvo son calentados por el flujo luminoso
de las estrellas recién formadas que contiene
la nebulosa. El gas emite en las lineas del
hidrégeno. Imagen tomada por el Dr. Birkle
con la cdmara Schmidt del CAHA. Cortesia del
CAHA.

se repelen unas a otras por efecto de la
interaccién de Coulomb. Por otra
parte, su estabilidad estd garantizada
por la llamada interaccién fuerte, que
opera entre protones y neutrones para
mantenerlos unidos. A medida que la
temperatura va aumentando, estas
particulas estables que se repelen
mutuamente adquieren cada vez
mayores velocidades de agitacién
(recordemos que la temperatura es,



precisamente, una medida de esas
velocidades), de modo que van
aumentando las probabilidades de que,
a pesar de esa repulsién, se produzcan,
de vez en cuando, violentas colisiones
entre ellas. No obstante, bajo
condiciones normales de temperatura y
densidad la violencia de la colisién no
es suficiente para vencer la repulsiéon
eléctrica y no llegan a fusionarse. Pero
llega un momento en que, si la
temperatura aumenta suficientemente,
el nimero de particulas que tiene una
energfa suficiente para vencer la
repulsién electrostdtica (llamada barrera
de Coulomb) crece de manera notable y
se inicia finalmente el proceso de fusién
termonuclear, con la produccién
consiguiente de energfa. La barrera de
Coulomb serd tanto mds grande cuanto
mayor sea la carga eléctrica de los
nicleos que se fusionan, lo que significa
que, para cada tipo de nucleo, habrd
una temperatura determinada para que
la fusién pueda comenzar. A partir de
este simple esquema podemos trazar a
grandes rasgos el proceso por el que
nace una estrella, va generando energfa

Figura 1.4. Region de formacion estelar, denominada NGC 602 o N90, situada en la Nube Pequefia
de Magallanes, galaxia satélite de nuestra Via Lactea, situada a unos 200.000 afos luz. La imagen,

tomada por el Hubble Space Telescope, muestra un pequefio enjambre de estrellas azules, recién
formadas, cuyo flujo luminoso y material esta barriendo el material dentro del cual se formaron,
y creando una especie de cavidad. Esta region de formacion estelar estd muy alejada de las partes
centrales de la nube, por lo que son casi transparentes, permitiendo ver a su vez galaxias lejanas
proyectadas en el mismo plano de la imagen.
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y fusionando los diferentes nticleos que
contiene o ha creado, hasta que o bien
explota por no poder mantener el
equilibrio, o se convierte en una estrella
moribunda, mientras agota todos los
combustibles que hacfan posible esa
hoguera termonuclear.

Dado que el hidrégeno es no sélo el
elemento de menor carga eléctrica, sino
también el mds abundante en la
naturaleza, no es de extrafiar que sea el
primer y mds importante combustible
termonuclear. La primera reaccién
termonuclear que se produce, y que
marca el nacimiento de la estrella, es la
fusién de dos nticleos de H para dar
uno de helio. Dada la abundancia del
hidrdgeno, éste no es sélo el mecanismo
inicial de funcionamiento de las
estrellas, sino que es también el que
opera durante la mayor parte de su
vida. Recordando lo que comentamos
al hablar del diagrama HR, esta fase
evolutiva de combustién del H se
corresponde con la estancia de esas
estrellas en la Secuencia Principal que,
por esa misma razén, es la zona mds
poblada del diagrama HR.

Este proceso que acabamos de
describir brevemente no es, sin
embargo, trivial. Si recordamos que el
hidrégeno consta de un dnico protén,
mientras que el helio consta de dos
protones y dos neutrones, hace falta
algo mds que fusionar dos nicleos de H
para producir uno de He. En el
proceso, de alguna forma, habrd que
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incorporar dos neutrones para poder
llevarlo a buen término. Si lo que mds
abundan son los protones, esos
neutrones tendrdn que provenir de la
transformacién de otros dos protones.
De modo que el proceso completo
tendrd que contener pasos intermedios
mds o menos complicados. En las
estrellas existen dos mecanismos
diferentes para llevar a cabo la fusién,
conocidos como cadena PP (protén-
protén) y ciclo CNO (carbono-
nitrégeno-oxigeno). En el primer caso
la reaccién dominante es la fusién
directa de dos protones para dar
deuterio (que estd formado por un
protén y un neutrén), lo que significa
que durante el proceso de fusién uno
de los protones se convierte en un
neutrdén (con la emisién de un positrén
y un neutrino). Este es el paso mds
critico para el proceso global, y
condiciona la eficiencia global del
mismo, puesto que es una reaccién
nuclear muy lenta, con un tiempo
caracteristico de 14 mil millones de
afios. Gracias a la gran abundancia de
protones, este proceso, aun a pesar

de su lentitud, puede dar lugar a un
ndmero suficiente de nucleos de
deuterio para que el proceso no se
detenga. El paso siguiente, en el que el
deuterio se fusiona con otro protén
para producir helio-3, es, sin embargo,
muy rdpido, con un tiempo
caracteristico de tan sélo unos seis
segundos. A partir de aquf se abren

diversas posibilidades, aunque todas
ellas tienen como resultado neto la
formacién de un nicleo de helio por
fusién de cuatro protones (que al final
resultan en dos protones y dos
neutrones). Los productos iniciales
tienen mds masa que los finales y esa
diferencia de masa es la que se
transforma en energfa (recordemos, E =
mc?) y aparece, tras un largo proceso a
través de la estrella, como luminosidad.
Esa transformacién de masa en energfa
es, finalmente, la responsable de que
brillen las estrellas.

En el caso del ciclo CNO, estos
elementos (carbono, nitrégeno y
oxigeno) actdan como catalizadores
para la transformacién de un protén en
un neutrén y la posterior formacién de
helio. Desde el punto de vista del
rendimiento energético, este mecanismo
es mds eficaz que el primero, si bien,
debido a la intervencién de nicleos de
carga eléctrica elevada, sélo puede
operar a temperaturas relativamente
altas. De modo que sdlo las estrellas
que tienen una masa Superior a una vez
y media la del Sol son capaces de
extraer energfa a través del ciclo CNO.
En cualquier caso, la temperatura a la
cual se produce la fusién del hidrégeno
es del orden de las decenas de millones
de grados.

Como hemos dicho, la etapa mds
larga de la vida de una estrella
corresponde a aquella en la que el
hidrégeno es el combustible nuclear.



Pero este combustible, aunque es el mds
abundante de todos ellos, llega a
agotarse al convertirse en helio. En ese
momento las reacciones de fusién se
detienen y la estrella ya no es capaz de
mantener el equilibrio, al no poder
contrarrestar su propia gravedad. Como
resultado, la estrella se contrae, lo que,
como hemos comentado, conlleva un
aumento de temperatura para hacer
frente a las pérdidas de energfa que se
producen a través de su superficie. S7 /a
estrella es suficientemente masiva, el
proceso continda y pasa por diferentes
etapas. La primera se produce cuando la
temperatura central alcanza los cien
millones de grados. En estas
condiciones, el helio puede comenzar a
ser usado como combustible y se
produce una nueva situacién de
equilibrio, el de la fusién del helio,
estabilizdndose de nuevo, por un
tiempo, las propiedades estelares. Es
decir, gracias a la contraccidn, la estrella
es capaz de reciclar sus propias cenizas y
continuar brillando. Pero la estrella ya
ha salido de la Secuencia Principal y
comienza as{ una nueva fase en su
evolucidn.

El proceso de fusién del helio
tampoco es trivial. Cuando se analiza la
estabilidad de los nudcleos atémicos, se
ve que aquellos que poseen cinco u
ocho nucleones (protones o neutrones),
que son los que pueden resultar de la
fusién H-He o de la fusién He-He, son

inestables. Asi, el berilio-8, que resulta

de la fusién directa de dos nicleos de
helio, se desintegra otra vez en los dos
nucleos iniciales. Sin embargo, el
proceso no es totalmente simétrico,
pues, dada la elevada temperatura a la
que se produce la fusién del helio, la
reaccion de destruccidn del berilio es
ligeramente mds lenta que la de su
formacién. Esta pequefia diferencia es
suficiente para que algunos nicleos de
berilio-8 tengan tiempo y oportunidad
de capturar un nuevo ntcleo de helio
y dar lugar asf a un dtomo de carbono-
12. Pero las dificultades no han
terminado todavia, pues el carbono
producido de esta forma se halla en un
estado excitado que, normalmente, se
rompe a su vez para volver a dar de
nuevo un nucleo de helio y otro de
berilio. Hay, sin embargo, una
alternativa a este proceso de fisién que
algunos dtomos excitados de carbono-
12 consiguen transitar, emitiendo dos
fotones y convirtiéndose en carbono
estable. Aunque el camino es angosto,
el proceso ha encontrado una situacién
de estabilidad que le permite seguir
avanzando, superar la zona de
inestabilidad de los nicleos con 5y 8
nucleones y producir, finalmente, la
conversién gradual del helio en
carbono. El carbono-12 puede ahora
capturar otro nucleo de helio y
convertirse en oxigeno-16, de modo
que, en términos globales, el resultado
de la fusién del helio es una mezcla de
carbono y oxigeno.

Este proceso sigue operando
mientras haya helio suficiente para
alimentarlo. Cuando finalmente se
agota, la estrella volverd a comportarse
como se espera: comienza de nuevo a
contraerse hasta, siempre que su masa
sea suficientemente grande, alcanzar la
temperatura central necesaria para que
se produzca la fusién del carbono, lo
que ocurre cuando se alcanzan los 600
millones de grados. La fusién de este
elemento produce neén-20, sodio-23
y magnesio-24, asi como protones y
particulas alfa (ndcleos de helio), que
son rdpidamente capturados por alguno
de los isStopos presentes, bien recién
formados o heredados del medio
interestelar, para construir una mezcla
de elementos quimicos que, cuando el
carbono se agota, estd dominada por
oxigeno-16, neén-20 y magnesio-24.

A medida que se van agotando los
diferentes combustibles, la estrella se va
contrayendo por etapas, alcanzando
precarios equilibrios en los que se van
consumiendo diferentes nicleos. Asf,
cuando se alcanzan los 1.200 millones
de grados, entra en juego el neén-20
que, tras un complejo proceso, da lugar
a una mezcla de oxigeno-16, magnesio-
24 y otros isétopos. La etapa siguiente
es la fusién del oxigeno, para lo cual se
necesitan temperaturas en el entorno de
los 1.500 millones de grados, para dar
silicio-28, fésforo-31 y azufre-32. Al
final de este proceso se obtiene una
mezcla de silicio e isétopos de su
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entorno, generados por la participacién
de todas las impurezas presentes en la
captura de los protones y particulas alfa,
que se liberan durante la fusién del
oxigeno. El proceso progresa
rdpidamente hacia su final, que se
alcanza con la fusién del silicio que
finalmente se convierte en hierro-56

y otros nucleos de la zona del hierro-
niquel. Estos nticleos, las llamadas
cenizas termonucleares, son los mds
fuertemente ligados de todos y ya no se
puede extraer energia de ellos por
fusién termonuclear. El proceso, si ha
sido capaz de llegar hasta aqui, habria
terminado y la estrella habrfa llegado a
su fin.

Como hemos venido indicando, la
evolucién de una estrella, el nimero de
etapas termonucleares por las que pasa
y su final vienen determinados
bdsicamente por su masa. Sélo las
estrellas mds masivas, como vamos a
relatar inmediatamente, acaban
consumiendo todo el combustible
termonuclear, mientras que las que
tienen menos masa (recordemos que
hay mds estrellas cuanto menos masivas
son) detienen en alguna fase intermedia
los procesos termonucleares. Y, al final,
aunque si se supera cierto limite, la
muerte de una estrella es
necesariamente violenta y espectacular,
la mayorfa de las estrellas desaparece
gradualmente de escena, tras un largo
proceso de decaimiento que, a veces,
puede también acabar de manera
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catastréfica si las condiciones del
entorno son adecuadas. Veamos, pues,
cémo es este proceso. Pero antes, es
necesaria una breve digresién fisica que
nos permitird, gracias a la mecdnica
cudntica, comprender los detalles de la
evolucion estelar.

Los electrones, como fermiones que
son, satisfacen el principio de exclusién
de Pauli, segin el cual no puede haber
dos ellos que ocupen exactamente el
mismo estado fisico. Este, para
electrones libres, viene definido
por la posicién en el espacio (tres
coordenadas), el momento lineal
(tres valores, segun los tres ejes de
coordenadas) y el espin (dos valores,
+1/2 y -1/2). Cuando se consideran
conjuntamente la posicién y el
momento, la situacién puede
describirse como si los electrones se
localizasen en un espacio de seis
dimensiones, llamado espacio de fases,
en el que cada punto estd definido por
las tres coordenadas de posicién y las
tres componentes del momento. Dado
que, segtin establece el principio de
incertidumbre de Heisenberg, no se
puede determinar simultdneamente la
posicién y el momento de una particula
con una precisién arbitraria, en lugar de
puntos en el espacio de fases,
deberemos considerar pequeiias celdillas
que permitan dar cuenta de esa
imprecision. Esto significa que en un
volumen dado del espacio de fases sélo
cabe un ntmero finito de estas celdas y

que, en cada una de ellas, por el
principio de exclusién, sélo caben dos
electrones, uno con espin positivo y
otro con espin negativo.

Durante el proceso de contraccién
estelar, el volumen fisico que pueden
ocupar los electrones se restringe y, con
él, el numero de celdillas para cada
nivel de energfa. De ellas, las de menor
energfa se ocupan en primer lugar
(puesto que corresponden a estados
energéticos mds probables) y, por lo
tanto, puesto que en cada celda sélo
caben dos, cada vez mds electrones se
ven forzados a ir ocupando celdas de
momento lineal mds elevado. El
aumento de velocidad va acompanado
de un aumento de presién del gas, que
estd ligada al nimero de choques por
unidad de tiempo y superficie y a la
cantidad de momento que transfieren
en cada uno de ellos. En definitiva, por
el solo hecho de restringir el volumen,
e independientemente de cudl sea la
temperatura, los electrones son capaces
de ejercer una presién que crece con la
densidad. El hecho de que la
temperatura no tenga nada que ver con
el proceso que estamos describiendo
implica que, a medida que la estrella se
va contrayendo, la presién originada en
la competencia por la ocupacién de las
celdillas por los electrones pueda llegar
a dominar sobre la agitacién térmica.
Cuando eso ocurre, se dice que la
estrella se encuentra en estado de
degeneracidn electronica. Puesto que,



como venimos diciendo, ese aumento
de presién es independiente de la
temperatura, se deduce que a cualquier
temperatura (incluso cero absoluto)
pueden existir estructuras de equilibrio,
al contrarrestar la presién debida a la
degeneracién de efecto de la gravedad.
De modo que la degeneracién
electrénica puede detener el proceso de
colapso y calentamiento de una estrella,
sin necesidad de que tengan lugar
nuevos procesos termonucleares.

Volvamos ya al curso de la
evolucion estelar. Vimos que las fases
de combustién termonuclear se
producen a temperaturas bien definidas,
que corresponden a la situacién en que
los nucleos que van a servir de
combustible pueden comenzar a vencer
la barrera de Coulomb. Puesto que la
fuente primaria de energfa es la
gravitatoria, es fcil admitir que para
alcanzar una temperatura determinada,
las estrellas de menor masa deben tener
una densidad mds elevada que las de
mayor masa. Mayores densidades
implican, por otro lado, que se va a
llegar antes a la fase degenerada. De
modo que las estrellas de masa pequeiia
pueden llegar a la fase degenerada antes
de alcanzar la temperatura de ignicion de
una determinada fase termonuclear. En
otras palabras, el recorrido
termonuclear de una estrella estd
gobernado bdsicamente por su masa y,
en funcién de ésta, podrd tener més o
menos combustibles diferentes,

mds o menos fases, ya que el proceso
termonuclear quedard interrumpido al
alcanzar la degeneracién electrénica. La
teorfa nos ensefia que las estrellas que
tienen una masa inferior a 0,08 masas
solares nunca llegan a iniciar la
combustién del hidrégeno, por lo que
nunca se convierten en verdaderas
estrellas ni alcanzan, por tanto, la
Secuencia Principal. A las mds masivas
de éstas se las conoce como enanas
marrones y, aunque se les llama estrellas,
no lo son en sentido estricto. Si la masa
inicial estd comprendida entre 0,08 y
0,3 masas solares, se produce la
combustién del hidrégeno y las estrellas
se sitdian en la Secuencia Principal, pero
nunca serdn capaces de iniciar la fusion
del helio. Sucesivamente, si la masa estd
entre 0,3 y alrededor de 8 masas
solares, podrdn usar el hidrégeno
primero y después el helio como
combustibles, pero nunca llegardn a
quemar el carbono, mientras que
aquéllas, cuya masa es superior a esta
cifra pero que no supera las 10-12
masas solares, nunca llegardn a quemar
el nedn.

Hasta aqui hemos ido trazando la
vida termonuclear de las estrellas. Hay
que tener en cuenta, sin embargo, que
el inicio de cada fase significa un
reajuste de la estrella (recordemos que
al acabarse un combustible, la estrella se
contrae y se calienta, hasta que pueda
comenzar la ignicién del siguiente),
que, a veces, puede resultar imposible.

Hay, pues, otro aspecto clave a
considerar en el proceso de evolucién
de las estrellas, el de la estabilidad de las
sucesivas configuraciones.

Cada una de esas etapas
corresponde a una fase de la vida de
una estrella, con propiedades
caracteristicas que la Astrofisica ha ido
describiendo y explicando. Las estrellas
que sélo son capaces de utilizar el
hidrégeno como combustible
termonuclear son completamente
convectivas, lo que significa que los
elementos que contienen en su interior
estdn bien mezclados y el helio que se
va formando no se acumula en el
centro, sino que se distribuye por toda
la estrella. Su evolucién es muy lenta,
y ninguna de ellas, ni siquiera las de la
primera generacién, ha tenido tiempo
de culminar la fase de evolucién
termonuclear. Son las mds frias y menos
luminosas de las estrellas que queman
hidrégeno y ocupan el extremo inferior
de la Secuencia Principal. Cuando
agoten el hidrégeno, se convertirdn en
enanas blancas de helio, que, en
principio, se limitardn a enfriarse
lentamente.

La siguiente categoria, las estrellas
cuya masa no supera las 8 masas solares,
queman hidrégeno en el centro via
cadena PP, si la masa es inferior a 1,5
masas solares, o via ciclo CNO si la
masa es superior. En ambos casos, el
helio ya no se mezcla como en el caso
anterior y se va acumulando en la
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regién central de tal modo que, cuando
se agota el hidrégeno en esa zona, ésta
se contrae para poder permanecer en
equilibrio. Esto tiene como
consecuencia una combustién muy
vigorosa del hidrégeno en una delgada
capa alrededor del ndcleo central de
helio. Este aporte de energia provoca
simultineamente un aumento de la
luminosidad y una expansién de las
capas mds externas que se enfrian,
convirtiendo a la estrella en una gigante
roja. Dentro del diagrama HR estas
estrellas emigran desde la Secuencia
Principal hasta la base de la zona
ocupada por esas gigantes.

Mientras esto sucede, el nticleo
estelar de helio crece paulatinamente y
se calienta hasta alcanzar el punto de
ignicién y empezar a producir carbono
y oxigeno. En el caso de estrellas de
masa inferior a 1,5 masas solares, esta
ignicién es violenta, ya que se realiza en
condiciones parcialmente degeneradas,
pero sélo provoca un simple reajuste de
la estrella. El aporte de energfa desde el
centro hace que las capas exteriores del
nucleo de helio se dilaten y que la capa
de combustién del hidrégeno se
apague, con lo cual disminuye la
luminosidad y se contrae la envoltura.
Dentro del diagrama HR la estrella
abandona la regién de las gigantes y
entra en la zona de la rama horizontal,
que es la zona de las gigantes
amarillentas. Una vez en la rama
horizontal, el proceso se repite y
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cuando el helio se agota en el centro, el
nucleo de carbono-oxigeno se contrae y
se enciende el helio circundante en una
capa alrededor de este ntcleo. La
principal diferencia con el caso anterior
es que ahora también se enciende el
hidrégeno en otra capa. Esta
combustién en doble capa hace que la
luminosidad aumente mucho y que se
expanda la envoltura, de manera que la
estrella se convierte en un miembro de
la llamada rama asintdtica y pasa a
ocupar la cima de la regién de las
gigantes rojas. Debido a la diferencia de
velocidad de las reacciones de fusion del
hidrégeno y del helio, la combustién en
doble capa es inestable y se producen
pulsos térmicos que provocan la
expulsién de la envoltura, dando lugar a
una nebulosa planetaria, dejando
expuesto el nucleo central (figura 1.5).
El objeto central, compuesto
bdsicamente de carbono y oxigeno, es
incapaz de liberar energfa nuclear y lo
tinico que hace es enfriarse como una
enana blanca. Dentro del diagrama HR,
la estrella pasa bruscamente desde la
cima de las gigantes rojas a la zona mds
azul de las enanas blancas.

Si la masa supera las 8 masas
solares, la combustién del helio en capa
es tan violenta que provoca la ignicién
del carbono en la parte mds externa del
nucleo, desde donde se propaga hasta el
centro. Al igual que antes, la envoltura
se hace inestable y se acaba expulsando,
quedando como residuo una enana

blanca de oxigeno y nedn. La diferencia
entre ambos casos es que estas enanas
son mds masivas que las de carbono-
oxigeno.

;Cudl es el limite fisico a este
proceso? Aunque la comprensién de los
detalles requiere complejos argumentos,
podemos hacernos una idea de manera
relativamente simple. Puesto que la
presion de los electrones en la situacién
de degeneracién depende de la
densidad, cuanto mayor es la masa de
la estrella, menor tiene que ser su radio
para mantener el equilibrio. Para
sostener esa estructura, es necesario que
los electrones tengan cada vez mayores
momentos lineales, es decir, se muevan
a mayores velocidades. Si no existiese
un limite absoluto a la velocidad de
una particula y se pudiese superar la
velocidad de la luz, se podria soportar
cualquier estructura, pues bastarfa que
los electrones se movieran a velocidades
arbitrariamente grandes. Pero eso es
imposible, lo que significa que hay un
limite a la masa de esas
configuraciones. Esa masa, que se
conoce como masa limite de
Chandrasekabar, es tal que, para
sostenerla, todos los electrones deberfan
moverse a la velocidad de la luz. Su
valor es de 1,4 masas solares
aproximadamente y cuando una
estructura degenerada se acerca a ella,
experimenta una catdstrofe.

Esa es a muy grandes rasgos la
Fisica de la Evolucién Estelar, uno de



los capitulos mejor configurados y mds
espectaculares de la Astrofisica, que nos
permite comprender desde cédmo se
forman las estrellas hasta que, agotadas
sus posibilidades de equilibrio, entran
en la fase final de sus vidas. Disciplina
que nos permite entender cémo es la
vida de las estrellas, deducir cudles son
sus edades y determinar su
luminosidad y el origen de las mismas.
Que nos permite, en suma, conocer el
origen y cuantia de una fraccién muy
importante de la energfa radiante que
observamos en el Universo y, gracias a
su soporte tedrico, caracterizar una
parte de la materia luminosa del
Universo, hasta no hace muchas
décadas identificada con toda la
materia del Universo. Hoy sabemos,
como luego diremos, que sélo es una
de las componentes materiales del
Universo y ni siquiera la dominante.
Pero eso no resta un dpice a su
importancia fisica y crucial para las
observaciones que, hasta la fecha y salvo
en contadisimas ocasiones, se realizan
siempre en base al estudio del espectro
electromagnético.

Las fases evolutivas por las que pasa una
estrella dependen, ya lo hemos dicho, de
la masa de la misma. Dependiendo de ese
proceso, las fases tltimas de cada estrella
serdn también diferentes segtin sean sus
masas. Empecemos por las mds masivas.
Vimos que sdlo las estrellas con més
de 10-12 masas solares son capaces de
pasar por todas las etapas de la
combustién termonuclear antes de
llegar a la degeneracion electrénica.

Estas son las que van a acabar de

manera més espectacular, explotando
como supernovas y dando lugar a
residuos ligados que serdn estrellas de
neutrones o incluso agujeros negros
segun las condiciones. Todo ese proceso
es, por las condiciones extremas en que
se produce, muy complejo y aqui
vamos a intentar resaltar tan sélo los
aspectos mds salientes.

El final del proceso termonuclear es
la acumulacién de ntcleos de hierro en
la parte central de la estrella. Agotado el
proceso termonuclear, la estructura se
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mantiene esencialmente por la presién
de los electrones degenerados. La
estructura global de la estrella es
entonces similar a la de una cebolla en
la que cada capa estd rodeada por otra
que se halla en una fase de la
combustién termonuclear menos
avanzada. Asi, la regién central, de
hierro, estd rodeada por la capa de
combustién del silicio, la del silicio por
la del oxigeno, la del oxigeno por la del
nedn, la del nedn por la del carbono,
la del carbono por la del helio y la del
helio por la del hidrégeno. Rodeando al
conjunto se halla el resto del material
de la estrella que es inerte, pues la
temperatura no es lo suficientemente
elevada como para provocar ninguna
combustién termonuclear. Dado el
ritmo diferente de las distintas
combustiones termonucleares, la
duracién de cada etapa de la
combustién termonuclear es muy
distinta. Por ejemplo, en el caso de una
estrella de 25 masas solares, la
combustién del hidrégeno dura unos

7 millones de afios, la del helio unos
500 mil afios, la del carbono unos

600 afios, la del neén 1 afio, la del
oxigeno unos 6 meses y la del silicio
tan sélo 1 dia. En el diagrama HR las
estrellas muy masivas se sittian
inicialmente en la regién de las gigantes
azules de la Secuencia Principal para
evolucionar después hacia la zona de las
supergigantes rojas, pero manteniendo
una luminosidad muy parecida.
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A medida que la combustién
termonuclear avanza, la masa del nicleo
crece y se va acercando a la masa de
Chandrasekahar, lo que provoca un
aumento paulatino de la densidad hasta
alcanzar un valor para el que los
nucleos de hierro pueden capturar
electrones. Este proceso de captura
tiene dos consecuencias: por un lado,
reduce la presién; y por el otro,
disminuye el valor de la masa critica.
Ademis, si la estrella es suficientemente
masiva, se alcanza la temperatura de
fotodesintegracién del hierro en
particulas alfa y neutrones, con la
consiguiente absorcién de energfa. El
resultado final es que el nucleo estelar
pierde presion y colapsa hacia una
estrella de neutrones.

Cuando se produce el colapso, se
forman dos regiones. Una mds interna,
en la que la velocidad de caida es
proporcional a la distancia y siempre es
inferior a la velocidad del sonido, y otra
mds externa, que se mueve
supersénicamente. Cuando la materia
situada en la zona interna alcanza la
densidad de la materia nuclear, se hace
muy “dura”, de manera que cuando la
mds externa cae sobre ella, rebota y
provoca la formacién de una onda de
choque en la interfase sénica que separa
ambas regiones. Esta onda de choque,
que por sf sola tendrfa energfa suficiente
(unos 105! ergios) para provocar la
explosién de la estrella, se estanca como
consecuencia de estar situada en el

interior del nucleo de hierro y debe
invertir su energfa en la
fotodesintegracién de los nicleos
atémicos de hierro.

Mientras ocurren estos fenémenos,
en el interior de la estrella se crea una
gran cantidad de neutrinos a expensas
de la energfa gravitatoria (unos 103
ergios), que se ha liberado durante el
proceso de colapso. En las regiones
cuya densidad supera los 2x1011
g/cm3, los neutrinos quedan atrapados
y no pueden escapar libremente, por lo
que permanece en situacién de casi
equilibrio con la materia. La pausa
introducida por el estancamiento de la
onda de choque da tiempo a que los
neutrinos atrapados puedan
transportar hacia el exterior, mediante
difusién y conveccidn, la enorme
cantidad de energfa que poseen y
formar una burbuja muy caliente que
provoca la explosién de las capas mds
externas.

Todo este proceso tiene una
duracién de tan sélo un segundo, por lo
que las capas exteriores no tienen
tiempo de reaccionar hasta el momento
en que les llega la onda de choque
provocada por el colapso. Esta onda de
choque provoca un calentamiento
subito del material y su rdpida
expansion, por lo que las capas de
combustién termonuclear se
sobreactivan, generan nuevos isétopos y
se apagan. El resultado es que todos los
residuos generados durante el proceso



de extraccién de energfa, excepto
aquellos que se incorporan a la estrella
de neutrones, son expulsados al medio
interestelar, enriqueciéndolo con
nuevos elementos quimicos.

La explosién de las capas mds
internas actia como un pistén sobre
las capas mds externas, de forma que,
por un lado, expulsan los fotones que
estaban atrapados en la envoltura de la
estrella y, por el otro, le inyectan
elementos radioactivos, especialmente
niquel-56, que, al desintegrarse, hace
brillar los residuos en expansién. Se
dice en este caso que se ha producido
una erupcién de supernova. En la
figura 1.6 mostramos la imagen del
resultado de una reciente (en 1987)
explosién de supernova en la Gran
Nube de Magallanes. La extraordinaria
energfa del fenémeno se traduce
en el camino ya recorrido por el
material expulsado en el medio
interestelar. Proceso que siga durante
muchos miles de afios, hasta que ese
material se va convirtiendo en tenues
residuos, que van tejiendo esa especie
de encajes como el que puede verse en
la figura 1.7.

Tanto la luminosidad como su
evolucién temporal, la forma de la
llamada curva de luz, dependen de la
estructura de la envoltura de la estrella
justo antes de la explosién, que a su vez
depende de la masa total, de la
extension de la envoltura y de su
composicién quimica, por lo que

existen grandes diferencias entre los
distintos individuos.

;Y qué les ocurre a los residuos
ligados? Las estrellas de neutrones no
pueden tener una masa arbitraria, sino
que, al igual que ocurre con las enanas
blancas, existe una masa critica mds alld
de la cual no pueden oponerse a la
accion de la gravedad. Esta masa recibe
el nombre de Oppenheimer-Volkoff y
se halla situada entre 2 y 4 masas
solares. Su valor exacto se desconoce
todavia, ya que depende de las
propiedades de la materia nuclear, que
no estdn todavia bien caracterizadas. Si
durante el proceso de formacién de una
estrella de neutrones ésta no consigue
expulsar toda la masa que le rodea,
puede ocurrir que una fraccién
importante vuelva a caer sobre ella y
sobrepase de esta forma la masa critica.
En este caso no existe forma conocida
de parar el colapso gravitatorio y la
estrella se convierte en un agujero negro.

Un agujero negro es un objeto cuya
gravedad es tan elevada que, en lenguaje
mecdnico, ni siquiera la luz puede
escapar de él, de ah{ el nombre. Aunque
la posibilidad de tales sistemas fue
presentada en el siglo XVIII por
Laplace, hace falta todo el aparato
conceptual y matemdtico de la
Relatividad General para tener plena
conciencia de su significado. En breves
palabras, un agujero negro es un
sistema de tales propiedades que ningtin
tipo de informacién que se genere

Figura 1.6. Imagen obtenida por el Hubble
Space Telescope de la region de la Gran
Nube de Magallanes, donde se halla la
Supernova SN1987A, diez afios después de
la explosién. El remanente de la explosion
se ve en el centro de la imagen en forma
de anillos. La velocidad del material que
explotd es tan grande y es tal la energia
que tiene que sera capaz de ir barriendo el
material que le circunda y seguira
expandiéndose por miles de afos. Por otro
lado, unas tres horas antes de que la luz
alcanzase la Tierra, se detectaron en tres
observatorios de neutrinos (Kamiokande II,
IMB y Baksan) la llegada de un flujo
anoémalo de estas particulas que durd unos
13 segundos. La interpretaciéon mas
aceptada es que provenian del nucleo de la
supernova.
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dentro del volumen definido por la
superficie (matemdtica), conocida
como horizonte de sucesos, podrd
escapar y alcanzar un observador
exterior. De modo que un agujero
negro s6lo se puede detectar a través
de los efectos que su gravedad
produce sobre los objetos que le

36

rodean. En la actualidad, se conocen
diversas fuentes galdcticas de rayos X que
se consideran formadas por un agujero
negro y una estrella normal, en las que la
materia arrancada a la estrella cae hacia el
agujero, se calienta y emite grandes
cantidades de energfa en forma de rayos
X (un ejemplo tipico es Cygnus X-1).

Figura 1.7. Imagen del remanente de
supernova catalogado como S147 en la regién
de Taurus/Auriga. Se estima que la supernova
exploté hace 30.000 afios. Los gases se estan
expandiendo a una velocidad de unos 1.000
km/s. Se encuentra a una distancia de unos
3.900 afos luz.

Las fuentes eruptivas gamma o GRB
(acrénimo de la denominacién en
inglés, Gamma Ray Bursts) fueron
descubiertas en el afio 1967 por los
satélites VELA que los Estados Unidos
habfan puesto en 6rbita para verificar el
cumplimiento, por parte de la Unién
Soviética, del tratado de prohibicién de
pruebas nucleares en la atmdésfera. Son
erupciones de rayos gamma que duran
entre unos milisegundos y un millar de
segundos. El origen de estas erupciones
todavia es un enigma, pero se han dado
ya grandes pasos hacia su solucién. La
constatacion (gracias a los datos del
satélite Compton) de que esas fuentes
estdn distribuidas isotrépicamente
indica que deben estar situadas a
distancias cosmoldgicas y, por tanto, la

energfa que emiten es extraordinaria,
del orden de unos 105! ergios,

canalizados, eso si, dentro de un
pequefio dngulo sélido, como si de un
faro se tratara. La variabilidad temporal
indica que la fuente de energfa debe ser
muy compacta, de medidas estelares,
por lo que su origen debe estar
relacionado con una estrella de




neutrones o con un agujero negro.
Estas fuentes eruptivas se dividen en
dos grupos, las de larga duracién, més
de 10 segundos, y las de corta duracién.
En el afio 2003 se consiguié asociar por
primera vez una erupcién de larga
duracién con una explosién de
supernova asociada a un colapso estelar.
En la actualidad, se cree que los GRB
de larga duracién representan la
primera manifestacién del nacimiento
de un agujero negro durante el colapso
de una estrella que esté en rdpida
rotacién. Hasta la fecha no se ha
podido establecer ningin modelo
satisfactorio que explique el origen de
los GRB de periodo corto, pero se
supone que son el resultado de la
colisién de dos estrellas de neutrones

o de una estrella de neutrones con un
agujero negro.

Y qué les ocurre a las estrellas de
menor masa? Tal como se ha visto
anteriormente, éstas no pueden acabar
su ciclo de combustién termonuclear y
dejan, al final de sus vidas, un residuo
degenerado que contiene una gran
cantidad de energfa nuclear sin utilizar,
y que es potencialmente explosivo. Si
este residuo estd aislado, tal como
ocurre con las enanas blancas, es inerte
y lo dnico que hace es enfriarse. Pero si
forma parte de un sistema estelar doble,
la compafiera puede transferirle energia
y activarlo. El caso mds emblemdtico es
el de las estrellas enanas blancas de
carbono-oxigeno que, si tienen una

compafiera préxima, pueden capturar
materia, aumentar su masa y
aproximarse a la masa de
Chandrasekahar. Durante este proceso
de crecimiento, la estrella se comprime
y se calienta suavemente, de tal manera
que alcanza el punto de ignicién
termonuclear bajo condiciones
degeneradas. Una vez se ha encendido
el combustible, la llama se propaga
rdpidamente por toda la estrella y
provoca su explosién. Se sabe que la
velocidad de propagacién del frente de
combustién es subsdnica, es decir, que
no es una detonacidn, sino que se trata
de una deflagracién, lo que complica
extraordinariamente el problema de
entender cémo se propaga la llama,
pues ésta, al moverse con una velocidad
inferior a la del sonido, se ve afectada
por todo tipo de perturbaciones e
inestabilidades procedentes de la zona
quemada. Una complicacién adicional
proviene del hecho de que la llama
puede prender inicialmente en varios
puntos a la vez, por lo que su geometria
es complicada y sélo el andlisis
completo y detallado del problema
permite tratar plenamente el proceso.
Durante la explosién se genera una
gran cantidad de elementos
radioactivos, entre 0,6 y 1 masas solares
de niquel-56, que, al desintegrarse,
hacen brillar intensamente y durante
mucho tiempo a los residuos. Un punto
interesante es que el objeto que explota
siempre es una enana blanca cerca del

limite de Chandrasekahar, por lo que
su espectro y su luminosidad no varfan
apreciablemente ni de un individuo a
otro, ni con el paso del tiempo,
suponiendo que las leyes de la Fisica
son inamovibles. Esta unicidad, que
debe demostrarse sin atisbos de duda,
convierte a dichas explosiones, también
conocidas como supernovas de tipo Ia,
SNla, en un patrén ideal para medir
distancias, pues basta comparar el brillo
aparente con el brillo intrinseco para
deducirlas. El brillo extremo hace que
estos fendmenos sean visibles hasta
grandes distancias, por lo que se han
convertido en una de las herramientas
fundamentales de la Cosmologfa.

La materia degenerada también
puede provocar otros fenémenos
interesantes como son las erupciones de
nova, durante las cuales el hidrégeno se
quema de forma explosiva. Este es un
buen combustible pero un mal
explosivo, debido a que en el proceso
de fusién para generar helio debe
convertir dos protones en dos
neutrones, y este proceso, como
dijimos, es comparativamente lento,
por lo que las explosiones que provocan
son de menor cuantfa.

Cuando una estrella enana blanca
obtiene hidrégeno de su compafiera,
éste se acumula sobre la superficie y se
comprime lentamente. Si el ritmo de
caida es relativamente bajo, del orden
de una mil millonésima de masa solar
por afio, el calor de compresién se
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disipa y el hidrégeno se degenera.
Cuando la masa acumulada alcanza un
valor critico, del orden de cien
milésimas de masa solar, se encienden
las reacciones termonucleares y se excita
el ciclo CNO, sélo que en este caso el
proceso es tan rdpido y la temperatura
tan elevada que se generan muchos
elementos radioactivos de vida corta,
que son transportados por conveccién
hacia la superficie del material
acumulado, donde depositan su energfa
y provocan la explosién de la estrella.
En este caso, la diferencia con las
supernovas es que la erupcién sélo
afecta a las capas mds externas y la
estrella no desaparece con la catdstrofe.
Asf van muriendo las estrellas. El
proceso es complejo en sus dltimos
momentos, pero el resultado es la
liberacién de energfa luminosa, a veces
de forma catastréfica y espectacular,
y la expulsién de material nuclear
procesado, que va enriqueciendo el
medio interestelar en cantidad cada vez
mayor de dtomos pesados a medida que
se van sucediendo las generaciones de
estrellas.

De acuerdo con el modelo cosmoldgico
estdndar, unos minutos después de la
Gran Explosién el Universo sélo
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contenfa hidrégeno, helio-4 y trazas de
deuterio, helio-3 y litio-7. Al cabo de
cierto tiempo se formaron las primeras
estrellas, que, tal como se ha descrito,
sintetizaron los primeros elementos
quimicos en los procesos
termonucleares que rigen su
funcionamiento. Si estas estrellas fuesen
siempre estables, esos elementos
hubieran permanecido atrapados en su
interior y ni el gas interestelar ni el gas
intergaldctico hubieran evolucionado
quimicamente. En esas circunstancias,
fuera de las estrellas todo serfa
hidrégeno (mezclado con los elementos
producidos en el Big-Bang). Pero,
como acabamos de discutir, algunas
estrellas explotaron como supernovas y
esparcieron sus residuos nucleares por
toda la Galaxia, donde se mezclaron
con la materia primordial y se
incorporaron a las generaciones
siguientes de estrellas, que explotaron a
su vez y afiadieron su contribucién al
contenido quimico de la Galaxia. La
riqueza y complejidad quimica de
diferentes regiones del Universo tiene
ahf su origen. Si las supernovas no
hubieran existido, hoy en dfa tampoco
existirfan planetas con substrato rocoso,
ni agua, ni oxigeno, ni seres vivos. Pero
no fue asi, afortunadamente.

Esta idea de cédmo se han generado
los elementos quimicos se debe
esencialmente al trabajo de M.
Burbidge, G. Burbidge, W. A. Fowler y

F. Hoyle ¢, independientemente, al de

Cameron, que fueron quienes, en 1957,
desentrafiaron el enigma del origen de
los elementos quimicos gracias a los
avances que habfa experimentado la
Fisica Nuclear durante las décadas de
los cuarenta y cincuenta del siglo XX.
Uno de los pasos claves para
plantear adecuadamente el problema
debfa ser, sin duda, la determinacién
observacional de las abundancias de los
diferentes elementos quimicos en el
Sistema Solar y en las estrellas (figura
1.8). La compilacién mds famosa es la
de Suess y Urey de 1956. La
distribucién de abundancias muestra
que el hidrégeno y el helio son los
elementos mds abundantes de la
naturaleza, que el litio, berilio y boro
son muy escasos, como corresponde
a ndcleos con 5 u 8 nucleones, que,
como ya dijimos, son inestables.
También se constata que el carbono y
el oxigeno son los siguientes elementos
mds abundantes y que los demds
experimentan un decrecimiento en su
abundancia hasta llegar a la zona del
hierro, donde aparece un aumento
relativo. Este repunte se debe a que los
is6topos situados en esta zona son los
mds estables de la naturaleza, las
llamadas cenizas nucleares. Mds alld
del hierro existen elementos mds
pesados, cuyas abundancias decrecen
paulatinamente excepto en las zonas de
mdxima estabilidad, proporcionadas
por la presencia de 50, 82 y 126
neutrones.



A finales de los afios cuarenta, poco
después de haber lanzado la idea del
Big-Bang, Gamow, Alpher y Herman
habfan propuesto que todos los
elementos se habfan creado durante la
Gran Explosién, a partir de una sopa de
neutrones que se desintegrarfan al cabo
de pocos minutos para dar protones
libres, los cuales irfan capturando
paulatinamente los neutrones libres que
quedasen para construir el resto de los
elementos quimicos. Pronto se vio, sin
embargo, que esta idea era inviable a
causa de la barrera que representaba la
inestabilidad de los nucleos con 5y 8
neutrones, por lo que fue necesario
buscar su origen en las estrellas y en las
explosiones de supernovas, cosa que
consiguieron los autores mencionados
mds arriba. De la teorfa cosmolégica
quedd, no obstante, una reliquia: el
origen del deuterio, el helio y el litio.
El primer elemento es tan frdgil que las
estrellas sélo lo destruyen y el segundo
es tan abundante que las estrellas no
pueden generarlo en cantidad
suficiente, por lo que ambos se
atribuyen al Big-Bang. En cuanto al

Figura 1.8. Abundancias de los elementos
quimicos en el Sistema Solar, en funcién del
ndmero atémico. La distribucion refleja tanto
las propiedades de estabilidad de los diferentes
nucleos, como los procesos de fusion y
transmutacion que explican su produccion.

litio, sigue siendo necesario invocar el
Big-Bang para poder explicar su
abundancia.

Hemos hablado de la evolucién
termonuclear de las estrellas que,
cuando hay masa suficiente, llega a
producir nucleos de hierro y de los
elementos de esa familia. Como se ha
dicho anteriormente, los isétopos
situados alrededor del hierro son los
nucleos mds estables de la naturaleza,
y las estrellas no son capaces de superar
esa barrera y producir elementos atin
mds pesados. ;Cémo se producen
entonces esos 4tomos mds pesados que
el hierro?

Puesto que el hierro y demds
elementos de su grupo son los mds
estables, para poder utilizarlos para
producir nuevos elementos mds
pesados, serd necesario aportar energfa.
Los desarrollos teéricos que siguieron al
descubrimiento del tecnecio en las
estrellas pusieron de manifiesto que un
mecanismo de captura de neutrones
podria explicar los procesos de
generacion de elementos mds alld del
hierro. La idea bdsica es que los

Abundancias relativas
de los elementos quimicos en el
Sistema Solar

.JI .ltl]#lll. i

Nlmero atémico

neutrones, que son producidos en
abundancia durante algunas fases de la
evolucion estelar y que carecen de carga
eléctrica, son fécilmente absorbidos por
los nucleos. Después de la captura de
un neutrén, un elemento con Z
protones y N neutrones, denotado por
(Z, N), incrementa este tltimo valor en
una unidad y se convierte en el
elemento (Z, N+1). Si el nicleo
resultante es estable, puede incorporar
otro neutrdén y construir la serie
isotépica (mismo valor de Z, diferentes
valores de N) del elemento Z. Llegard
un momento, sin embargo, en que el
is6topo resultante serd inestable frente a
la desintegracidn, en la que un neutrén
se convierte en un protén y emite un
positrén y un antineutrino. Si la
abundancia de neutrones es baja, el
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ritmo de captura serd lento y el proceso
de desintegracién acabard dominando,
de modo que el ntcleo inestable Z
acabard por tener un protén més y se
convertird en el siguiente elemento,
Z+1. El proceso se repite, con la
captura sucesiva de neutrones, y se va
construyendo la serie isotépica del
elemento Z+1, y asi sucesivamente. A
este procedimiento se le llama proceso s,
del inglés slow, pues el ritmo de captura
de los neutrones es mds lento que el de
desintegracién de los nicleos. Por este
mecanismo, si partimos del hierro, se
podrdn construir nucleos cada vez més
pesados hasta llegar al plomo-210, que,
cuando captura un neutrdn, siempre
emite una particula alfa, impidiendo as{
ir mds hacia alld en la construccién de
nuevos nucleos. Se habfa resuelto el
problema aunque tan sélo en parte.
:Cdmo se produce el resto de los
elementos?
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Cuando la densidad ambiente de
neutrones es muy elevada, los niicleos
inestables son capaces de capturar varios
neutrones antes de desintegrarse, por lo
que cuando cesa la irradiacién por
neutrones, las transiciones dominan y
los nucleos convierten paulatinamente
sus neutrones en protones hasta que el
nucleo consigue estabilizarse en algin
lugar de la tabla periédica. Este es el
proceso 1.

Los elementos s se producen durante
la combustién en doble capa que
caracteriza a las estrellas de la rama
asintdtica, pues las inestabilidades
hacen que el carbono-13 y el neén-22
reaccionen con particulas alfa y se libere
el exceso de neutrones, uno y dos
respectivamente, que tienen. Por el
contrario, los elementos r se producen
en ambiente explosivos, como son los
colapsos estelares, durante los que se
expulsan grandes cantidades de materia

muy neutronizada hacia el medio
interestelar. Es preciso sefialar aqui que
para activar el proceso es necesario que
existan elementos semilla procedentes
de otras fases de la combustién o de
otras generaciones de estrellas.

En lo que se refiere a los elementos
ligeros, Li, Be y B, actualmente se
admite que son producidos por la
interaccién de la radiacién césmica con
el medio interestelar. En el caso del
litio-7, el isétopo mds abundante de
este elemento, éste no es, sin embargo,
suficiente y es preciso recurrir a un
aporte adicional de las gigantes rojas y
las novas.

El mundo de abundancias quimicas,
que permite explicar la variedad de
cuerpos, desde la Tierra y todo lo que
contiene hasta las mds exdticas estrellas,
queda asi atrapado en esa teorfa que
con tanto éxito ha dado cuenta hasta de
los detalles de la evolucién estelar.



De hecho la GALAXIA no es otra cosa

que una congregacién de innumerables
estrellas diseminadas en grupos; que, en
cualquier regidn a la que se dirija el telescopio,
una ingente multitud de estrellas se presenta a
la vista de repente, de las cuales algunas se ven
suficientemente grandes y distintamente; pero
la multitud de las pequeias es del todo
inexplorable.!

F. Brunetti, Galileo, Opere. I Sidereus
Nuncius

Galileo habfa claramente discernido de
qué estd compuesta la Via Lictea:
innumerables grupos de estrellas que se
extienden casi indefinidamente, de las
que las mds débiles constituyen una

mayorfa inexplorable, como se aprecia
en la figura 2.1. Ese mundo de estrellas
era el Universo para Galileo y su
tiempo. Como dijimos en la
Introduccién, hubo que esperar a las
primeras décadas del siglo XX para que
fueran descubiertas las galaxias y se
ampliase sibitamente nuestro concepto
cientifico del Universo, que tuvo que
ensancharse casi hasta el infinito, para
abarcar este nuevo mundo de las
galaxias. Ese fue, sin duda, el hito
observacional fundamental de la
moderna Astrofisica. Los posteriores
andlisis apenas modificaron la
percepcién de Galileo de que las
galaxias son enormes amasijos de

1.E infatti la GALASSIA nient altro che una congerie di innumerevoli Stelle, diseminate a mucchi; ché in
qualunque regione di esa si diriga il cannonchiale, subito una ingente folla di Stelle si presenta alla vista, delle
quale parecchie si vedono abbastanza grandi e molto distinte; ma la moltetudine delle piccole & del turto

inesplorabile.
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Figura 2.2. Imagen tomada con el telescopio VLT de ESO de la galaxia Messier 83 (NGC 5236),
situada en la regiéon de Hidra. Situada a una distancia de unos 15 millones de afios luz, tiene un
tamanfo sensiblemente menor al de nuestra Galaxia, alrededor de la mitad. Tiene un bulbo central
pequeio y un sistema de brazos espirales muy bien definidos, con abundantes estrellas jovenes

y regiones de formacién estelar, que se aprecian como pequefas nebulosas o concentrados
enjambres de estrellas. También se aprecian regiones de polvo en todo el disco, que forman una
especie de reticula intrincada en algunas partes de la galaxia.

estrellas, aunque sf enriquecieron la variadas proporciones, gas en diferentes
descripcidn, revelando, como ya se fases fisicas y particulas diminutas que
habia hecho para nuestra Via Lictea, los astrénomos nombramos con el

que las galaxias también contienen, en nombre genérico de polvo (figura 2.2).



Para Hubble y sus seguidores, las
galaxias eran los auténticos elementos
constitutivos del Universo, los ladrillos
con los que estd construido el edificio
cosmolégico. Conocer las galaxias era la
via para conocer el Universo. Habfa que
clasificarlas, caracterizar las diferentes
familias que pudieran existir y estudiar
su distribucién en el cielo. Habia
nacido la Astronomia Extragaldctica.
Pero ese nuevo mundo de las galaxias,
como lo demostrarfan los posteriores
andlisis, iba a deparar grandes sorpresas,
de las que la presencia mayoritaria de
materia no-luminosa, como veremos
después, no fue la menor. Aunque fue
el estudio de los ctimulos de galaxias el
que por primera vez planted el
problema de la existencia de mds
materia de la que brilla y se aprecia en
las imdgenes, pronto aparecieron las
primeras indicaciones en las galaxias al
constatar, ya en 1939, que las partes
externas de la galaxia de Andrémeda
giraban mucho mds deprisa de lo
esperado segtin las leyes de la dindmica.
Esas indicaciones se fueron
consolidando a medida que se iban
refinando los andlisis y se acumulaban
datos sobre otras galaxias. El trabajo de
Rubin y colaboradores, en los afios
setenta del siglo XX, claramente
mostraba que el fendmeno de la
superrotacién de las galaxias era
universal. Las medidas de la rotacién de
las partes muy externas de las galaxias,
donde la presencia de materia luminosa

estelar es prcticamente inapreciable,
usando observaciones de la linea a 21
cm del hidrégeno atémico,
confirmaron fuera de toda duda que los
datos no podian ser explicados con las
leyes de Newton si la masa era
solamente la luminosa. La llamada
materia oscura aparecfa también en el
mundo de las galaxias como ingrediente
mayoritario.

A las componentes estelar, gascosa
y de polvo que se habfan ya detectado y
que habian guiado las observaciones, se
afiade ahora la componente oscura que,
al igual que en los casos de Neptuno o
de la compafiera de Sirio, sélo se
manifiesta a través de su accién
gravitatoria. S6lo que ahora lo que se
estaba poniendo de manifiesto, como
luego iba a argumentarse, no era una
materia simplemente oculta, sino de
naturaleza distinta a la habitual.

Cuando se examinan las imdgenes de
galaxias relativamente préximas
tomadas con un telescopio, como puede
apreciarse en la figura 2.2, no es dificil
advertir que, en términos generales, las
galaxias estdn constituidas por millones
de estrellas de masas y edades diversas,
por zonas dominadas por nubes de
polvo que absorbe la radiacién y por
difusas nubes de gas a diferentes

temperaturas, densidades y grados de
ionizacién. Esa es, de hecho, la
definicién operativa de galaxia que
venimos usando.

Ese examen visual nos revela
también, cuando el andlisis se
sistematiza, que la proporcién de cada
una de esas componentes, su
distribucién en la galaxia y, en
definitiva, la forma global de la misma
varfan segtin patrones bien marcados.
En efecto, mucho de lo que se sabe
acerca de las galaxias comenzd a
cimentarse poco después de su
descubrimiento, con la cuidadosa
clasificacién de su apariencia, tal y
como quedaba registrada en las placas
fotogréficas tomadas con los grandes
telescopios de la época. Basdndose en
esos estudios, Edwin Hubble propuso,
en la segunda década del siglo XX, un
esquema de clasificacién que se usa atin
hoy dfa y que, por su forma, ha
recibido el nombre de diagrama en
diapasén de Hubble, representado en la
figura 2.3. En ¢l se distinguen dos
categorias bdsicas: galaxias e/ipticas (E),
con una distribucién de luz suave, sin
estructuras marcadas, y de forma
redondeada o elipsoidal (ver figura 2.4),
y galaxias espirales (S), con forma de
disco aplanado, a menudo con una
estructura en forma de brazos espirales
en él, de ah{ su nombre (ver figura 2.2).
Las espirales se subdividen en dos
grupos: barradas y normales, segtin
tengan o no una estructura en forma de
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Elipticas

Espirales

barra en la que terminan sus brazos
espirales en la zona central (figura
2.5). Todas ellas se subdividen en
subtipos, como se muestra en el
diagrama de la figura 2.3, que contiene
los tipos de galaxias. Las galaxias E se
clasifican segtn su elipticidad
(indicado por el ndmero que sigue

a la inicial E), mientras que las S se
clasifican por el grado de desarrollo de
los brazos espirales (indicado por

la letra que sigue a la inicial S). Si la

galaxia es barrada, se indica con B. Las
galaxias lenticulares (L o S0), llamadas
a veces espirales sin brazos, fueron
afiadidas al esquema clasificatorio con
posterioridad, para representar galaxias
de disco sin estructura espiral evidente.
Comparten propiedades intermedias
entre las espirales y las elipticas.
Finalmente, se afiadieron las galaxias
irregulares (1), de apariencia
desordenada y muy poco estructuradas
(figura 2.6).

La clasificacién de Hubble, basada
en la morfologfa de las distribuciones
de luz observadas, ha sobrevivido hasta
nuestros dfas porque fue corroborada
con medidas cuantitativas y, sobre todo,
porque, como se ha ido poniendo de
manifiesto, encierra informacién
importante mds alld de la mera
descripcidn cualitativa. Pero su
interpretacién tiene también
restricciones que hay que considerar
en cada caso.

Por un lado, las imdgenes que sirven
para la clasificacién son tomadas en una
determinada banda espectral,
habitualmente en la zona visible del
espectro. Ahora bien, la apariencia de
una galaxia puede depender muy
fuertemente de la ventana espectral
seleccionada para su observacién. La
razén es clara. Las galaxias son
entidades complejas, que contienen
estrellas de diferentes tipos,
luminosidades y edades. Cada tipo de

estrellas, como vimos anteriormente,



Figura 2.4. M87 (NGC 4486), galaxia eliptica
gigante, la mas brillante del cimulo de la

Virgen. Se aprecia la distribucién suave de luz
que ocupa casi toda la imagen. En sus
proximidades se ven otras galaxias que
pertenecen al mismo cimulo, pero de tamainos
mucho menores. La galaxia tiene un nucleo
central muy brillante, del cual emerge una
estructura lineal (un jet en la jerga
astronoémica). El brillo del nucleo y el jet
atestiguan la actividad nuclear de la galaxia.
Imagen tomada con el telescopio JKT en La
Palma, Observatorio del Roque de los
Muchachos.

tiene su mdxima emisién en una regién
diferente del espectro, de modo que, en
cada banda espectral que elijamos para
observar, estaremos viendo,
preferentemente, una poblacién
diferente de estrellas. As{, en las
longitudes de onda del ultravioleta y el
azul, la luz emitida estd dominada por
la poblacién de estrellas mds luminosas
y azules, que son las mds jévenes. Esta

Figura 2.5. Galaxia NGC 1365, prototipo de espiral barrada. Se trata de una galaxia de gran
tamafo, con un didametro del disco de unos 200.000 afios luz, situada en el cimulo de Fornax, en la
direccion de la constelacion del mismo nombre. Se halla a una distancia de alrededor de 60
millones de afios luz. Una barra masiva cruza el disco de la galaxia incluyendo su nucleo. El color
rojizo en la imagen indica que estd compuesta por estrellas mas viejas que las del disco. La
perturbacién gravitatoria que produce la barra es la causa de la formacion de los brazos espirales

que emergen de sus extremos. Notese el color azulado de esos brazos, que indica la predominancia

de estrellas jovenes. Imagen tomada con el telescopio VLT de ESO.
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Figura 2.6. NGC 6822 es una galaxia
irregular préxima (pertenece al Grupo
Local). Sobre un fondo rico de estrellas de
nuestra Galaxia se ve un cuerpo central,
que semeja una barra, con una mayor
densidad de estrellas y una luminosidad
neblinosa, que constituyen la galaxia.
Aunque no se aprecia estructura, un
incipiente brazo se dibuja en la parte
derecha de la imagen. Imagen tomada con
el telecopio INT en La Palma, Observatorio
del Roque de los Muchachos.
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poblacién es muy minoritaria en
galaxias E, pero domina en algunas Sy
en las I. En cambio, en el infrarrojo,
ademds de ser mucho menos absorbida
por el polvo, la luz aparecerd dominada
por la emisién de estrellas més frfas y,
generalmente, mds viejas. Por el proceso
mismo de formacidn estelar en las
galaxias, la distribucién de las estrellas
viejas y de las que se estdn formando no
es necesariamente la misma, por lo que
la galaxia puede llegar a presentar un
aspecto diferente segin la observamos a
la luz de las unas o de las otras. Asi,
sabemos que las estrellas viejas son las
que predominan en las galaxias E o en
los bulbos centrales de las galaxias S,
mientras que los discos y brazos
espirales contienen una mayor
proporcién de estrellas jévenes, lo que
les da un color m4s azulado.

El polvo interestelar tiene también
un efecto en la apariencia de una
galaxia, que depende de la longitud de
onda, ya que obstruye mds eficazmente
la luz azul que la roja; en el infrarrojo
lejano la emisién producida por el
polvo calentado por estrellas, o por la
radiacién emitida en los alrededores del
agujero negro central, puede dominar a
todas las demds. A longitudes de onda
adin mds largas (radiofrecuencias), la
contribucién estelar puede ser muy
débil, y la apariencia de una galaxia
vendrd determinada por la radiacién
sincrotrén (radiacién producida por
electrones moviéndose a velocidades

relativistas en un campo magnético
intenso) o bien por la emisién de
hidrégeno atémico neutro.

Ademds del problema que acabamos
de mencionar, existe otro que viene a
complicar atin mds la situacién. Es el
llamado efecto #, ligado al fenémeno de
la expansién del Universo. En efecto,
por el hecho de esa expansidn, las
longitudes de onda de la radiacién
emitida por una galaxia se observan
desplazadas hacia el rojo en un factor
(1+z), donde z es la medida de ese
desplazamiento. Esto significa que /a
regidn espectral observada corresponde a
una region espectral emitida diferente
para cada valor de z. Para ilustrar esta
cuestién, consideremos una galaxia
lejana, por ejemplo, az = 1. La luz que
recibimos en el visible, longitud de
onda de 0,55 micras, en realidad
corresponde a la luz emitida a
0,55/(1+z) = 0,225 micras, es decir, en
la regién ultravioleta del espectro. Pero,
como acabamos de decir, el aspecto de
una galaxia depende de la regién
espectral en que se estudie, de modo
que el andlisis morfoldgico que
podamos llevar a cabo con nuestras
observaciones no es directamente
comparable con el que hagamos de una
galaxia mucho mds préxima, salvo que
cada una de ellas sea observada en la
banda espectral adecuada para que en
ambos casos tengamos informaciones
equivalentes, es decir, correspondientes
a la misma banda espectral emitida.



Este fendmeno se hace patente
cuando examinamos una imagen de un
campo del cielo que contenga muchas
galaxias, como el Campo Ultra-
profundo del Hubble Space Telescope
(figura 2.7). Las galaxias que se
acumulan en esa imagen son de tipos
distintos y se encuentran a diferentes
distancias, es decir, a diferentes valores
del desplazamiento hacia el rojo, de
modo que esos efectos a los que
estamos aludiendo se dan de manera
combinada.

Finalmente, hay otra complicacién
que debemos tomar en consideracién
para poder entender las formas del
mundo de las galaxias. Y es que, dado
que el Universo evoluciona, las
poblaciones de galaxias evolucionan
también, de modo que las que se
encuentran mds distantes, es decir, a
mayores valores de z, son mds jévenes
en promedio que las mds préximas,
puesto que estamos viéndolas en fases
evolutivas anteriores. Como suele
decirse, mirar mds lejos en el espacio es
mirar antes en el tiempo, debido a que
la luz tarda un tiempo determinado en

Visible
HST ACS/WIFC

Infrared
HST NICMOS
1

Infrared
SST IRAC

Distant Galaxy in the Hubble Ultra Deep Field ¢ HUDF-JD2
Hubble Space Telescope ® ACS/WFC

Figura 2.7. Imagen del Campo Ultra-profundo del Hubble Space Telescope. Se puede apreciar la
variedad de tamarios formas y colores de las galaxias que contiene. La imagen es una combinacién
de las obtenidas en varios filtros en el dominio visible-préximo infrarrojo (bandas fotométricas B, V
y z), con un tiempo de exposicién de 11,3 dias. Se puede comprobar que algunas galaxias tienen
formas clasificables dentro del esquema de Hubble, pero abundan las irregulares. Para poder
discernir lo que corresponde a irregularidad intrinseca o lo que corresponde a efecto k, hay que
determinar el valor de z para cada galaxia. En los insertos de la derecha se aprecia el detalle de la
zona marcada en la imagen principal. Se aprecia, no sélo en la galaxia dominante en la imagen,
sino en las mas pequeiias también, el cambio de aspecto segln se observen en el dominio visible,

en el infrarrojo préoximo o en el infrarrojo lejano.
traer la informacién. Asi, para una No es de extrafar, pues, que el
galaxia a una distancia de mil millones esquema de clasificacién de Hubble,
de afios luz, la informacién que nos obtenido en el Universo local, tenga
llega corresponde a una etapa evolutiva algunas dificultades para describir
anterior en mil millones de afios a la adecuadamente la morfologfa de las

nuestra. galaxias lejanas tales como las que nos
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revelan las imdgenes mds profundas

como la que acabamos de comentar. En
esas épocas tempranas, las condiciones
eran diferentes, una gran parte de la
poblacién de galaxias estaba atn en
proceso de formacién y las condiciones
de equilibrio todavia no se habfan
alcanzado para muchas de ellas. Todo
lo cual, unido al efecto k que acabamos
de describir, hace del estudio de la
evolucién morfoldgica de las galaxias un
dificil arte, atin no completamente
desvelado.

De todas formas, y aun con todas
las precauciones necesarias, el esquema
en diapasén de Hubble, con sus
versiones y refinamientos posteriores,

sigue siendo vdlido y ttil en la
actualidad. La razén es que permite
sistematizar el estudio y su discusién
y, sobre todo, que contiene valiosa
informacién fisica, puesto que traduce
el contenido estelar de las galaxias y,
por ende, la historia evolutiva de ese
contenido. Mds atin, como vamos a
ver, estd {ntimamente ligada a las
condiciones de equilibrio dindmico,
que es diferente para cada tipo de
galaxia. Y, finalmente, nos informa
también de las condiciones del
entorno en que ha evolucionado,
puesto que, como se ha determinado,
existe una relacién entre el tipo
morfolégico de una galaxia y la
densidad de galaxias del entorno en
que se encuentra, siendo las elipticas
mds numerosas en entornos de alta
densidad y las espirales, en entornos
de baja densidad, en el Universo local.
Estas constataciones, a partir del
examen cualitativo de las imdgenes, se
fueron confirmando a medida que
se pudo disponer de datos de calidad
suficiente. El andlisis cuantitativo de
esos datos ha confirmado los aspectos
bdsicos del diagrama en diapasén de
Hubble. En particular, que existen dos
tipos bdsicos de galaxias, unas que son
esferoidales y otras que tienen una
estructura caracteristica en forma de
disco. De hecho, lo que se constata es
que existen dos componentes bdsicos,
de los que ya hemos hablado por ser
tan evidentes en las imdgenes de las



galaxias, que conforman todas esas
galaxias: el bulbo (componente
esferoidal) y el disco. El hecho
importante es que cualquier galaxia a
lo largo de la secuencia de Hubble se
puede explicar como una
combinacién, en proporciones
adecuadas, de bulbo y disco. En un
extremo, las galaxias E masivas sélo
tienen bulbo, mientras que, en el otro,
las I sélo tienen un disco apenas
organizado (o incluso totalmente
ausente en algunos casos de fusiones
recientes, ver mds abajo), sin presencia
de bulbo. Los demds tipos son una
mezcla de ambos componentes, de
modo que la importancia relativa del
bulbo disminuye a lo largo de la
secuencia de Hubble, desde las SO a
las Scd.

Si bien la influencia del entorno
en la morfologfa de las galaxias,
debido en parte a colisiones e
interacciones entre ellas, estd bien
establecida, es evidente que esos
procesos pueden dar lugar en
ocasiones a sistemas con formas que,
al menos transitoriamente, no pueden

encajarse dentro del esquema de
Hubble. En efecto, un simple examen
de catdlogos de galaxias en interaccién
nos indica que las colisiones pueden
generar una infinidad de formas
diferentes, con fuertes asimetrias,
estructuras lineales como colas de
marea, y modificar la tasa de
formacién estelar. En la figura 2.8
mostramos la imagen tomada con el
Hubble Space Telescope de la galaxia de
Las Antenas, as{ llamada por la forma
sugerente que tiene. Es obvio que la
forma que presenta es debida a la
colisién entre dos galaxias, que se estd
desarrollando ante nuestros ojos.

Los procesos de colisién producen,
mientras se desarrollan, violentas
redistribuciones de las estrellas y del
gas de las galaxias que intervienen,
que cobran apariencia de galaxias
accidentadas. Sin embargo,
consideraciones de tipo general nos
permiten concluir que esas formas son
transitorias y que el resultado final
serd un sistema relajado, con forma
regular esferoidal. La figura 2.9 nos
muestra la Galaxia IC1182 en un

Figura 2.9. Galaxia IC1182, perteneciente al
cumulo de Hércules. La imagen superior esta
tomada en la luz del continuo estelar. En la parte
central de la galaxia se aprecia un nucleo brillante,
redondeado y simétrico. La estructura circundante
presenta una hendidura en la distribucién de luz,
a la derecha del nucleo, debida a la presencia de
una enorme banda de polvo. Hacia la izquierda
emerge una estructura lineal, cuya longitud es
varias veces superior al tamario del cuerpo de la
galaxia. Juzgando por este aspecto, la galaxia fue
clasificada como SO peculiar. La imagen inferior
estd tomada en la luz de la linea de hidrégeno Ha
y traza el gas ionizado. En ella se aprecian las
estructuras de formas diferentes del gas, que
revelan la existencia de un proceso violento. La
region central de la galaxia aparece ahora con
estructura, con varios nucleos. El resultado del
analisis permite concluir que se trata de la fusion
de dos galaxias, en fase muy avanzada. Mientras
las estrellas de ambas galaxias ya han constituido
un sistema Unico relajado, el gas ain mantiene la
identidad inicial de las dos galaxias. Las
simulaciones indican que el sistema quedara
definitivamente relajado, con forma esferoidal
regular, en un plazo de tiempo relativamente
corto. Mientras, algunos de los nédulos que se ven
en la estructura lineal emergente daran lugar a
galaxias enanas que se independizaran de la
progenitora.
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estado mds avanzado de fusién que las

Antenas; de hecho, en los catdlogos
aparece como una galaxia de tipo
lenticular con la peculiaridad de la larga
cola de marea que emerge hasta
distancias considerables del centro de la
galaxia. Un examen detallado del
cuerpo de la galaxia ha puesto de
manifiesto que se trata de dos espirales
en los tltimos estadios del proceso de
fusién.

La fusién de dos galaxias espirales
de masas similares puede, en
conclusién, producir como resultado
una galaxia regular con las propiedades
fotométricas y dindmicas propias de
una SO o una eliptica discoidal (en la
que la rotacién adn es importante). Este
resultado, que se ha supuesto para
explicar la evolucién morfoldgica, desde
S hasta E de las galaxias, queda
corroborado por las simulaciones
numéricas como las que se muestran en
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la figura 2.10. Estas simulaciones
sugieren que el tiempo necesario para
que la galaxia resultante tenga una
morfologfa bien definida no es
excesivamente largo y, en consecuencia,
el mecanismo ha podido ser operativo,
en particular en las épocas en las que la
densidad del Universo era mucho
mayor que ahora. Cuando hablemos de
formacién y evolucién de galaxias, los
procesos de colisidn y fusién volverdn
inevitablemente a ser los protagonistas
de la discusién.

Una importante novedad en cuanto a la
distribucién de luz en las galaxias es la
de la existencia del fenémeno llamado
Actividad Nuclear. Aunque revelado por
el andlisis espectroscdpico, en los casos
mds notorios puede apreciarse en
algunas galaxias un nucleo
extraordinariamente luminoso, que
puede representar una fraccién notable
de la luminosidad total. La existencia de

tal componente luminosa, con sus
peculiaridades espectroscépicas, fue
puesta de manifiesto a mediados del
siglo pasado por K. Seyfert, con cuyo
nombre se bautizaron este tipo de
galaxias. Su apariencia puede ser la de
galaxias normales, pero las propiedades
de sus nucleos planteaban tales
problemas de balance energético que
hicieron entrar en la escena astrofisica a
los agujeros negros. Dado que la radiacién
observada en los niicleos de esos astros no
podifa explicarse en términos de emisién
estelar, hubo que recurrir a esos objetos
masivos, capaces de acelerar la materia
que cae hacia ellos a velocidades
relativistas, lo que permite explicar su
origen y sus caracteristicas.
Abandonamos asi el terreno de la
radiacién térmica, producida en
situaciones de equilibrio, por la de la
radiacién no-térmica, que pone de
manifiesto lo que a veces se llama
Universo violento, puesto que se produce
en procesos violentos, fuera de equilibrio.
Este descubrimiento adquirié su
verdadera dimensién cuando afios mds
tarde se descubrieron los llamados



cudsares, castellanizacién del acrénimo
inglés Quasi Stellar Objects (QSO), asi
llamados porque en las imdgenes de los
telescopios apenas se diferenciaban (o
no se diferenciaban en absoluto) de las
estrellas. La poblacion extragaldctica se
incrementé de esa forma de manera
espectacular, a la vez que se iban
introduciendo clasificaciones en los
tipos de Actividad y aparecfan en la
literatura cientifica nombres como BL
Lacs (por ser la estrella BL Lacertae, de
hecho una galaxia E con un nucleo
muy activo, el prototipo), Blazars, etc.,
que suponen el extremo superior de la
actividad nuclear en galaxias, con
nticleos tan extraordinariamente
luminosos que dominarfan el aspecto
global, dejando apenas perceptible la
galaxia subyacente.

A pesar de ello, ya en los afios
setenta se avanzé la hipétesis de que

todos esos astros, con apariencia estelar,

eran en realidad los ntcleos
extremadamente luminosos de galaxias,
por otro lado, normales, en el sentido
de tener morfologfas relativamente
regulares y, sobre todo, estar formadas
por estrellas. Lo que se ha podido
confirmar en la dltima década, gracias
al estudio sistemdtico de esas fuentes
con telescopios espaciales o, desde
tierra, usando técnicas que permiten
liberarse del efecto emborronador de la
atmdsfera y aumentar
considerablemente la resolucién (éptica
adaptativa). En la figura 2.11 se
muestran imdgenes de cudsares con ese
tipo de técnicas, que permiten poner de
manifiesto la envoltura extensa
alrededor del ntcleo brillante. El
andlisis espectral de esa envoltura ha
permitido confirmar que se trata de una
galaxia de estrellas en todos los casos.
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Figura 2.12. Imagen en JHK de las estrellas
del centro galactico.
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Las explicaciones que se dan del
fenémeno de la Actividad Nuclear se
basan en admitir la presencia de un
agujero negro masivo en el centro de
esas galaxias. Si bien los detalles estdn
por elucidar, argumentos muy generales
relacionados con la luminosidad y con
las caracteristicas espectrales de la
radiacién que emiten esos nicleos de
galaxias sugieren fuertemente que esa
hipétesis es la mds razonable. Hasta el
punto de que hoy se admite como idea
plausible, apoyada por las
observaciones, que todas las galaxias
podrian contener un agujero negro en
su centro, tanto mds masivo cuanto
mayor sea el bulbo de la galaxia que lo
alberga. El hecho que la Actividad
Nuclear sélo se manifieste en un
pequefio porcentaje de las galaxias,
podria deberse a que, en la mayor parte
de los casos, estd znactivo. Entre los
resultados que avalan ese punto de vista
(aunque no todavia con la fuerza de
una constatacién irrefutable), cabe citar
en lugar distinguido los que se refieren
a los movimientos de las estrellas que se
observan en la proximidad del centro
de la Via Lictea.

Gracias al esfuerzo constante y al
avance de las técnicas de observacidn, se
han podido establecer las érbitas de
algunas de esas estrellas. Conocidas las
érbitas, se puede establecer la masa del
objeto responsable de esos movimientos.
La situacién estd ilustrada en la figura
2.12. De nuevo, aplicando las leyes de

Newton, se puede obtener esa masa,
que resulta ser de tres millones de masas
solares. Dada esa masa y el tamafio
méximo del objeto, se trata sin duda de
un objeto masivo y compacto. La idea
de que se trata de un agujero negro
(poco masivo en este caso) aparece, para
muchos especialistas, como la mds
plausible.

2.3. Dinamica de galaxias. La
masa oculta de las galaxias

A la pregunta obvia ;de qué estdn
hechas las galaxias?, la respuesta que
venimos dando es de estrellas, polvo,
gas... pero seso es todo? Es cierto que el
Universo y sus componentes se nos
manifiestan a través de la luz que
emiten, pero no hay ninguna de razén
para que todo su contenido sea
luminoso. ;Cémo averiguarlo?

Sélo hay una fuerza que afecta a
todas las formas de materia y energfa,
cualesquiera que sean sus propiedades y
condiciones: la gravedad. Toda la materia
gravita, nos dice la ley universal de
Newton; fodo gravita nos dice la
Relatividad General de Einstein, incluso
la energfa. De modo que sondeando los
efectos de la gravedad, a través de su
influencia dindmica, podremos poner de
manifiesto todo el contenido material de
un sistema, sea 0 no materia luminosa,
sea 0 no similar a la materia habitual de
la que estamos hechos.
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Figura 2.13. Rotacion de un sistema material. En la parte superior se ilustra la disminucion de Sistema Solar
las velocidades orbitales de los planetas en funcién de la distancia al Sol, de acuerdo con las
leyes de Kepler. En el centro, superpuesta a la imagen de una galaxia, se ilustra el resultado
esperado para la curva de rotacion de una galaxia espiral. En la parte inferior se presentan
las curvas de rotacion de varias galaxias de tipo S, que ponen de manifiesto un

comportamiento inesperado que se interpreta como debido a la presencia de una
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Volvamos ahora a las galaxias. Los
dos grandes grupos de galaxias, E y S,
del esquema de Hubble no sélo tienen
diferentes formas y contenido estelar,
sino que también tienen propiedades
cinemdticas diferentes. Si nos centramos
en las galaxias masivas, en las elipticas y
en los bulbos de las grandes espirales,
los movimientos de sus estrellas que las
forman responden al campo de
atraccién gravitatoria de la propia
galaxia, es decir, a su distribucién de
masa. Desde el punto de vista del
equilibrio, podemos decir que la
dispersidn de velocidades de los
movimientos de las estrellas compensa y
equilibra el campo gravitatorio. En el
caso de las galaxias espirales, el material
en el disco gira ordenadamente alrededor
del centro, respondiendo y equilibrando
al campo gravitatorio de la galaxia. Hay
que sefialar que, sin modificar ese
esquema general, en muchos bulbos y
en algunas galaxias elfpticas menos
masivas, en particular en las llamadas
discoidales, se superponen el
movimiento de rotacién ordenado y el
de dispersién de velocidades.

componente material no-luminosa.

Como nos ensefia la ley de Newton,
las masas de las galaxias pueden ser
determinadas a través de los
movimientos orbitales de sus estrellas o
del gas. Empecemos por las elipticas en
las que, segtin lo que acabamos de
indicar, es necesario medir la dispersién
de velocidades de las estrellas para
poder determinar la masa. Cuando
observamos un espectro de una galaxia
E, cada una de las lineas de origen
estelar en ese espectro contiene la
contribucién de cada una de las estrellas
individuales que produce esa linea. La
situacién fisica es la siguiente: cada
estrella individual, de una determinada
poblacién, producird sus lineas
espectrales caracterfsticas. Los
movimientos de las estrellas hacen que
la contribucién de cada una de ellas a la
linea que apreciamos en el espectro de
la galaxia se haga a longitudes de onda
ligeramente diferentes en funcién de su
velocidad (efecto Doppler). El
resultado, cuando se observa la
contribucién sumada de todas las
estrellas como es el caso, es una linea
ensanchada por ese efecto. De modo

0
distancia (U.A.)

velocidad

velocidad orbital (km/s)

5 10 0 25
distancia al centro galactico (kpc)

que del andlisis de esas lineas se podrd
obtener la medida de la dispersién de
velocidades causante del
ensanchamiento. A partir de ahi,
estimando previamente el tamafio
caracteristico de la galaxia, y aplicando
las leyes de Newton, es posible estimar
la masa de la galaxia. Naturalmente, ese
ensanchamiento serd mayor cuanto mds
masiva sea la galaxia.

En el caso de las galaxias S, que,
como dijimos, estdn en equilibrio
gracias a la rotacién, habrd que observar
algin trazador adecuado (gas ionizado o
gas neutro, o estrellas) a diferentes
distancias del centro de la galaxia y,
utilizando las lineas espectrales para
estimar las velocidades por efecto
Doppler, determinar la curva de
rotacién. De nuevo, la aplicacién de las
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conocidas leyes de Newton nos
permiten determinar las masas. La
amplitud de la rotacién serd tanto
mayor cuanto mds masiva sea la galaxia.
Para la Via Lictea, esta velocidad de
rotacion, en la posicién del Sol,
corresponde a 270 km/s.

En la figura 2.13 se presentan las
curvas de rotacién de varias galaxias S,
junto con las previsiones deducidas de
la distribucién de materia luminosa y
los resultados para el Sistema Solar. La
figura ilustra claramente el problema
del que venimos hablando: tan sélo si
admitimos la presencia dominante de
materia oscura se pueden interpretar los
datos sobre rotacién de galaxias
espirales.

Aunque ya habia indicaciones sobre
existencia de materia oculta a partir de
los andlisis dindmicos de ciimulos
de galaxias por F. Zwicky, el resultado
para las galaxias no dejé de ser
sorprendente, ya que, hasta entonces,
se suponfa que el problema no se
presentaba a estas escalas, en las que,
en principio, lo que se media se podia
explicar por lo que se veia. Desde los
primeros trabajos de sistematizacién
del estudio de curvas de rotacién de
galaxias espirales de Vera Rubin y
colaboradores en los afios setenta,
quedaba patente que no declinaban
con la distancia al centro como la
distribucién de materia luminosa
hacia esperar, sino que la forma mds
habitual es como la que se muestra en
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la figura, con un crecimiento rdpido
en la regién central, seguido de una
zona en la que la velocidad de
rotacién permanece practicamente
constante. Obviamente este tipo de
comportamiento no puede explicarse
si se considera que la distribucién de
masa en la galaxia es dnicamente la
contenida en las distintas
componentes visibles (estrellas, polvo
y gas): la materia en las regiones
externas del disco gira mucho mds
répido de lo que se espera aplicando
las leyes de la gravitacién de Newton a
este modelo. Es decir, la forma plana
de las curvas de rotacién indica la
presencia de materia que no brilla en
ninguna de las longitudes de onda
observadas, y cuya importancia
relativa con respecto a la materia
luminosa se incrementa a medida que
nos alejamos del centro. Esta materia
oscura puede llegar a constituir hasta
un 90% de la masa total de una
galaxia.

Nada nos dice este andlisis, sin
embargo, sobre la posible naturaleza
de la materia oscura, pues sélo
tenemos indicacién de su existencia a
través de sus efectos gravitatorios, que
son indiscriminados. No puede
descartarse en principio, por medio de
argumentos dindmicos, que se trate de
materia baridnica, es decir, similar a
las de las observaciones cotidianas y a
la que constituye las estrellas por
ejemplo. Podria tratarse de gas neutro

muy frio, de planetas, de estrellas
enanas marrones, o de agujeros negros
relativamente poco masivos. No
obstante, como se explicard mds
adelante, hay motivos para pensar que
la naturaleza fisica de la mayor parte
de la materia oscura hay que buscarla
en algin tipo de particula no-
baridnica (a veces se usa el adjetivo
exdtica), cuya naturaleza no se ha
determinado por el momento.

En todos estos razonamientos
dindmicos se admite desde el
principio que las leyes de Newton
(en tanto que aproximacién razonable
a la teorfa de Einstein) son ciertas en
todas las escalas y en la mayoria
de las circunstancias. Lo que no es
de extrafar, por otro lado, dado el
grado de verificacién de esa teorfa en
escalas mds pequefias y de las
indicaciones observacionales que,
como luego iremos viendo, se
acumulan en el dominio de la
Cosmologia. Dada, sin embargo, la
envergadura de las conclusiones a las
que conduce, como es en el caso de la
dindmica de galaxias, admitir la
existencia de una componente material
muy dominante sobre la que no
tenemos ninguna otra indicacién,
pronto hubo quien propusiera
alternativas a la teorfa de Newton, que
lograsen evitar esa conclusién. Entre
otras, citamos aqui la Dindmica de
Newton Modificada (Modified
Newtonian Dynamics, o MOND). Se



trata de una propuesta heuristica, ad
hoc, que si bien es capaz de reproducir
con precisién las curvas observadas de
galaxias enanas (ver figura 2.14), no ha

Newtoniano: estrellas y gas

logrado encontrar una explicacién
unificada para todas las situaciones que
requieren la presencia de materia
oscura en el marco newtoniano.
Ademds, sélo recientemente se ha
logrado una formulacién covariante R (kpc)

de una teorfa de tipo MOND, cuyas
consecuencias estan por evaluar. Y, Figura 2.14. Curva de rotacién de la galaxia
de baja masa NGC1530. R (en kiloparsec) es

aunque la hipétesis de validez de la . . )
! P la distancia al centro de la galaxia. Los datos

teorfa de Newton (como limite estan representados con simbolos azules.

de la Teorfa de la Relatividad General La linea blanca es la prediccion newtoniana

aplicable 2 estas situaciones) y, por basa.da enla (?istribu.cién de n.nateria

tanto, la consecuencia de que existe Habiendo caracterizado las principales luminosa. La linea roja es el ajuste del
modelo con materia oscura. Finalmente, la

materia oscura constituye hoy el propiedades de las galaxias, e linea verde es el ajuste que puede hacerse

estdndar, el caso es que se mantiene identificado algunos hitos en su usando MOND.

un saludable nivel de debate evolucidn, se traza la cuestién de su

cientifico sobre esta cuestion, que formacion. El problema se plantea

implica a astrénomos y a fisicos necesariamente en el contexto

tedricos. De manera fehaciente, el cosmoldgico, puesto que el ensamblado

Universo se ha convertido de las masas de las galaxias se produjo,

definitivamente, y en la préctica segtin hoy se entiende, por crecimiento

cotidiana de la Ciencia, en el mayor de las perturbaciones de densidad

laboratorio imaginable para nuestras iniciales del fluido césmico. Como

concepciones y teorfas. ocurre siempre en Cosmologfa,
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cualquier andlisis que se haga debe
ponerse en la perspectiva de la
evolucién temporal de las condiciones
en que se desarrollan los diferentes
fenémenos. Cuestiones como la
formacién de las galaxias o su evolucién
son cuestiones bdsicas de la Cosmologia
que, aunque los aspectos generales se
suponen conocidos, carecen ain de
respuesta detallada.

En términos generales, se viene
admitiendo que las galaxias se formaron
por agregacién de bloques de materia
(predominantemente oscura) mds
pequefios, en un proceso de abajo hacia
arriba, hasta que se van configurando
sistemas (o halos, como se les
denomina) cada vez mds masivos. A
partir de un cierto momento, la materia
baridnica se acumula en las partes
centrales de esos halos oscuros y acaba
por formar estrellas. Ha nacido una
galaxia en el sentido habitual que
damos a esa palabra, es decir, un gran
sistema organizado de estrellas, gas y
polvo. Después, por fusién de galaxias
u otros mecanismos se van formando
galaxias de diferentes tipos. Si tenemos
en cuenta que, ademds de las
discrepancias en forma y contenido
estelar, las galaxias S y E se diferencian
por su cinemdtica, no es dificil prever
que este simple esquema presente
algunos problemas. En particular, las
galaxias de menor tamafio, esos bloques
que al agregarse formardn galaxias de
mayor masa y tamafo, tienen
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poblaciones estelares que son mds azules
y j6évenes que el supuesto resultado de
su fusién. Para salvar el esquema
general habria que invocar mecanismos
de rejuvenecimiento del contenido
estelar de esas galaxias poco masivas
antes de agregarse, o explicar en
términos de baja metalicidad en lugar
de en términos de juventud. Ambas
posibilidades plantean a su vez
dificultades, por lo que el problema no
estd resuelto.

La formacién de galaxias
esferoidales muy masivas presenta
dificultades. Como venimos de apuntar,
es un hecho refrendado por las
observaciones que, cuanto mds masiva
es una galaxia, mds viejas son las
poblaciones de estrellas que contiene.
Se han observado recientemente
galaxias E muy masivas a alto redshift o,
equivalentemente, en etapas tempranas
de la evolucién del Universo, cuyas
estrellas eran ya viejas cuando se emitié
la luz que ahora observamos. Ahora
bien, esas poblaciones estelares son
mucho mds viejas que las situadas en
los discos de las galaxias S o en galaxias
menos masivas, por lo que dificilmente
podrfan haberse formado, ya sea por
fusién o por inestabilidad de una espiral
inducida por la presencia de una barra,
como algunos autores han propuesto, o
por ensamblaje de galaxias mds
pequefias. Por otra parte, se ha
observado que existe un limite inferior
natural a la masa de las galaxias

elipticas, de tal forma que las galaxias
menos masivas tienen caracter{sticas
de galaxias espirales. Estas
observaciones, entre otras, indican que
en la Naturaleza puede haber otras
maneras posibles de formar galaxias
elipticas sin pasar necesariamente por
una galaxia espiral o por fusién de
bloques pequefios, como se explica
mds adelante, y que probablemente
éstas sean las habituales en entornos
densos.

Los resultados m4s recientes
empiezan a indicar que, efectivamente,
las galaxias mds masivas son realmente
las més viejas, por lo que se formaron
entre las primeras. Mds atin, el proceso
de formacién de galaxias masivas se
habrifa detenido en épocas relativamente
tempranas de la evolucién, de modo
que, por decirlo un poco
esquemdticamente, la época de
formacién de galaxias ha sido tanto mds
corta (y mds temprana) cuanto mds
masivas son. Estos recientes datos y
hallazgos nos indican claramente que
los paradigmas de formacién y
evolucién estdn en un momento de
cambio inevitable para que puedan
integrar esos datos que se estdn
produciendo en los ultimos afios.

Del estudio dindmico de las galaxias
se concluye que la materia luminosa es
sélo una fraccién minoritaria de la
total. Y, en efecto, la formacién de
galaxias, fenémeno puramente
gravitatorio hasta que la materia estd



ensamblada, estd dominada por la
materia oscura. Pero no quiere eso decir
que la materia bariénica, minoritaria,
no sea importante. En efecto, una vez
agregada toda esa materia que
constituye la proto-galaxia, la
componente oscura, que apenas
interacttia con el resto salvo
gravitatoriamente, pasa a tener un papel
en cierto modo pasivo. Es la materia
bariénica la que ird modificando su
distribucién. Por ejemplo, en el caso de
las galaxias espirales, se irdn formando
nubes moleculares y, al final, estrellas,
conformando la galaxia tal y como
aparece en las imdgenes. La formacién
estelar y, como resultado, la masa en
estrellas de una galaxia son elementos
clave para entender la evolucién de las
galaxias. La materia luminosa estd
codificada en la luminosidad de cada
galaxia. Como ya dijimos, en cada
banda espectral obtenemos informacién
sobre diferentes familias de estrellas,

de modo que habrd que analizar la
luminosidad en diferentes bandas para
obtener una informacién completa.

A partir de ahi, se puede determinar, a
grandes rasgos al menos, cudl es la masa
estelar y el ritmo de formacién de
estrellas que ha tenido una galaxia.

Para construir la funcién de
luminosidad, es decir, el nimero de
galaxias por intervalo de luminosidad,
se necesita conocer la distancia a cada
galaxia para poder deducir sus
propiedades intrinsecas a partir de las

observadas. Por eso, muy a menudo se
construye para galaxias de un cimulo,
que se encuentran todas a la misma
distancia del observador. Los resultados
indican, como era de esperar, que hay
proporcionalmente muy pocas galaxias
de alta luminosidad, mientras que son
tanto mds abundantes cuanto mds
débiles. Hay que decir, sin embargo,
que la contribucién de esas galaxias
luminosas al total es muy importante.
Y, en cuanto a la forma de esa
distribucidn, si bien la hipétesis de
partida es que, en el Universo local,

es una funcién universal, esto no estd
confirmado, en parte por las
dificultades intrinsecas que entrafia

la determinacién de la funcién de
luminosidad. En cuanto a la
distribucién de colores, se recupera la
informacién proporcionada por el
andlisis del diapasén de Hubble: hay
una secuencia roja, cuyo contenido
estelar estd dominado por estrellas
viejas, constituida por galaxias elipticas
masivas y lenticulares, y una secuencia
mds azul, con contenidos estelares
mucho mds jévenes, constituida por
galaxias espirales e irregulares.

Como consecuencia simple de esta
constatacion, la zasa de formacion estelar
ha tenido que ser muy diferente para
ambas secuencias. Las E y SO masivas
habrian formado casi todas las estrellas
inmediatamente, las estrellas mds
masivas y azules habrfan desparecido en
tiempos relativamente cortos y lo que

hoy observamos son las estrellas menos
masivas (y mds rojas), que evolucionan
en escalas de tiempo muy largas. Por su
parte, las espirales e irregulares han ido
formando estrellas a lo largo del tiempo
con ritmo ligeramente descendente o
incluso a ritmo constante. El color mds
azul traduce la presencia de estrellas
jévenes. También esa informacion estd
contenida en el diagrama en diapasén
de Hubble.

La informacién que obtenemos
estudiando una galaxia determinada se
refiere a un instante preciso de su
evolucién. Observamos las poblaciones
estelares que contiene en ese momento,
pero no su historial. Para poder
reconstruir esa historia, se admite que
las estrellas se forman en proporciones
determinadas segin su masa en cada
brote de formacién estelar. Es la
llamada funcién inicial de masas, que
representa la fraccién de estrellas que se
forma en cada intervalo de masa. Esta
funcién también se supone universal,
si bien no es un hecho establecido
definitivamente. Asf, de las estrellas que
han sobrevivido hasta un instante dado,
podemos deducir cudntas se formaron.
Las conclusiones obtenidas de esos
estudios se confirman, por los estudios
espectroscépicos, que permiten
identificar de manera mds precisa las
poblaciones estelares de las galaxias.

El estudio de la formacién y
evolucién de las galaxias en un marco
cosmolégico definido pone de

57



manifiesto el papel fundamental que

desempefia la tasa de formacidn estelar.
Si bien no conocemos qué es lo que
determina esa tasa, el esquema funciona
adecuadamente. De modo que,
promediando para poder suavizar las
peculiaridades de cada galaxia (en
funcién de, entre otras, las condiciones
de contorno), las galaxias serfan tanto
mds jévenes cuanto mds lejos las
observamos. La cuestién inmediata es,
por consiguiente, ;cdmo son las galaxias
lejanas, comparadas con otras mds
préximas? Esta es una cuestién dificil de
responder porque se requiere estudiar
grandes poblaciones de galaxias a grandes
distancias, es decir, muy débiles. Sélo
recientemente, gracias a los grandes
telescopios operativos en tierra y a los
telescopios espaciales, entre ellos el
Hubble Space Telescope, se han podido
obtener datos sobre la morfologfa,
luminosidad y distribucién espectral de
energfa en diferentes rangos espectrales
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de galaxias a alto corrimiento hacia el
rojo. Y aunque no hay una respuesta
precisa todavia y, de hecho, han
aparecido algunas sorpresas, empezamos
a disponer de informacién como para
esbozar ya un esquema evolutivo
concreto.

Los resultados obtenidos hasta ahora
indican que las proporciones de galaxias
de diferentes morfologfas cambiarfa con
el tiempo, tanto en los cmulos de
galaxias como en el campo general. La
evolucién serfa en el sentido de disminuir
con el tiempo la proporcién de
irregulares y espirales a favor de las
elipticas y lenticulares. El papel de la
interaccién gravitatoria en esa evolucién
parece bien establecido. Sin embargo,
este esquema, como apuntdbamos, no
carece de problemas. Asi, por ejemplo,
tanto la secuencia azul como la roja, que
se han establecido en el Universo
cercano, se observan a distancias que
corresponden a épocas muy anteriores en

la evolucién, de modo que esa
bimodalidad en la distribucién de los
colores de las galaxias se mantiene al
menos durante la segunda mitad de la
vida del Universo. Con la particularidad
de que las galaxias rojas eran mds
brillantes en el pasado, mientras que sus
masas estelares eran menores. El
problema estd en que, si bien el primer
aspecto podrfa explicarse como debido
a la simple evolucién de las estrellas
formadas en la época inicial, con muy
poca o nula formacién estelar adicional
(lo que se conoce como evolucién
pasiva), el segundo requiere la
adquisicién de mds masa estelar por
canibalismo de galaxias pequefias rojas,
incapaces ya de formar nuevas estrellas.
Todo lo cual es indicativo de un
desacoplo entre, por una parte, la
formacién de las estrellas que
constituyen hoy las galaxias elipticas y,
por otra parte, la acumulacién de masa
estelar.



En sintesis, el esquema que parece

capaz de contener la informacién
empirica de la que hoy disponemos
incluye la idea de que las galaxias mds
masivas se formaron las primeras, que la
formacién estelar en épocas remotas serfa
la consecuencia de procesos de colapso
y fusiones, que darfan lugar a sistemas
mayoritariamente muy brillantes y con
formas no relajadas, explicando asf la
mayor proporcién de galaxias irregulares
observadas en estas épocas y la mayor
frecuencia de sistemas muy brillantes
observados a alto corrimiento hacia el
rojo. Segin este esquema, serfan las
estrellas que constituyen las galaxias
elipticas y, posiblemente también, los
bulbos de las galaxias espirales y
lenticulares los primeros que se habrian
formado. Los discos de las espirales se
habrfan creado con posterioridad, por
acrecimiento de gas que se organizarfa,
debido a la conservacién del momento
angular, como un disco plano, y su

posterior transformacion en estrellas. Las
posibles fusiones posteriores de estos
discos estelares serfan un camino posible
para la formacién de galaxias elipticas
con estructuras discoidales reminiscentes
en primera instancia. Las inestabilidades
de esas estructuras de disco darfan lugar
posteriormente a sistemas paulatinamente
mds parecidos a galaxias elipticas tales
como hoy las conocemos.

Estas son diferentes sugerencias sobre
los grandes rasgos, todavia incompletos,
de los procesos que habrfan determinado
la formacién y evolucién de las galaxias.
Es de senalar que diferentes estudios de
simulacién, tanto los que usan una
aproximacion semianalitica como los
puramente numéricos, indican que ese
esquema podria ser aceptable. No
obstante, el origen de la secuencia de
Hubble, con sus implicaciones en cuanto
formas, contenido estelar y cinemdtica
y las conexiones evolutivas entre los
diferentes tipos de galaxias, sigue siendo

un tema de investigacién abierto y objeto
de debates intensos de los que se esperan
resultados importantes en los préximos
afios.

Habfamos comenzado de manera casi
ingenua inspeccionando visualmente las
imdgenes de las galaxias y construyendo
el diapasén de Hubble, para llegar
finalmente a uno de los problemas
candentes de la Astrofisica y de la
Cosmologfa, de c6mo se han formado y
evolucionado las galaxias. El andlisis de la
luz emitida por las galaxias cuando el
Universo era mucho mds joven que
ahora, que los avances tecnoldgicos estdn
haciendo posible, nos permitird avanzar
en el conocimiento de esos problemas y
construir un cuadro coherente en el que
se integre el crecimiento de las pequefias
irregularidades puestas de manifiesto
por el andlisis de la radiacién de fondo
de microondas, como luego
discutiremos, hasta formar las galaxias
que hoy observamos.
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as galaxias aisladas no son frecuentes.
La gravedad las hace sociables y se
agrupan muy a menudo en estructuras
de diferentes tamafios y jerarqufas. Si
bien el mismo Hubble y sus
colaboradores inmediatos pensaban que
esas galaxias que acababan de descubrir
constitufan las moléculas del fluido
cosmoldgico, como ellos mismos decfan
y, por tanto, admitfan que su
distribucién debia ser homogénea e
isétropa, los datos que se iban
acumulando empezaron pronto a
complicar este esquema. De hecho, el
mismo Hubble advertia ya que podria
haber dos irregularidades en la
distribucién de galaxias, ambas no muy
alejadas de la direccién del polo norte
galdctico. Esas irregularidades
correspondfan a lo que después se
conocerfa como cimulos de la Coma
y de Virgo, respectivamente. Los datos

hoy disponibles nos permiten ya una
buena caracterizacién de la distribucién

de galaxias. Y, aunque existen galaxias
relativamente aisladas en el Universo,
una gran parte de ellas se encuentra
formando agregados a los que los
astrénomos se refieren con el nombre
de grupos o ciimulos de galaxias. O,
incluso, estructuras todavia de mayor
tamafio que se engloban en la llamada
Estructura a Gran Escala de la
distribucién de galaxias.

Los grupos contienen desde unas
pocas galaxias hasta algunas decenas
(por ejemplo, los llamados Grupos
Compactos contienen tipicamente entre
4 y 6 galaxias), mientras que los
ctimulos pueden albergan miles; no
obstante esa diferencia en contenido, el
tamafio tipico de grupos y ctimulos es
similar en muchos casos: el didmetro de
los ctimulos es del orden de unos pocos
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Mpc, mientras que el de los grupos
presenta un rango mds amplio,
desde 2 Mpc hasta 200 kpc, que es
el valor mediano para los Grupos
Compactos. A su vez, los cimulos
de galaxias pueden organizarse
formando estructuras todavia
mayores que se conocen como
supercimulos, cuya extensién
supera las decenas de Mpc. En
determinadas regiones del Universo
son observables estructuras todavia
mayores en forma de filamentos y
paredes, que constituyen un tejido
césmico majestuoso, rodeando
grandes vacios en los que
pricticamente no se observa materia
luminosa.

Esta descripcién de la
macroestructura césmica es el
resultado de un esfuerzo
observacional considerable llevado a
cabo por los astrénomos en los
tltimos 30 afios. Para valorarlo
mejor hay que tener en cuenta que,
hasta no hace mucho, tan sélo se
conocfa la posicién de cada galaxia
sobre el plano del cielo, sin que
pudiésemos asignarle una distancia
fiable que la ubicase en el espacio
tridimensional. De modo que tan
s6lo podia analizarse la distribucién
de galaxias proyectada sobre la esfera
celeste. Dado que la tnica forma de
asignar razonablemente las
distancias a las galaxias es a través de

la ley de Hubble, como luego
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veremos, se necesita la obtencién de
espectros de miles de galaxias para
poder tener esa imagen tridimensional
del Universo. Esto sélo ha sido posible
en las dos ultimas décadas, gracias al
uso de espectrdgrafos especialmente
disefiados, que permiten obtener datos
de muchos objetos simultdneamente.
De este modo, se han realizado
cartografiados que muestran las
grandes estructuras en la distribucién
de galaxias. La instrumentacién
astronémica actual permite medir
simultdneamente centenares de
desplazamientos hacia el rojo, con lo
que los catdlogos tridimensionales de
galaxias han pasado de contener
centenares de objetos en la década de
los ochenta, a varios miles en la de los
noventa, y a centenares de miles en la
actualidad. En cualquier caso, dado
que la espectroscopia requiere tiempos
de exposicién comparativamente
largos con telescopios grandes, esta
acumulacién ha evolucionado mds
lentamente de lo que los cosmélogos
quisieran. Es mds, por razones obvias,
la espectroscopia, para un telescopio y
detectores dados, nunca puede llegar
tan profundo como la fotometria. Por
tanto, hemos visto cémo, en los
ultimos 20 afios, se han desarrollado
técnicas que usan la informacién
fotométrica para estimar los
desplazamientos al rojo, lo que estd
permitiendo sondear grandes
volimenes de Universo y, de ese

modo, construir grandes catdlogos que
posibiliten el estudio de esa
distribucién en toda su magnitud, as
como su evolucién con el tiempo
c6smico, desde el pasado mds remoto
hasta nuestros dfas.

La mejor manera de ilustrar la
tendencia al agrupamiento de las
galaxias es empezar por el entorno mds
préximo a nuestra propia Galaxia que,
por no ser una excepcién, forma parte
de diferentes estructuras segtin las
escalas que consideremos.

Nuestra Galaxia, la Via Lictea,
es miembro de un pequefio grupo
formado por una treintena de galaxias
(detectadas hasta la fecha) al que
conocemos como Grupo Local.
Dominan el grupo tres galaxias
espirales, la galaxia del Tridngulo
(M33), la Via Lictea y Andrémeda
(M31). Andrémeda (figura 3.1), la
m4s masiva, es aproximadamente un
50% mds luminosa que la Via Ldctea,
siendo el objeto del cielo mds lejano
visible a simple vista. M33 es la
menor de las tres y su luminosidad es
el 20% de la luminosidad de nuestra
Galaxia. Los dos objetos mds
prominentes, la Via Ldctea y
Andrémeda, estdn separados 0,8 Mpc
el uno del otro. Las masas del resto de






Figura 3.2. En esta representacion tridimensional vemos el Grupo Local, junto con otros grupos
cercanos similares como el grupo de Maffei o el grupo de Sculptor. El primero queda detras de las
regiones centrales de la Via Lactea y por eso, pese a su riqueza, su descubrimiento no fue facil, ya
que el polvo, el gas y las estrellas de nuestra Galaxia lo ocultan. El segundo definitivamente influye
en la dinamica del Grupo Local debido a su cercania. Es apreciable su estructura filamentosa. Las
galaxias estan identificadas con una letra, en funcién del grupo al que pertenecen: M (Maffei), S
(Sculptor), L (Local) y un nimero correlativo. L11 es Andromeda y L37 es la Via Lactea. El sistema de
coordenadas utilizado es el supergalactico. La escala indicada en los ejes son kiloparsecs. El plano
supergaldctico esta insinuado en gris y las distancias de algunas galaxias a este plano estan
indicadas con lineas verdes o azules, seguiin estén situadas al norte o al sur del plano. Cortesia de
Rami T. F. Rekola, Tuorla Observatory.
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las galaxias del grupo son, como
mucho, unas diez veces menores que la
de la Via Ldctea. El didmetro del
Grupo Local es de 2 Mpc y se
considera que es un grupo
gravitacionalmente ligado, en el que
sus miembros se mueven bajo la
influencia de toda la masa del grupo.
Por esta razén, Andrémeda y la Via
Lictea se estdn aproximando con una
velocidad relativa de 130 km/s, lo
que producird que ambas galaxias
eventualmente se fusionen dentro de
unos 4.000 millones de afos.

Las galaxias del Grupo Local no
estan distribuidas aleatoriamente
(figura 3.2): en torno a las galaxias
dominantes se sittia un enjambre de
galaxias satélites. En el caso de la Via
Ldctea cabe destacar las Nubes de
Magallanes, dos pequefas galaxias
irregulares observables a simple vista
desde el hemisferio sur, y que estdn
situadas a unos 50 kpc de la nuestra.
Alrededor de Andrémeda giran dos
galaxias elipticas enanas M32 y
M110 (visibles en la figura 3.1). El

resto de los componentes del grupo



son galaxias enanas irregulares (como
NGC 6822, ilustrada en el capitulo
anterior) o esferoidales muy dificiles
de detectar por su escaso brillo
superficial, que orbitan en torno a
M31, M33, la Via Lictea, o bien en
torno al centro de masas del grupo. Es
interesante hacer notar la ausencia de
galaxias elipticas de gran tamafio en
nuestro entorno local.

3.1.1. El ciimulo de Virgo
y el Superciimulo Local

En la década de 1930, comenzé la tarea
de estudiar la distribucién de galaxias.
El procedimiento inicial fue fotografiar
grandes dreas del cielo con los
telescopios de mayor didmetro del
momento y con tiempos de exposicion
muy largos. En 1932, Harlow Shapley
y Adelaide Ames publicaron un
catdlogo con las posiciones en el cielo
de 1.250 galaxias. Sus imdgenes
pusieron en evidencia la existencia de
regiones donde la concentracién de
galaxias era superior a la media. En
particular, el cimulo de Virgo es la
caracteristica dominante de este
catdlogo. Se trata de una concentracién
formada por aproximadamente 1.500
galaxias que cubre un drea del cielo de
10°x10°. Se encuentra a una distancia
de unos 20 Mpc y en su centro
predominan las galaxias elipticas, siendo
M87 (ilustrada en el capitulo anterior),
la mayor de todas (figura 3.3). Las

galaxias espirales se sittian
fundamentalmente en el halo que rodea
el centro del ctimulo. Como
consecuencia de la enorme masa que
contiene el cimulo, muchas de las
galaxias que lo constituyen se mueven
con grandes velocidades peculiares, que
pueden alcanzar los 1.500 km/s con
respecto al centro de masas del cimulo.
Este hecho produce que aquellas
galaxias que se mueven en el seno del
cimulo en direccién a la Tierra
presenten desplazamiento hacia el azul,
en lugar de hacia el rojo.

El cimulo de Virgo tiene una forma
bastante irregular y ocupa la posicién
central del llamado Supercimulo Local,
del cual forma parte también nuestra
Galaxia y todo el Grupo Local (aunque
ciertamente en la periferia). El
supercimulo, con un didmetro
aproximado de 30 Mpc (figura 3.4),
estd formado por miles de galaxias, pero
se puede afirmar que no es un sistema
gravitacionalmente ligado: se trata de
una agrupacién poco estructurada de
diferentes grupos y cimulos, junto a
regiones de mds baja densidad.
Recientemente, hemos podido
comprobar que el propio Superctimulo
Local forma parte de una estructura
aun mayor, dominada por una enorme
concentracién de masa que se ha venido
a llamar Gran Atractor, hacia la que el
superctimulo estd cayendo. Su
deteccién ha sido solo posible gracias al
estudio de los movimientos coherentes
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a gran escala de muchas galaxias, pues
el centro de este enorme aglomerado
galdctico, que contiene 5x1016 masas
solares, estd escondido detrds del velo
que produce el polvo del disco de
nuestra propia Galaxia.

Entre los primeros astrénomos que
avanzaron la idea de que las galaxias
deberfan presentarse asociadas en
estructuras cabe citar a Zwicky y su

imponente cartografiado del cielo con
el telescopio Schmidt de 48 pulgadas de
Monte Palomar. Fue, sin embargo,
George Abell, quien, siguiendo la
estrategia de Shapley y Ames, hizo el
primer estudio sistemdtico y publicé en
1958 un catdlogo que contenfa 2.712
ctimulos de galaxias. Ese resultado se
obtuvo como conclusién del andlisis de
alrededor de 1.000 placas fotograficas
de 6°x6°, en las que Abell fue
identificando las regiones en las que se
ubicaban las concentraciones de galaxias
mds sobresalientes, los ctimulos. Este
método puede producir detecciones
espurias, ya que por efecto de
proyeccién se puede considerar que
diferentes galaxias, situadas
aproximadamente en la misma linea
visual, constituyen un cimulo, aun
cuando estén realmente a diferentes
distancias y, por tanto, no se
encuentren ligadas fisicamente. Abell
era consciente de este efecto y fue muy
meticuloso y exigente a la hora de
considerar lo que deberfa ser un
ctimulo.

Los cimulos de galaxias y el mundo
de la estructura a gran escala entraban
as{ en escena. El catdlogo de Abell
permitié iniciar toda una serie de
estudios sobre las propiedades y
caracteristicas de estos inmensos
sistemas, clasificarlos segin su riqueza
y su aspecto global, motivando los
andlisis dindmicos de cuyos resultados
vamos a hablar enseguida. Era toda una



nueva etapa la que se abrfa a la
Astrofisica y la Cosmologfa, que se
vefan impulsadas a tener que considerar
la agrupacién de las galaxias a escalas
antes no imaginadas. Los cimulos
conducian de manera natural al estudio
de supercimulos, grandes filamentos y
vacios, es decir, al descubrimiento,
caracterizacién y estudio de la
estructura a gran escala.

Ya hemos visto que existen
diferentes tipos de galaxias: espirales,
elipticas, lenticulares, etc. El propio
Hubble era ya consciente de que existia
una correlacién entre el tipo
morfolégico y la densidad del entorno
cuando afirmaba que “en los cimulos
todos los tipos de galaxias se encuentran
representados, pero, contrariamente a lo
que pasa en el campo, los tipos mds
tempranos y, especialmente, las galaxias
elipticas predominan”. Las
observaciones actuales no dejan
ninguna duda acerca de que las zonas
mds densas en el interior de los
ctimulos tienden a albergar galaxias
elipticas y lenticulares, como hemos
visto en el caso del cimulo de Virgo
(M84, M86, M87), mientras que las
galaxias espirales se encuentran
preferentemente en regiones de mds
baja densidad o en los grupos
pequefios, como hemos visto en el caso
del Grupo Local (Andrémeda y la Via
Léctea). Esta segregacion morfoldgica,
que pone de manifiesto una estrecha
influencia entre las propiedades del

entorno y las de las propias galaxias,
debe ser consecuencia de la evolucién
césmica. Por el momento los
astrénomos no se han puesto
definitivamente de acuerdo sobre cémo
ha tenido lugar esta evolucién: no estd
claro, por tanto, si la relacién entre
morfologfa y densidad estd asociada a
las fases iniciales de la formacién de
estructuras, o es consecuencia de la
evolucion galdctica, condicionada por el
entorno, en la que eventualmente las
galaxias pueden transformarse de un
tipo morfoldgico a otro.

En la medida en que los cimulos

de galaxias sean sistemas
gravitacionalmente acotados, su
dindmica traducird directamente la
masa total que contienen. Ante los
primeros resultados, la discusién se
centré en primer lugar sobre su estado
dindmico, habiendo astrénomos que
cuestionaban su estabilidad. Dado que
las conclusiones que se obtengan
dependen precisamente de si estdn
estabilizados o no, ése es un punto
crucial. Finalmente, con la acumulacién
de datos que se ha ido produciendo,
queda patente que al menos las partes
centrales de los cimulos estdn
estabilizadas y las consecuencias del
estudio dindmico son inapelables: la

mayor parte de la masa de los cimulos
de galaxias es no-luminosa. Pero
vayamos por partes.

3.3.1. La masa luminosa. Galaxias
y gas caliente intracumular

La primera opcidn para determinar la
masa de un cimulo es sin duda la de
sumar las masas de las galaxias que lo
componen. El proceso no es simple por
varias razones. En primer lugar, hay que
determinar cudles son las galaxias que
pertenecen realmente al cimulo. Como
ya hemos apuntado, determinar el
desplazamiento hacia el rojo y, de ahi,
la distancia a cada galaxia es un trabajo
muy costoso en tiempo de telescopio y
esfuerzo. De modo que en el mejor de
los casos sélo se dispone de esa
informacién para una fraccién de las
galaxias de un cimulo dado. Para
obviar este problema se recurre a
técnicas estadisticas que nos permiten
obtener la poblacién del cimulo de
manera suficientemente precisa para los
propdsitos que perseguimos. Por las
mismas razones, tampoco es posible
disponer de la masa de cada galaxia, de
modo que hay que obtenerla de manera
indirecta. El pardmetro que suele usarse
es la de la relacién Masa-Luminosidad,
M/L. De los estudios individuales de
diferentes galaxias se puede obtener
valores representativos de dicho
pardmetro para los diferentes tipos de
galaxias. De esa forma, al estudiar un
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cimulo de galaxias, podemos

transformar las luminosidades medidas
en masas estimadas y obtener la masa
total del ciimulo.

Motivado por los resultados de sus
andlisis (que veremos a continuacién),
Zwicky habia conjeturado que la
materia necesaria para poder explicar la
dindmica de los cdmulos, si bien no era
luminosa en las bandas espectrales en
las que se habfa medido, podrfa quizds
manifestarse en otras regiones
espectrales, por estar en condiciones
fisicas muy diferentes. Podfa estar en
forma de estrellas muy frias y polvo,
que se manifestarfan en el infrarrojo, o
en forma de gas muy caliente, cuya
emisién habrfa que buscar en la regién
de los rayos X. Los datos ulteriores han
mostrado que la contribucién a la masa

total del gas caliente es muy
importante. Pero para ello hubo que
esperar a los telescopios espaciales
capaces, al evitar la atmdsfera, de
observar en esas longitudes de onda del
espectro electromagnético.

Las razones fisicas que se dieron en
aquel momento para prever la presencia
de gas caliente en los cimulos de
galaxias son relativamente directas y se
explican a continuacién. Las galaxias
que forman un cdmulo estdn en un
medio de alta densidad, en el que las
colisiones y las interacciones son
frecuentes. En algunos casos se produce
una fusién, como vimos para IC1182
(que pertenece al cdimulo de Hércules),
y el gas de cada galaxia se convierte
muy rdpidamente en estrellas. En
muchos otros, esa interaccién arranca
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grandes cantidades de gas de las
galaxias, que pasa al medio
intergaldctico dentro del ctimulo. Este
gas queda por su parte atrapado dentro
del campo gravitatorio del ciimulo,
calentdndose a las temperaturas que
corresponden a la dispersién de
velocidades, es decir, decenas o
centenares de millones de grados. Este
tipo de argumentos llevan a concluir
que debe existir una gran cantidad de
materia a esas temperaturas en el
cimulo y, mds importante adn, que
debe haber una gran cantidad de
materia oculta que mantenga atrapado
este gas tan caliente. En los dltimos
afos, las simulaciones numéricas de
formacién de cimulos de galaxias en un

M)
. NGC 4858
_ NGC 4874

- QSO 1256+281 -

NGC 4839

221162 (?)
(]

NGC 4827

contexto cosmoldgico, que incorporan
gas y sus procesos de calentamiento y
enfriamiento, sugieren que el gas
caliente de los cimulos sea, en su
mayor parte, gas primordial calentado
por choques hidrodindmicos que siguen
al colapso y, en su caso, a las fusiones
que dieron lugar al cimulo (figura 3.5).
A esas temperaturas, los 4tomos mds
ligeros (como el hidrégeno y el helio)
estdn totalmente ionizados, es decir,
han perdido todos sus electrones,
mientras que los dtomos mds pesados
(magnesio, silicio, hierro, etc.)
consiguen conservar alguno de los
electrones mds internos.

El plasma que se forma en
el cimulo emite intensamente en el
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dominio de rayos X, tanto por el
frenado de los abundantes electrones
libres que circulan por el medio a
elevadisimas velocidades al tropezarse
con los iones, como por las lineas de
emisién que emiten los dtomos pesados
cuando uno de los escasos electrones
que han retenido cambia de nivel
energético. En ambos casos se produce
una emisién de fotones muy energéticos
en rayos X que permite tener una visién
completamente diferente de los
ctimulos de galaxias: son dreas difusas y
extensas en las que la emisién en rayos
X demuestra la existencia de grandes
nubes de gas caliente e ionizado, con
temperaturas del orden de 107 K,
llenando el espacio que dejan las
galaxias en el seno del cimulo

(figura 3.6).

Las caracteristicas y distribucién de
esa emision reflejan las condiciones
generales del ciimulo y, en particular,
su estado dindmico. En efecto, el
plasma intracumular estd en
condiciones de equilibrio hidrostdtico,
lo cual significa que su presién
contrarresta la accién de la gravedad (al
igual que ocurre en el interior de las
estrellas). Gracias a las técnicas de
observacién en rayos X, los astrénomos
han sido capaces de medir la presién
del gas en los cimulos, combinando
la medida de su temperatura —reflejada
en el espectro de emisién— y de la
densidad del gas que se deriva
de la intensidad de los rayos X
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emitidos. Al conocer la presidn, la
hipétesis de equilibrio hidrostdtico (que
debe mantenerse en el cimulo, ya que
en caso contrario se observarfan grandes
movimientos del gas, algo que no se ha
detectado en 50 afios de observaciones)
nos permite obtener no solamente la
masa total del cimulo, sino también la
forma en la que estd distribuida dentro
del mismo.

Como conclusién, hoy sabemos que
la mayor parte de la materia luminosa de
un ciimulo de galaxias se encuentra en
Jforma de gas caliente intracumular,
siendo la masa encerrada en las galaxias
una pequefia fraccién tan sélo de la
misma.

3.3.2. La masa dindmica

Venimos repitiendo que la masa
luminosa no es suficiente para explicar
el estado de los cimulos o, en otras
palabras, que es inferior a la masa
dindmica necesaria para mantenerlos en
equilibrio. ;Cémo se mide la masa de
un cimulo? Como ya apuntamos al
hablar de las galaxias elipticas, el
equilibrio dindmico de un sistema
como un cimulo requiere que las
galaxias se muevan como las abejas en
un enjambre (como se ilustra en la
figura 3.7), compensando de ese modo
el potencial gravitatorio. Puesto que las
velocidades de las galaxias son
consecuencia de la influencia
gravitatoria ejercida por toda la masa

del ciimulo, si somos capaces de medir
esas velocidades, podremos estimar esa
masa. Mds exactamente, podemos decir
que la distribucién de velocidades estd
relacionada con la energfa cinética (K)
y la masa total del ciimulo y su
distribucién espacial con la energfa
potencial (U), y en un sistema
gravitacionalmente ligado y en
equilibrio, la relacién entre ambas viene
determinada por el teorema del virial
(2K + U = 0). Conociendo la extensién
del ciimulo y la dispersién de
velocidades —cantidad que nos dice
cudl es la rapidez media con la que se
mueven las galaxias dentro del
cimulo— y aplicando el teorema del
virial, podemos determinar la masa
total del cimulo.

Como ya hemos apuntado
anteriormente, en la década de 1930,
el astrénomo suizo Fritz Zwicky pudo
determinar la dispersién de velocidades
del ciimulo de la Coma, ilustrado en la
figura 3.6, situado a unos 100 Mpc,
midiendo los desplazamientos hacia el
rojo de 8 galaxias. Admitiendo que las
galaxias estdn en un sistema en
equilibrio, la media de las velocidades
correspondientes a esos valores de z
representarfa el sistema en su conjunto,
mientras que las diferencias individuales
con respecto a esa media darfan las
velocidades de cada galaxia en el
sistema. De ese modo, se puede obtener
la dispersidn de velocidades. El valor
encontrado era 1.000 km/s. Por otro



lado, Zwicky razoné que la masa total
del cimulo serfa, como antes dijimos,
la suma de las masas de todas las
galaxias, que estimd a partir de sus
luminosidades. Aplicando el teorema
del virial, encontré que esa masa, la
luminosa, era muy inferior a la que se
necesitarfa para mantener el sistema en
equilibrio. De modo que, o habfa que
abandonar la idea de que el cimulo
estuviese en equilibrio (lo cual plantea
mds problemas de los que resuelve) o
era forzoso concluir que una gran parte
de la masa del cimulo estaba, en
palabras de Zwicky, oculta.

Esta conclusién, con los reajustes
numéricos debidos al refinamiento de
las medidas, se mantiene en toda su
extensién: la masa luminosa de los
ctimulos asociada a las galaxias es muy
inferior a la masa dindmica total, de la
que a lo sumo representa un 5%.
Cuando se incluye también la masa
luminosa en rayos X, es decir, la del gas
caliente intracumular, que es
mayoritaria, el resultado final es que /z
masa luminosa del ciimulo no supera el
20% de la masa total. E1 80% restante
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Figura 3.7. Un observador puede detectar la componente en la linea visual de las velocidades
peculiares de las galaxias que forman parte de un cimulo, midiendo los desplazamientos hacia el
rojo de cada una de las galaxias individuales. Con ello podemos obtener una medida bastante fiel
de la dispersién de velocidades y estimar la masa total del cimulo como hizo F. Zwicky. A partir de
una figura de E. Chaison y S. McMillan 2002, Astronomy Today, Prentice-Hall, Inc.
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El Sol durante
un eclipse

Figura 3.8. En este esquema se muestra
como los rayos de luz de una estrella
distante se doblan cuando pasan por las
proximidades del limbo solar. Esta
deflexion sélo podia observarse
aprovechando un eclipse total de Sol, en el
que la Luna oculta el disco solar. Durante
los minutos que dura el eclipse, la posicion
de la estrella se observa desplazada
respecto a su posicion cuando el Sol no
esta presente.
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Posicion aparente
de la estrella durante
el eclipse solar

* Posicién real

(es la posicion donde se puede
observar la estrella cuando no
hay eclipse solar)

constituye la llamada materia oscura
que, como luego veremos, tiene que ser
de naturaleza diferente a la bariénica.

3.3.3. Otra forma de medir las masas.
El efecto lente en ciimulos de galaxias

Existe otro método completamente
diferente para estimar la masa total de
los ctimulos que estd basado en el efecto
producido por la accién gravitatoria
sobre los rayos luminosos. Ademds de
afectar el movimiento de los cuerpos
materiales, la fuerza de la gravedad
también influye en la trayectoria de los
rayos de luz, algo que el propio Isaac
Newton conjeturé en 1704 cuando se
preguntaba en su libro de Optica: “;No
actdan los cuerpos sobre la luz a
distancia, y por esta accién tuercen sus
rayos; y no es esta accién [...] mds
fuerte a distancias menores?”. Hoy

sabemos que los rayos de luz se desvian
bajo la accién de la atraccién gravitatoria
ejercida por un cuerpo. Esto es lo que se
conoce como el efecto lente gravitatoria.

Einstein, con su teorfa de la
Relatividad General recién estrenada,
calcul$ la desviacién de la luz de una
estrella lejana producida por la masa del
Sol cuando pasa cerca de su superficie.
El dngulo de deflexién deberfa ser muy
pequefio: 1,74 segundos de arco. Para
medirlo era necesario aprovechar un
eclipse total de Sol y comparar la
posicién de las estrellas en torno al
limbo solar durante el eclipse con la
posicién de esas mismas estrellas
cuando el Sol no se encontraba en su
linea visual (figura 3.8). Una
expedicién liderada por Arthur
Eddington a la Isla de Principe en la
costa oeste de Africa y a Sobral en
Brasil para observar un eclipse total de
Sol en 1919 sirvié para confirmar que
la prediccién de Einstein se cumplia.
Supuso el primer triunfo publico de la
Teorfa de la Relatividad General.

En 1937 Zwicky fue de nuevo el
primero en predecir que este fenémeno
provocarfa la amplificacién y distorsién
de la luz de galaxias lejanas al ser
observadas a través de un objeto
masivo, y en proponer la utilizacién
de este efecto para medir la masa de
cumulos y galaxias (figura 3.9). La
fuerza de este método consiste en que
los rayos de luz de objetos lejanos
sienten la accién de toda masa



contenida en la lente, sea ésta oscura o
visible, y es, de hecho, la tnica forma
que conocemos para medir
directamente la masa total de un objeto
c6smico sin intermediarios.

Los astrénomos tuvieron que
esperar, sin embargo, casi medio siglo
para observar el fenémeno predicho por
Zwicky. El fenémeno causado por las
lentes gravitatorias ya habia sido puesto
de manifiesto con el estudio de
imdgenes dobles de cudsares, y a
mediados de la década de 1980 se pudo
demostrar fehacientemente que se
trataba de imdgenes multiples de un
mismo cudsar, mostrando cédmo las
curvas de luz de ambas imdgenes eran
exactamente iguales pero desplazadas en
el tiempo, debido a la diferencia de
camino éptico entre ambas.
Confirmacién en la que se participé
activamente desde el Observatorio de
Calar Alto. Hacia la misma época, el
aumento extraordinario de sensibilidad
que supuso el uso generalizado de
cdmaras CCD en los grandes
telescopios hizo posible que se
descubrieran varias estructuras

Imagenes del Hubble

Figura 3.9. En este esquema se muestra cdmo actta una lente gravitatoria, aqui representada por
un solo cuerpo, pero que ciertamente podria ser un cimulo de galaxias. El efecto que produce la
lente dependera de la posicidn relativa entre lente, objeto y observador. A veces se producen
anillos, como el llamado anillo de Einstein, B1938+66, ilustrado en la imagen superior derecha (la
galaxia-lente es el disco brillante que se ve en el centro del anillo, imagen del HST). La imagen
del medio corresponde al caso de multiples imagenes, cuatro en este caso, producido por la lente
G2237+030, conocido como la cruz de Einstein. Para que se produzca esta multiplicacion de
imagenes es necesario que la lente, el receptor y el emisor estén perfectamente alineados. En
general se producen imagenes mas complejas, en forma de arcos, como los que se observan en el
caso de la deflexion producida por cimulos de galaxias, como se ilustra en la imagen inferior.
Cortesia de ESA.
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alargadas, con forma de arco, en la
parte central de algunos cimulos de
galaxias masivos. Hubo una
considerable polémica sobre su
naturaleza hasta que los datos
espectroscépicos probaron que estos
objetos no pertenecfan al cimulo, sino
que se trata de objetos lejanos, situados
a distancias mucho mayores que la del
propio cimulo, cuyas imdgenes estdn
distorsionadas por el efecto lente
producido por el propio cimulo. En
muchos casos, las lentes gravitatorias
incrementan notablemente el brillo
aparente de las fuentes remotas, de
manera semejante a como lo hace una
lente 6ptica, haciendo visibles objetos
que de otro modo no lo serfan, debido
a que son demasiado débiles para ser
detectados.

Si bien la deteccién y medida puede
ser muy dificil y compleja, la fisica del
efecto lente es relativamente simple y,
por lo tanto, la interpretacién de las
observaciones es relativamente directa.
Es f4cil imaginar que cuanto mayor es
la masa de la lente gravitatoria, mayor
es el dngulo de deflexién de las
trayectorias de los rayos de luz. Por otro
lado, la configuracién objeto-lente-
observador dard también lugar a
diferentes tipos de distorsiones y de
imdgenes multiples. Asf, una lente
esférica perfectamente alineada con el
objeto emisor y el observador, produce
una estructura caracteristica llamada
anillo de Einstein, mientras que una
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lente eliptica también perfectamente
alineada produce una cruz de Einstein,
como se ilustra en la figura 3.9.

Hoy en dfa se han detectado cerca
de un centenar de lentes gravitatorias,
y este efecto se ha convertido en una
herramienta fundamental para pesar e
incluso medir la distribucién de
materia en los cimulos de galaxias,
herramienta que también se aplica,
con el mismo fin, a grupos de galaxias
o a galaxias elipticas individuales.
Dado que el efecto es tanto mayor
cuanto mds grande y mds concentrada
estd la materia de un cimulo, los
candidatos ideales son aquellos mds
masivos. Una vez seleccionados,
deberemos buscar las imdgenes
distorsionadas que corresponderdn a
objetos situados muy lejos, detrds del
cimulo. En la prictica requiere de
observaciones muy precisas y de alta
calidad. Desde el punto de vista del
andlisis, también se requieren métodos
muy elaborados, ya que la lente
gravitatoria que desvia la luz estd
formada por todas las componentes de
masa del cimulo, lo que puede
producir un resultado muy complejo
con imdgenes multiples de un mismo
objeto en muchas ocasiones.
Recomponiendo el rompecabezas que
suponen estas multiples visiones de un
mismo objeto y estudiando la
distorsién de otros menos afectados
por la masa del cimulo, se puede
ponderar la cantidad total de masa

que contiene, ¢ incluso la forma en la
que estd distribuida.

La necesidad de resolucién y calidad
de imagen hacen del Hubble Space
Telescope, sobre todo tras la instalacién
de la Advanced Camera for Surveys
(ACS), el instrumento ideal para
obtener los datos que requieren esos
andlisis. El HST ha proporcionado
imdgenes de gran interés cientifico, e
incluso de indudable valor estético, que
han permitido a los astrénomos aplicar
este método con grados de precisién
probablemente nunca sofiados ni por la
fértil imaginacién de Zwicky (figura
3.10). Todos los andlisis prueban, sin
ninguna duda, la existencia de materia
oscura en la parte central de los
ctimulos de galaxias.

Estos estudios, que en los dltimos
afios estdn en razonable acuerdo con los
obtenidos a través de la emisién de
rayos X y de los estudios dindmicos,
permiten afirmar que el perfil de masa
observado de los ctimulos de galaxias
estd en buen acuerdo con el modelo
estindar de distribucién de la materia
oscura. Las masas estimadas por el
método del efecto lente gravitatoria son
compatibles con las de los otros
métodos y tiene la ventaja adicional que
no hace ninguna hipétesis sobre el
estado del cimulo y, ademds,
proporciona una estimacién directa de
la masa total del cimulo ya esté
constituida por galaxias, gas o materia
oscura.



Los ctimulos también nos permiten
realizar un importante test cosmolégico:
la medicién de la cantidad de bariones
en el Universo. La mayor parte de los
bariones o materia normal, de la que
estamos hechos nosotros y los objetos
que nos rodean, se encuentra en forma
de gas caliente que emite en rayos X.
Esta supone, como méximo, alrededor
de un 15-20% de la masa total del
cumulo. La masa en estrellas,
incluyendo todas las contribuciones
posibles, es menos de un 5%, y las
observaciones parecen mostrar que la
cantidad de gas difuso y frio que no
emite en rayos X es muy pequefia,
alrededor de un 0,1% de la masa total.
En resumen, alrededor del 20% de la
masa del ciimulo estd formada por
bariones.

3.4.1. Grandes estructuras:
observaciones

Como se indicaba en la introduccién de
este capitulo, desde la década de 1980
se han ido construyendo cartografiados
de amplias regiones del cielo, midiendo
los desplazamientos al rojo de miles de
galaxias, creando as{ auténticos mapas
tridimensionales de la estructura a gran
escala del Universo trazada por la
distribucién de galaxias. La primera
“rebanada del Universo” publicada en

1986 contenfa aproximadamente 1.000

galaxias en un 4ngulo sélido de 120° en
ascensién recta y 6° de declinacién, con
una profundidad de unos 200 Mpc. Era
el catdlogo del Center for Astrophysics
de Harvard, que sorprendié a la
comunidad astronémica por la
presencia de estructuras (filamentos,
paredes y vacios) casi tan grandes como
el propio volumen cartografiado (figura
3.11). Estos catdlogos estdn limitados
en flujo, es decir, son completos en la
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Figura 3.11. En este esquema vemos co6mo

se realizan los cartografiados que muestran
la distribucién de galaxias a gran escala. La
galaxia NGC4881, en el cimulo de la Coma

(ver figura 3.6), presenta un

desplazamiento hacia el rojo de z = 0,024,
que corresponde a una distancia de 100
Mpc. Obteniendo el desplazamiento hacia

el rojo de cada una de las galaxias

presentes en esta “rebanada” del Universo,
V. de Lapparent, M. Geller y J. Huchra

obtuvieron en 1986 este mapa
tridimensional de la distribucién de
galaxias.
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NGC 4881

regién del cielo que observan hasta una
magnitud aparente limite, lo que implica
que no son homogéneos con la
profundidad: a grandes distancias, sélo
las galaxias intrinsecamente mds brillantes
pueden detectarse, lo que puede sin duda
introducir sesgos y extrafios efectos en la
distribucién observada.

A partir de este momento se
siguieron diferentes estrategias
observacionales para construir estos
cartografiados cédsmicos: o bien se
decidia cubrir una regién amplia del
cielo y se sacrificaba la profundidad, o
bien en una pequefa drea del cielo se
sondeaba hasta grandes distancias. Los
proyectos mds recientes han tratado de
cubrir regiones amplias con una

profundidad del orden de 1.000 Mpc,
como en el caso del Two-Degee Field
Galaxy Redshift Survey (2dFGRS),
realizado con un espectrégrafo
multifibra instalado en el telescopio
anglo-australiano de 3,9 m y que ha
medido el desplazamiento hacia el rojo
de aproximadamente 250.000 galaxias,
o en el del Sloan Digital Sky Survey
(SDSS), realizado con un telescopio de
2,5 m situado en Nuevo México y
dedicado en exclusiva a este proyecto.
Su objetivo es cubrir aproximadamente
la mitad del cielo y al final contendrd
cerca de 1.000.000 de galaxias con un
desplazamiento al rojo de hasta 0,25.
El tejido césmico revelado por estos
cartografiados nos muestra una
estructura filamentosa, en la que
supercdmulos del tamafio de algunas
decenas de Mpc se organizan en torno a
regiones vacfas, con un didmetro que
puede alcanzar los 60 Mpc, en las que
la densidad de galaxias es muy baja
(figura 3.12). Los ctimulos de galaxias
mds ricos se sitdan en los nodos de esta
red césmica, siendo éstos los lugares de
mayor densidad, mucho mayor que la
densidad en los filamentos, que
solamente son dos o tres veces mds
densos que los propios “vacios”. Las
estructuras mayores alcanzan un
tamafo de 200 Mpc, mientras que a
partir de esta escala el Universo empieza
a ser mds homogéneo, en el sentido de
que voltimenes de este didmetro
contienen porciones de Universo que



son muy semejantes entre sf,
independientemente de su ubicacién
(figura 3.13).

Para caracterizar estadisticamente
la distribucién de galaxias se utilizan
diferentes cantidades que describen la
tendencia al agrupamiento, la amplitud
de las fluctuaciones de densidad a
diferentes escalas, o la presencia de
determinadas caracteristicas
morfoldgicas en la estructura a gran
escala como filamentos, paredes, etc.
Uno de los estadisticos mds utilizados es
la funcién de correlacién a dos puntos,
&(r), que mide cdmo se agrupan las
galaxias reales en comparacién con una
distribucién que fuese completamente
aleatoria, de modo que &(r) > 0 indica
exceso, mientras que §(r) < 0 indica
defecto en el agrupamiento si se
compara con una distribucién aleatoria.
El andlisis de los catdlogos
tridimensionales de galaxias ha
mostrado que la funcién de correlacién
sigue una ley de potencias de la forma
E(r) o (r/8 Mpc)-1:8, para r < 30 Mpc.
El denominador de la cantidad entre
paréntesis es la llamada longitud de
correlacién, ry, = 8 Mpc. Su
interpretacién es la siguiente: a 8 Mpc
de una galaxia cualquiera, la densidad
es, en promedio, el doble de la
densidad media de galaxias en el
Universo. A escalas inferiores a esta
distancia, la densidad aumenta
considerablemente, siguiendo una ley
de potencias, atestiguando la tendencia

Figura 3.12. Una region del catalogo 6dF
marcada por la presencia de varios “vacios” de
gran didmetro. Cortesia de A. Fairall.

al agrupamiento caracterfstica de la
macroestructura césmica.
Recientemente se ha detectado que
a escalas de 140 Mpc la funcién de
correlacién presenta un marcado mdximo
local, como una pequena elevacién que
rompe la tendencia marcada por la ley de
potencias (figura 3.14). Este pico
corresponde a lo que se conoce como
oscilaciones bariénicas, directamente
relacionadas con la correlacién entre
fluctuaciones de temperatura que se
miden en la radiacién césmica de fondo,
de las que hablaremos en el capitulo
siguiente. Este nuevo dato de observacién
concuerda con la teorfa de formacién de
estructura césmica y con la densidad de
materia baridnica que se determina a
partir de los estudios de radiacién
cosmica de fondo y de la nicleo-sintesis
primordial, aportando asi una nueva
fuente de estudio para caracterizar las

propiedades del Universo.

Figura 3.13. La distribucion de galaxias en
el catdlogo 2dGRSF. La profundidad de
esta muestra alcanza los 900 Mpc. En estas
dos rebanadas hay 250.000 galaxias. La
jerarquia de estructuras no continua de
forma ininterrumpida, sino que a escalas
suficientemente grandes los patrones que
forman las macroestructuras césmicas son
semejantes en cualquier parte del Universo
y la distribucién de galaxias se hace
relativamente homogénea.
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3.4.2. Grandes estructuras:
simulaciones

Como ya se ha indicado anteriormente,
la formacién de las galaxias y de los
ctimulos se produce por amplificacién
gravitatoria de pequefas fluctuaciones
de densidad. Este escenario se conoce
como crecimiento por inestabilidad
gravitacional, en el cual las pequefas
perturbaciones crecen por colapso
gravitatorio atrayendo la materia
circundante, en un proceso de
agrupamiento gravitacional en el
que se va formando una intrincada red
tridimensional de filamentos que
enlazan concentraciones de masa en
torno a los futuros cimulos de galaxias,
mientras que, al mismo tiempo, se
produce evacuacién de materia de los
grandes vacios.

La densidad en las galaxias es hoy
en dfa miles de veces superior a la
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Figura 3.14. La funcion de correlaciéon a dos
puntos de las galaxias del SDSS, mostrando el
comportamiento de ley de potencias y el pico

acustico bariénico a unos 140 Mpc (h es la
constante de Hubble en unidades de 100 km/s
Mpc-1y su valor determinado
observacionalmente es aproximadamente
0,72).

densidad media del Universo, pero en
el Universo primitivo el contraste de

densidad entre las regiones mds densas
y las menos densas era
extraordinariamente pequefio, como
reflejan los valores de las anisotropifas en
la radiacién césmica de fondo que
estudiaremos en el préximo capitulo.
Las teorfas de formacién de estructura
han de explicar cémo se ha pasado de
una situacién casi homogénea, con
pequefias perturbaciones en la
densidad, a la distribucién de galaxias
observada actualmente, con fuertes
contrastes. Para valores pequefios del
contraste de densidad, podemos
perturbar las ecuaciones que gobiernan
un Universo homogéneo e isétropo y
calcular analiticamente su evolucién.
Mediante ciertas aproximaciones,
podemos incluso adentrarnos en
contrates de densidad mayores, lo que
técnicamente se conoce como el
régimen no lineal. Asi, por ejemplo, la
formacién de la red tridimensional de
filamentos con nodos masivos,
mencionada en el pdrrafo anterior, se
puede explicar en el marco del llamado

modelo de Adpesion. Se trata
simplemente de afiadir un término de
viscosidad al popular modelo de
Zeldovich (incorrectamente llamado de
los pancakes), que actuarfa sélo en las
—inicialmente— pequefias regiones
donde hay grandes variaciones de
velocidad en el fluido césmico, o,
equivalentemente, densidades
extraordinariamente altas, que se
conocen como singularidades o
cdusticas en lenguaje matemdtico. Esta
viscosidad evita el cruce de capas
inherente al modelo de Zeldovich,
produciendo la adherencia de la masa
en torno a estas semillas de gran
densidad. El modelo de Adhesién
permite saber aproximadamente dénde
y cudndo van a aparecer las cdusticas,
pero no permite saber nada acerca de
la distribucién de masa dentro de los
objetos que se forman por
agrupamiento gravitatorio. El modelo
de Press-Schechter y sus
modificaciones permite calcular, de
forma probabilistica, los perfiles

de densidad de masa de los ciimulos de
galaxias si se asume simetria esférica.



Para conocer la distribucién de
masa en el régimen no lineal de una
forma realista, incluyendo los
filamentos y sus nodos o cimulos,
es necesario utilizar simulaciones
numéricas de N cuerpos. Estas
simulaciones nos permiten estudiar la
evolucién de las perturbaciones de
densidad y la formacién de las grandes
estructuras observadas.

Los primeros métodos numéricos
integraban las ecuaciones de
movimiento de N particulas, haciendo
una suma directa de las fuerzas entre
cada par, lo que resulta ser muy costoso
computacionalmente cuando se
pretende utilizar valores grandes de N
para hacer las simulaciones mds
realistas. Por otro lado, dado que no
puede decirse que el Universo tiene una
frontera, las condiciones de contorno
deben formularse de manera adecuada.
De modo que en estas simulaciones se
usan condiciones de contorno
periddicas, lo que resulta dificil de
programar con algoritmos de sumas
directas de las fuerzas. En la década de
los ochenta, se introdujeron métodos
basados en mallas de puntos, de manera
que la evolucién de la densidad se
calcula sobre los nodos de esa red.
Estos procedimientos son
computacionalmente mds eficientes y,
ademds, en ellos las condiciones
periddicas de contorno son féciles de
implementar. El tamafo de la celda
limita la resolucién espacial en este tipo

de algoritmos. Mds tarde se
introdujeron métodos que combinaban
las dos estrategias o que incluso
utilizaban mallados con celdas de
diferentes tamafios, adaptdndose a la
densidad local, de manera que se
utilizan mallas mds finas en las regiones
de mayor densidad. El progreso en la
capacidad de computacién y en la
adecuacién de los algoritmos ha
permitido que se elaboran modelos
donde N se acerca al billén.

Queda claro que las simulaciones
pueden proporcionarnos la distribucién
de la materia que, como hemos visto
ya, es fundamentalmente oscura. De
modo que el resultado de las
simulaciones no es en principio
comparable con los resultados extraidos
del andlisis de los catdlogos de galaxias,
que sélo contienen informacién sobre la
materia luminosa. Por otro lado, dado
que la materia oscura se supone que
sélo interacciona gravitatoriamente,
podemos confiar en que las
simulaciones den una buena
representacién de su distribucién. Para
comprender el origen y la dindmica del
gas caliente observado, por su emisién
en rayos X, en los cimulos de galaxias,
es preciso incorporar gas a las
simulaciones y describir su evolucién
mediante las ecuaciones de la
hidrodindmica y de la termodindmica,
que permiten estudiar su calentamiento
y enfriamiento. Esto complica
enormemente el cdlculo, debido sobre

todo a la aparicién de discontinuidades
u ondas de choque en el fluido. Gracias
al dramdtico desarrollo de la capacidad
de cdlculo y memoria de los
ordenadores y sus nuevas arquitecturas,
asf como al desarrollo de nuevos
métodos para la integracién de las
ecuaciones de la hidrodindmica (como
el llamado Smooth Particle
Hydrodynamics (SPH), o los basados en
el algoritmo de Godunov), hoy resulta
factible realizar simulaciones
cosmoldgicas en grandes volimenes
incorporando el gas.

El paso siguiente es analizar el
comportamiento de la materia baridnica
para poder llegar a identificar las
galaxias en nuestras simulaciones. Para
obtener detalles de lo que ocurre a
escalas menores, en las que la materia
bariénica puede ya jugar un papel
destacado, es necesario introducir otros
procesos que son relevantes a esas
escalas: la formacién de estrellas y sus
consecuencias energéticas y de
enriquecimiento quimico del medio,
mediante, por ¢jemplo, las explosiones
de supernovas y los vientos de las
estrellas masivas. La complejidad de
estos mecanismos y fenémenos es tal
que por el momento la disciplina se
encuentra en estado que podrfamos
llamar incipiente. La mayor parte del
trabajo es, de hecho, un formidable reto
para el futuro inmediato. La
importancia del problema y el progreso
creciente en la tecnologfa de los
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Figura 3.15. Estos cuatro paneles muestran la
evolucién de una region del Universo obtenida
por la simulaciéon cosmolégica conocida como
“Milennium Run”. En la simulaciéon completa
se han utilizado mas de diez mil millones de
particulas para trazar la evolucién de la
distribucion de la materia en un volumen
cUbico de 625 Mpc de lado. La simulacion
estuvo ejecutandose durante un mes en el
superordenador principal del Centro de
Supercomputacion de la Sociedad Max Planck
en Garching (Alemania). Los diferentes paneles
corresponden a diferentes épocas en la
evolucién del Universo. Las edades del
Universo en cada panel (de arriba a abajo y de
izquierda a derecha) son 210, 1.000, 4.700 y
13.600 millones de afos.
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ordenadores hacen que el campo de las
llamadas simulaciones cosmoldgicas,
capaces de acabar dando la verdadera
distribucién no sélo de la materia
oscura, sino también de las galaxias y
del gas intracumular, esté en continua
evolucidn.

Las simulaciones cosmoldgicas
actuales, como las que se ilustran en la
figura 3.15, combinan muchos de los
aspectos deseables para que sean
consideradas realistas: se realizan en un
volumen grande y con un elevado
ndmero de particulas, con una buena
resolucién y un rango dindmico

adecuado (el rango de escalas sobre el
que el método computa fiablemente las
interacciones), y algunas ya incorporan
gas en volimenes enormes (figura
3.16). Existen diferentes técnicas para
obtener catdlogos simulados de galaxias
a partir de las simulaciones
cosmoldgicas (simulacros), que
podemos comparar con las
observaciones de la distribucién de
galaxias. Ademds, de esta manera
podemos también comprobar el
funcionamiento de los métodos de
andlisis de las observaciones, ya que en
los simulacros la informacién
disponible es completa: de cada galaxia
conocemos todos los detalles, masa,
posicién, velocidad real, etc., mientras
que esto no es asf, como ya se ha
explicado, en las observaciones.
Variando los pardmetros cosmoldgicos
en las simulaciones y haciéndolas
evolucionar, obtenemos diferentes
distribuciones de materia a gran escala.
La comparacién de estas distribuciones
con las observaciones reales nos
proporciona una valiosisima
informacién sobre los modelos



cosmoldgicos que mejor explican los
datos observacionales. Las simulaciones
hidrodindmicas son también muy
adecuadas para comprender la
estructura, formacién y evolucién de
los ctimulos de galaxias en sus
diferentes aspectos, asf como la
localizacién de los bariones no
observados por el momento, cuya
presencia en el Universo se deduce
del andlisis de las anisotropfas del
fondo césmico de microondas y de la
nucleo-sintesis primordial.

3.4.3. Distribucién del gas en el
medio intergaldctico general

Las simulaciones numéricas nos
muestran que, en el proceso de
formacién de galaxias y cimulos,

una parte importante de la materia
baridnica queda fuera de las estructuras
que se forman (galaxias, cimulos, etc.).
Esto nos permite interpretar algo que
desde hace casi 40 afios se ha estado
detectando en el espectro de los
cudsares lejanos: la presencia de
deficiencia en la luz emitida en ciertas

Figura 3.16. Esta imagen muestra la distribucion de gas a gran escala en el Universo. Se ha
obtenido a partir de los datos de una de las simulaciones hidrodinamicas mas grandes llevadas a
cabo hasta la fecha. Para ello se simula la formacién de estructuras en un volumen cubico de
Universo de 500 Mpc de lado. La materia oscura y el gas son modelizados con mas de 2 mil millones
de particulas y se consideran las fuerzas gravitatorias e hidrodinamicas que actian sobre ellas. La
imagen representa la densidad de gas en una proyeccion de un corte del cubo total de unos 150
Mpc de profundidad. Se aprecian claramente las estructuras que constituyen el tejido césmico a
gran escala, trazado por la distribucién subyacente de materia oscura. Los zonas brillantes
representan el gas en los cimulos de galaxias, que se encuentra a una temperatura tan alta que es
capaz de emitir rayos X. El gas en los filamentos estd mucho mas frio y solamente puede ser
detectado por las trazas que deja en el espectro de la luz que proviene de los objetos mas
primitivos (cudsares). Esta simulacion recibe el nombre de MareNostrum Universe, por haber sido
realizada en el superordenador MareNostrum del Centro Nacional de Supercomputacién en
Barcelona, y es el resultado de una colaboraciéon internacional llamada MareNostrum Numerical
Cosmology Project. Cortesia de Gustavo Yepes.
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partes del espectro, una especie de
“dentelladas” en la distribucién
espectral de energfa observada. La
idea que emerge es que esas
deficiencias son debidas a que parte
de la luz emitida por esas fuentes
lejanas es absorbida por gas, que se
encuentra entre la fuente y nosotros,
en la linea de visién. De este modo,
la luz que recibimos de los objetos
mds distantes en el Universo no nos
trae solamente informacién de lo
que ocurrié cuando esta luz se
emitid, sino de lo que le ha ocurrido
a lo largo de su viaje por el espacio
hasta nosotros.

La mayor parte de estas lineas de
absorcién, que dejan su huella en el
espectro de los cudsares, estdn
causadas por nubes de hidrégeno,
nada sorprendente ya que éste es el
elemento quimico mds abundante
en el Universo. Las absorciones mds
intensas son atribuibles a galaxias
enteras que se ven atravesadas por la
luz del cudsar que observamos, pero
la mayorfa son mucho més débiles.
Los astrénomos son capaces no s6lo
de medir la cantidad de dtomos que
ha atravesado la luz en una de estas
nubes, sino que también pueden
medir su temperatura.
Paraddjicamente, el Universo mds
distante estd mejor estudiado en este
tema, debido a que la luz
ultravioleta (donde se producen los
fenémenos de absorcién en los
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4tomos de hidrégeno) nos llega
desplazada al rojo, gracias a la
expansién del Universo y, por tanto, la
podemos observar en el rango éptico
con telescopios convencionales
(recordemos aqui el efecto de la
correccidn k, presentado cuando
habldbamos de galaxias). En ese
Universo distante, las nubes de
absorcién de hidrégeno tienen
temperaturas en el rango de los diez mil
grados. Sin embargo, gracias al Hubble
Space Telescope y otros observatorios
que nos han permitido acceder a la
ventana ultravioleta del espectro de la
luz, se ha podido verificar que el
ndmero de estas nubes de gas
disminuye dramdticamente cuando nos
vamos acercando a nuestra era actual.
Una parte de estas bolsas de dtomos
habrfan sido capturadas por galaxias,
pero la mayoria quizds siga libre.
Aunque es materia de estudio y
debate todavia, podria ser que del total
de bariones que contiene el Universo,
ademds de los que ya conocemos en las
galaxias y en el gas caliente
intractimulo, una parte considerable
(;hasta el 40%?) podria estar en tales
condiciones que no hemos podido
detectarlo. Serfa la componente
baridnica oscura, por contraste con la
no-baridnica. Se sospecha, nuevamente
gracias a las simulaciones numéricas,
que estos bariones perdidos estdn entre
las galaxias, pero con temperaturas que
oscilan entre los cien mil y los diez

millones de grados, siguiendo los
filamentos en los que se distribuye
también la materia oscura en el
Universo. En estas circunstancias, y al
igual que ocurre en el interior de los
ctimulos, el hidrégeno estd totalmente
ionizado y, por tanto, no deja lineas de
absorcién en el espectro de la luz que
los atraviesa. Para detectar esa fraccién
de gas intergaldctico tan caliente, serd
necesario buscar la absorcién que
producen otros elementos menos
abundantes (como el oxigeno) pero que
mantienen algtin electrén atrapado a
esas temperaturas. Aunque se ha
empezado timidamente a detectar esta
componente perdida, habrd que esperar
a la préxima generacién de
espectrégrafos de rayos X.

3.4.4. Sutiles distorsiones
gravitatorias. Una nueva manera
de sondear lo oscuro

Como hemos visto anteriormente, los
ctimulos de galaxias, las estructuras mds
masivas del Universo, estiran y
retuercen la luz de galaxias lejanas hasta
generar fenémenos tan espectaculares
como los arcos presentes en Abell 1689,
que ya mostramos en la figura 3.10.
Hay, por otro lado, otro posible efecto
lente mucho mds sutil y dificil de
detectar pero que, sin embargo, puede
aportar una valiosisima informacién
sobre la distribucién de materia en
nuestro Universo.



La luz de las galaxias lejanas, en su
viaje hasta nosotros, sufre las
desviaciones en uno u otro sentido a
medida que pasa por sistemas de
diferentes masas en su camino hacia el
observador (figura 3.17). Esto se
traduce finalmente, en el caso de las
galaxias, en leves cambios en su forma,
en distorsiones que provocan que su
elipticidad se incremente en un
pequeiiisimo porcentaje. Los efectos en

cada galaxia son muy pequefios, pero,
si se dispone de observaciones de

Figura 3.17. En este esquema se muestra la distribucion de materia oscura obtenida a partir de una
calidad para grandCS cantidades de simulaciéon cosmologica. El tamafio de la simulacién es de aproximadamente 300 Mpc. La luz de las
galaxias, se pueden estudiar. El galaxias remotas del fondo de la imagen viaja hasta el observador (en primer plano), siguiendo una
trayectoria que es distorsionada por la acciéon gravitatoria de la materia. En ausencia de materia, el
camino seguiria una linea recta. Las imagenes de las galaxias, cuando llegan al observador, se han
deformado. El analisis estadistico de estas deformaciones, en una muestra suficientemente
informacién directa sobre la cantidad representativa, permite inferir como se distribuye la materia oscura, ya que, por ejemplo, se

esfuerzo es rentable, puesto que esas
sutiles distorsiones contienen

de materia atravesada por la luz y, por pueden observar orientaciones de las galaxias alineadas preferentemente en las direcciones de los

tanto, sobre la densidad media de la filamentos de la estructura a gran escala. Cortesia de S. Colombi, IAP.

misma en el Universo. La variacién de
la intensidad de una linea de visién a

otra estd relacionada directamente con relacién entre la luz de las galaxias que ondulaciones de la superficie, la luz de
las fluctuaciones de materia en el observamos y su contenido en masa. las galaxias distantes se distorsiona
Universo, y nos permite medir su De la misma manera que al observar  como consecuencia de su paso a través
espectro de potencias de una manera el embaldosado del fondo de una de una distribucién no uniforme de la
directa, sin tener que pasar por el piscina llena de agua, vemos las lineas materia oscura. El andlisis de estas
peldafio intermedio de suponer una rectas distorsionadas por las distorsiones y elipticidades en una
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hace 3.500
millones de afios

hace 6.500
millones de afios

hace 5.000
millones de afios

muestra suficientemente representativa
del Universo permite obtener una
estimacién de la distribucién de la
matera oscura, como recientemente ha
realizado el grupo liderado por R.
Massey (figura 3.18). Los resultados,
una auténtica primicia, han
proporcionado el primer mapa directo

Figura 3.18. Imagen de la distribucién de materia
oscura segun el analisis del efecto de lente
gravitatoria débil de observaciones realizadas con
el Hubble Space Telescope. Se trata del sondeo
mas extenso realizado con este telescopio y recibe
el nombre de COSMOS (Cosmic Evolution Survey).
En la imagen de abajo, el mapa muestra la red
intrincada de filamentos que traza la distribucion
de materia oscura en una region del Universo de
2,25 grados cuadrados. La distribucion manifiesta
un grado de agrupamiento mayor en el Universo
cercano, correspondiendo a etapas mas recientes
de la evolucién césmica. Arriba vemos tres cortes
bidimensionales de esta distribucion realizados en
tres tiempos cosmicos diferentes. La evolucion del
grado de agrupamiento de las estructuras es
también apreciable. Hay que notar que el area
fisica de estos mapas (semejantes a una
tomografia) crece con la distancia, pasando de 18
Mpc de lado en el corte més cercano a 30 Mpc en
el mas alejado. Cortesia de NASA, ESA i R. Massey
(CalTech).

de materia oscura en una regién del
Universo, que nos muestra algo as{
como el esqueleto de la distribucién de
materia. Pero es sélo el principio. La via
estd abierta y en poco tiempo vamos a
disponer de datos mucho mds
detallados que nos permitirdn trazar
con mucha mds precisién el armazén
del Universo. Posteriormente, seremos
capaces de entender cémo la
distribucién de la materia bariénica, en
su luminosa minoria, se acomoda
dentro de ese armazén. Todo un
programa que nos va a llevar, sin lugar
a dudas, a una nueva y espléndida
época en la comprensién del Universo.



El papel del conocimiento es explicar lo
visible complejo por lo invisible simple.

Jean Perrin

El objetivo de la ciencia cldsica quizds
podria resumirse con las palabras
anteriores de Jean Perrin. De la
dispersién y agitacién que de la realidad
se perciben en primera instancia, se van
decantando las leyes que la rigen y que
nos permiten una descripcién
sistemdtica de la misma. No es, pues,
de extrafar que todas las civilizaciones,
fuese cual fuese su nivel de desarrollo
cientifico, hayan elaborado una visién
cosmoldgica que les permitiese una
comprensién unificada de la diversidad
que se observa, a la mayor escala
posible. La nuestra no es una excepcién
y sobre la acumulacién de datos de
observacién y de desarrollos tedricos,
que son de esta época, ha desarrollado

sus propias concepciones
cosmoldgicas.

La Cosmologfa pretende abordar el
estudio del Universo en su conjunto.
Pero, de hecho, no es ficil encontrar
una definicién precisa de la misma. Es
cierto que la idea de abandonar los
detalles para abordar el estudio de la
estructura de lo que subyace queda
sugerida en ese tipo de definiciones,
pero, a fin de cuentas, se trata de
enunciados tautoldgicos. En la prdctica,
el Universo objeto de ciencia se va
construyendo a medida que avanzan los
conocimientos: de un Universo de
estrellas se pasé a otro de galaxias,

y ahora consideramos que estd
conformado por aglomerados de
galaxias, grandes estructuras... Lo
extraordinario de este proceso en lo que
respecta a nuestra época, ademds de los
descubrimientos, es que el aparato
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tedrico proporcionado por la
Relatividad General haya sido capaz de
acomodar en su seno los cambios de
escala que hemos conocido en menos
de un siglo.

En el lado observacional, como
venimos insistiendo, el descubrimiento
de las galaxias por Hubble es lo que
abre la era contempordnea de la
Cosmologfa. En el tedrico, ese papel lo
ha jugado la Teorfa de la Relatividad de
Einstein, es decir, la nueva teorfa de la
gravedad. Y esto es asi porque sélo las
fuerzas gravitatorias parecen capaces de
actuar eficazmente a las escalas de
interés para la Cosmologfa.

Como es bien sabido, se conocen
cuatro tipos de fuerzas en la naturaleza:
nucleares o fuertes, débiles,
electromagnéticas y gravitatorias. De las
cuatro tan sélo las dos tiltimas tienen
rangos de actuacion suficientemente
grandes como para ser capaces de
influir a grandes escalas. En cuanto a la
interaccién electromagnética, debemos
recordar que no es una fuerza universal,
en el sentido de que no actda sobre
cualquier tipo de materia, puesto que
s6lo lo hace sobre la que tiene carga
eléctrica. Dado que no parece que, a
grandes escalas, el Universo contenga
sistemas materiales cargados, la
conclusién a la que se llega es que, en el
dominio de la Cosmologfa, las tinicas
fuerzas relevantes son las gravitatorias.
Esto no significa que las otras fuerzas,
electromagnéticas, débiles y nucleares,
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no jueguen su papel en los
correspondientes dominios y, en
particular, en los primeros instantes del
Universo. Pero no para conformar el
Universo a gran escala como hoy lo
conocemos. De modo que, salvo nuevos
argumentos o datos de observacién que
as{ lo impusieran en el futuro, nos basta
con la gravedad para poder entender el
Universo a gran escala.

Dicho de otro modo, la
Cosmologfa, en su lado tedrico, es una
rama de la teorfa de la gravedad y los
modelos cosmoldgicos serdn, por tanto,
soluciones de las ecuaciones que rigen
el comportamiento de dichas fuerzas.

La Cosmologia, que comienza a
desarrollarse en las primeras décadas del
siglo XX, puede definirse como la
aplicacién de la teorfa de Einstein al
mundo de las galaxias, consideradas
como las particulas de lo que puede
denominarse como fluido cdsmico. Se
necesitan, sin embargo, algunas otras
constataciones-gufa para poder
delimitar el problema y abordar su
solucién. El paso fundamental, en este
sentido, lo constituye el
descubrimiento, también por Hubble,
de la relacién de proporcionalidad que
existe entre la distancia a la que se
encuentra una galaxia y el
desplazamiento hacia el rojo (redshifs,
denotado por z) de sus lineas
espectrales. La universalidad de este
fenémeno es inapelable: salvo unas
pocas excepciones (que corresponden

a galaxias muy préximas y debido a
causas bien determinadas y
comprensibles, como dijimos al hablar
del cimulo de Virgo), todas las galaxias
que se observan presentan sus lineas
espectrales desplazadas hacia la parte roja
del espectro. La interpretacién de este
resultado de observacién en términos de
expansidn del espacio-tiempo (es decir,
del Universo) es la piedra angular de
todo el edificio cosmoldgico.

Es de senalar que la primera versién
del modelo en expansién, desarrollada
por Friedman en 1924, es anterior a las
conclusiones observacionales de
Hubble. La sistematizacién posterior de
esos modelos puso de manifiesto su
estructura matemdtica y las restricciones
que imponen a las ecuaciones de
Einstein, lo que permitié hacer una
clasificacién exhaustiva de los mismos.
La formulacién de Friedman-
Robertson-Walker sigue siendo hoy por
hoy la base conceptual de las
elaboraciones cosmoldgicas.

Admitir la expansién del Universo es
admitir su historicidad. El Universo que
se describe es un Universo evolutivo
que, partiendo de una situacién calificada
como singular (popularizada con el
nombre de Big-Bang), va cambiando sus
propiedades a medida que se expande, se
va enfriando, pasa por fases en las que
se sintetizan algunos elementos quimicos,
las irregularidades iniciales se van
amplificando por virtud de las fuerzas
gravitatorias, hasta que en un momento



determinado ya no se puede mantener el
equilibrio reinante hasta entonces entre
materia y radiacién, que se separan y
siguen caminos evolutivos
independientes. El Universo que hoy
observamos serfa el resultado de esa
evolucién.

Entre los triunfos de la Cosmologfa
moderna estd, sin duda, el
descubrimiento de la radiacién césmica
de microondas o radiacién césmica de
Jondo, testigo de aquella época remota
en que materia y radiacién estaban en
equilibrio. Como {6sil de aquella
situacién fisica, contiene informacién
sobre los fenémenos fisicos que
entonces ocurrieron. Sus mintsculas
irregularidades son las antecesoras de
nuestras galaxias y de los aglomerados
de galaxias que ahora observamos. Y sus
propiedades nos revelan las propiedades
del espacio-tiempo. Retrazar el hilo de
la historia fisica del Universo se ha
convertido asf en parte esencial de la
Cosmologfa y del estudio de su
contenido. Y, por via de necesidad, ha
hecho converger en su estudio a fisicos
de diferentes disciplinas, que han
visualizado en el Universo el mayor
laboratorio imaginable.

La coherencia de ese edificio, que de
forma tan extraordinaria se ha
construido a lo largo del siglo XX y, en
particular, en los tres dltimos decenios,

reposa, sin embargo, sobre ingredientes
cuya naturaleza se desconoce. La
materia oscura y la energia oscura,
inevitables para el encaje de las
diferentes observaciones dentro del
modelo, son absolutamente
desconocidas excepto por su accién
gravitatoria. No es de extrafar asi que
la revista Science catalogase como
primer problema de toda la Ciencia la
elucidacién de la naturaleza de las
componentes oscuras del Universo.

Para Newton, toda la materia gravita.
La teorfa de Einstein va mds alld, puesto
que no sélo la materia gravita, sino
también cualquier forma de energfa.
Nada es pues ajeno a la gravedad. La
Relatividad General reposa sobre el
principio de equivalencia (igualdad
entre la masa inerte —la que siente las
fuerzas dindmicas— y la masa grave
—Ila que siente la gravedad—) y sobre
la no-existencia de observadores
privilegiados: las leyes de la Fisica son
las mismas y tienen la misma
formulacidn sea cual sea el observador.

Sobre esas premisas, Einstein
construyd una teorfa en la que el
espacio-tiempo posee curvatura. Y es
esa curvatura la que finalmente

determina la gravedad y, a la vez,
condiciona el comportamiento
dindmico de la materia-energfa que
contiene, como se ilustra en la figura
4.1. O, leido en el otro sentido, las
ecuaciones de Einstein nos dicen que
el contenido energético-material
determina la estructura del espacio-
tiempo. Ha desaparecido pues la
dualidad entre sistema que evoluciona y
sustrato espacio-temporal en el que esa
evolucion tiene lugar. En la teorfa de
Einstein el espacio-tiempo adquiere
cardcter dindmico y puede evolucionar,
dependiendo de la materia-energfa que
haya en el sistema.

Tras un largo proceso reflexivo,
Einstein formulé la Relatividad
General, la nueva teorfa de la gravedad,
en 1916. De manera sintética, las
ecuaciones de Einstein pueden
escribirse:

Geometria espacio-temporal B materia-energia
Guv = kTuv

La expresién anterior quiere
significar que la geometrfa espacio-
temporal determina el movimiento de
la materia-energfa y, viceversa, ese
contenido material y energético
determina la geometria del espacio-
tiempo. Los simbolos expresan el
tensor! de Einstein (Guv) y el tensor
materia-energfa (Tuv) y k es una

1. Los tensores son entidades matemdticas que no varfan al cambiar de coordenadas. Lo que equivale a decir que la descripcién que se hace del sistema fisico es

la misma cualquiera que sea el observador.
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constante de proporcionalidad

relacionada con la velocidad de la luz y
con la constante de Newton. Porque,
en efecto, la teorfa de Einstein contiene
a la de Newton como una
aproximacién para gravedad débil y
velocidades muy inferiores a la de la
luz. De esta forma, la Relatividad
General hereda los triunfos de la de
Newton, a la vez que la despoja de su
defecto fundamental al convertirla en
una teorfa de campos, y la proyecta
hacia dominios a los que aquélla no
podia llegar.

Bajo esa formulacién compacta se
esconden 10 ecuaciones diferenciales en
derivadas parciales de hasta segundo
orden (de las que sélo 6 son
independientes), de imposible solucién
analitica salvo en casos muy
particulares. Conviene sefialar desde
ahora que el tensor geométrico contiene
una nueva constante, que no aparecfa en

la teorfa de Newton. Se trata de la
llamada constante cosmoldgica, denotada
con la letra griega A, de la que después
tendremos que hablar mds en detalle.
En la primera formulacién de Einstein,
dicha constante no aparecia. Como
muchas veces se ha dicho, la introdujo
a mano para hacer estable el modelo
cosmoldgico estdtico que acababa de
elaborar. Esta maniobra resultaba
posible sin cambiar las bases de la
teorfa, aunque la motivacion fuese
circunstancial. Sin embargo, como mds
tarde se demostrd, la formulacién
completa de la teorfa contiene esa
constante necesariamente, lo que
después de todo justificaba la maniobra
de Einstein. De hecho, y desde este
punto de vista, lo arbitrario serfa
asignarle el valor cero a priori. Bien es
verdad que el éito de los modelos
evolutivos la hizo innecesaria en esos
momentos, puesto que los datos podfan
interpretarse sin su ayuda. Pero, a
medida que la masa de datos
aumentaba y las dificultades de
interpretacién aparecfan, nuestra
constante fue invocada tantas veces
como fuera necesario para encajar los
datos dentro de los modelos.
Finalmente, desde principios de los
anos noventa, las observaciones la han
impuesto de manera inevitable y forma
parte natural de la descripcién del
Universo, a pesar de que no sepamos
todavia ni de qué se trata ni cudles son
sus propiedades, salvo que no se trata ni



de materia ni de radiacién tales como
las conocemos. No es asi de extrafiar
que se haya convertido no sélo en el
problema nimero uno de la Fisica, sino
en el de toda la Ciencia.

Los diferentes modelos
cosmoldgicos son, como ya apuntamos,
soluciones de las ecuaciones de Einstein
bajo ciertas restricciones razonables, que
se conocen como Principios
Cosmoldgicos. El propio Einstein, al
elaborar su modelo, impuso como
restriccién que, a la escala apropiada
para que los efectos locales no sean
relevantes, el Universo debia tener las
mismas propiedades siempre y en todo
lugar. Lo que se traduce, de manera
necesaria, en que todas las variables,
incluida la métrica espacio-temporal
que define la geometria, deben ser las
mismas en cualquier lugar y momento.
Esta restriccidn, ciertamente muy
fuerte, es conocida como Principio
Cosmoldgico Perfecto. Su aplicacién
sistemdtica permite construir otro
modelo cosmoldgico, llamado el
Universo de De Sitter. Tanto éste como
el de Einstein tienen propiedades que
dificilmente pueden corresponder al
Universo observado, ya que el de
Einstein no es estable, mientras que el
de De Sitter no contiene ni materia ni
energfa, estd vacio. Ambos tienen una
constante cosmoldgica diferente de
cero.

Mis tarde, dentro de este mismo
contexto, Bondi, Gold y Hoyle, sobre

la base de interesantes consideraciones
fisicas y filoséficas, formularon su
Modelo Estacionario. En este caso, la
métrica evoluciona con el tiempo, pero
las propiedades medias del Universo se
mantienen. Esto significa en el caso de
la densidad que, para contrarrestar el
efecto de la expansién y mantenerla
constante en el tiempo, se necesita un
proceso de creacién continua de
materia-energfa. La ley de Hubble, por
un lado, y més tarde, el descubrimiento
de la radiacién césmica de fondo, que
ponfa de manifiesto un Universo
evolutivo, acabaron con esos modelos
definitivamente.

La Cosmologia avanzé desde el
descubrimiento de la ley de Hubble por
el camino de los modelos evolutivos.
Estos responden a consideraciones de
simetrfas menos restrictivas que la
anterior. Se admite que el Universo
tiene las mismas propiedades en
cualquier regién espacial, para un
instante dado. Pero no enuncia nada en
concreto sobre el comportamiento en el
tiempo, de modo que esas propiedades
pueden cambiar de un instante a otro.
Es lo que se conocia como Principio
Cosmoldgico Simple o, desde que se
impuso definitivamente, rebautizado
como Principio Cosmoldgico sin
adjetivos. Desde el punto de vista
matemdtico, se demuestra que esa
restriccién es suficiente para determinar
la forma de la métrica y, por tanto, el
comportamiento espacial y temporal del

modelo. La métrica de Friedman-
Robertson-Walker, que asi se llama,
corresponde a un espacio-tiempo que
puede, si se nos permite la expresién,
rebanarse, de modo que en cada
instante estd representado por un
espacio 3-dimensional. Segin la
curvatura, ese espacio 3-dimensional
serd equivalente a una esfera (curvatura
positiva), a un hiperboloide (curvatura
negativa) o a un espacio plano
(curvatura nula). Todas esas secciones
espaciales tienen la misma curvatura y,
ademds, cualesquiera dos de entre ellas,
correspondientes a dos instantes
diferentes, tienen la propiedad de que
no se cortan. Cada una de ellas viene
unfvocamente caracterizada por el
momento al que corresponde. De esa
forma, es posible ordenar esas
rebanadas por el instante al que
corresponden vy atribuir a ese instante el
cardcter habitual que damos al tiempo.

Un aspecto esencial de esta métrica
es la presencia del pardmetro de escala
que corresponde, en cierto modo, al
tamafio del Universo. Su dependencia
temporal es la que da el cardcter
dindmico y evolutivo a estos modelos
y es la base geométrica de nuestra
Cosmologfa. La descripcién bdsica del
modelo, desde el punto de vista
geométrico, se hace, por tanto, en base
al pardmetro de escala y a la curvatura
de las rebanadas espaciales.

Hemos repetido varias veces que el
dato fundamental de observacién sobre
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Diagrama de Hubble para supernovas tipo la
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Distancia (Megaparsecs)

Figura 4.2. Diagrama de Hubble para
supernovas de tipo la en galaxias
relativamente préximas (d < 500 Mpc). En
ordenadas se da el valor V = cz (en escala
logaritmica). En abscisas se da la magnitud
aparente de la SN que, dado que todas
tienen una luminosidad intrinseca similar,
indica directamente la distancia (también
en escala logaritmica).
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el que reposa la Cosmologfa actual es la
ley de Hubble, que recoge el hecho
universal del desplazamiento hacia el
rojo y su relacién directa con la
distancia. En la figura 4.2
reproducimos esa relacién tal y como se
mide en nuestros dias para galaxias
relativamente préximas. Debemos
afiadir que el valor del desplazamiento
hacia el rojo que se mide es
independiente de la regién espectral
que se considere, por lo que ese
diagrama podria establecerse en
cualquier banda fotométrica.

La ley de Hubble es el hecho de
observacién. ;Cudl es la explicacién de
la misma? La primera virtud de la
métrica de Friedman-Robertson-Walker
es, precisamente, que puede aportar de
manera inmediata tal explicacién a ese
fenémeno, gracias a la dependencia
temporal del pardmetro de escala, que
denominamos por a(t). Sin entrar en
los detalles, por otro lado sencillos, se
puede demostrar que, definiendo el
desplazamiento hacia el rojo z como el
desplazamiento espectral relativo de una
linea cualquiera del espectro, se tiene:
2o
a

T+z=

en donde el subindice 0 se refiere al
momento de la observacién, mientras
que el subindice 1 se refiere al
momento de la emisién, necesariamente
anterior. Esta es la relacién bésica de los
modelos cosmoldgicos, puesto que nos

va a permitir explicar tanto el que z no
dependa de la regién espectral en que se
mide, como su relacién con la
distancia.

De la férmula anterior se desprende
inmediatamente que, dependiendo de
que a, sea mayor, menor o igual que a;,
el valor de z serfa positivo, negativo o
nulo. El modelo tedrico nada dice sobre
cémo debe ser, pero las observaciones
nos ayudan a fijarlo de manera
inequivoca: puesto que siempre
observamos un desplazamiento hacia el
r0jo, es decir, z > 0, necesariamente tiene
que ser a; > aj, lo que significa que e/
pardmetro de escala (que, como dijimos,
estd relacionado con el tamafio del
Universo) crece con el tiempo. Se concluye
asi que e/ Universo estd en expansion.

La expresién simple que acabamos
de escribir para el desplazamiento hacia
el rojo nos indica que, contrariamente a
lo que suele decirse, éste no se debe a la
velocidad de alejamiento de las galaxias,
sino al hecho de que el espacio-tiempo
evoluciona de una manera determinada.
Se trata de un concepto propio y
exclusivo de la Relatividad General.
Cierto es que el efecto Doppler,
producido por el desplazamiento
relativo entre emisor y observador,
presenta analogfas con la expansion,
pero no deben ser confundidos, pues
son de naturaleza fisica diferente.

Una vez caracterizada la métrica
de los modelos y sus principales
propiedades, es necesario determinar el



segundo miembro de las ecuaciones de proporcionar. Los pardmetros mds

Einstein, el tensor materia-energfa, para usados son:

completar el enunciado del problema.

Ese tensor tiene que estar sujeto a las
mismas restricciones que el tensor
geométrico, a saber, homogeneidad
e isotropfa espaciales. Como ya
apuntamos antes, se considera que la
parte energética-material se puede
representar como un fluido perfecto,
lo que determina univocamente sus
propiedades. El fluido vendrd
caracterizado por su densidad p(t)

y presién p(t) (que dependerdn del
tiempo, pero no de la localizacién
espacial) con la ecuacién de estado
que las liga. Asi queda determinado
el problema y podemos ya buscar las
soluciones de las ecuaciones de
Einstein.

No es el lugar de plantear las 3
ecuaciones (mds la de estado)
independientes que rigen el modelo.
Con ellas se puede caracterizar la
variacién de cualquier variable con el
tiempo y determinar el Universo-

modelo que resulta. Generalmente, esas
ecuaciones se escriben en funcién de los

llamados pardmetros cosmoldgicos, no
s6lo por comodidad, sino porque nos
conectan de manera mds directa con
magnitudes que las medidas pueden

La constante de Hubble, denotada
por H, que indica cémo va variando
el pardmetro de escala, a(t), con el
tiempo. En otras palabras, mide la
tasa de expansidn en cada momento.
Es importante sefialar que, aunque
se llama constante de Hubble, este
pardmetro varfa con el tiempo. Asi,
cuando consideramos épocas cada
vez mds préximas al Big-Bang (es
decir, cuando el factor de escala se
aproxima a 0), el valor de H crece
indefinidamente. De hecho, cada
tipo de modelo cosmolégico se
caracteriza por la forma en que H
varfa con el tiempo. A pesar de ello,
se conserva la denominacién de
constante por razones histdricas y
porque, como le ocurre a todas las
propiedades del modelo
cosmoldgico estdndar, en un
instante dado tiene el mismo valor
en todos los lugares. Su variacién
s6lo es apreciable a escalas de
tiempo muy largas, cosmoldgicas.
Pardmetro de densidad, denotado
por 2,,, que mide la relacién entre
la densidad de materia-energfa y la
expansién. Es un pardmetro que,
intuitivamente, nos informa sobre la
relacién entre dos contrarios: la
atraccién gravitatoria, relacionada
con la cantidad de materia-energfa
que existe en todas sus formas y

estados, y la expansién, que tiende
a disgregarlo todo en el espacio-
tiempo. Cuando ambos términos se
igualan, se tendrd Q= 1yla
densidad del Universo se llama
critica, pues es el valor para el que
gravedad y expansién se igualan
exactamente. Un valor Q> 1 nos
indica que la materia-energfa es
suficiente para frenar y detener la
expansién, y forzar un recolapso del
Universo que, por esa razén, se dice
que es cerrado. En el caso contrario,
la expansién acaba sobreponiéndose
a la gravedad de la materia-energfa
y el Universo se expandirfa
indefinidamente.

El pardmetro de densidad varfa con
el tiempo, desde un valor inicial (en
el Big-Bang) Q, =1. Pero si el
Universo es abierto, siempre serd
inferior a 1, y si es cerrado, siempre
serd superior a 1. En el caso critico,
el valor Q,, =1 se mantiene a lo
largo de toda la evolucién del
Universo.

Pardmetro de curvatura, denotado
por Q,, que es una medida de la
curvatura espacial. Se anula para el
caso critico, en que, ademds de Q,,
=1, se tiene k = 0.

Pardmetro de constante cosmoldgica,
denotado por Q,, que mide el
efecto de la nueva constante que la
teorfa de Einstein proporciona o,
cuando se generaliza el concepto, el
de la energfa del vacio. Al igual que
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los demds pardmetros, varfa con el
tiempo. Comienza teniendo un
valor nulo en el Big-Bang y va
creciendo a medida que el Universo
se expande. En el modelo
actualmente aceptado, este
pardmetro llega a ser dominante.

También se define el llamado
pardmetro de deceleracién, que mide la
variacién de H. Su nombre se debe a
que, en el caso en que A =0, la
expansion sélo puede frenarse con el
tiempo, debido a la accién gravitatoria
de la materia. Como la descripcién del
modelo sélo requiere tres pardmetros,
los que suelen usarse son los tres
tltimos que hemos definido que,
recordémoslo, contienen en su
expresién a la constante de Hubble.

Usando esos pardmetros, la
ecuacién que caracteriza el modelo
cosmoldgico viene dada por una simple
relacién entre ellos, que se escribe

Q,.Q,-1=9,

que expresa de nuevo que el contenido
energético-material, dado por el primer
miembro, determina la curvatura
espacial del Universo. En el caso en que
A =0, la ecuacién se reduce a una
relacién entre los pardmetros de
densidad y curvatura muy sencilla de

interpretar: Si €, > 1 (expansién
seguida de contraccién), la curvatura
debe ser positiva y el Universo es
cerrado. En caso contrario (expansién
sin fin), la curvatura es negativa y el
Universo abierto. El argumento puede
repetirse en iguales términos si
consideramos (Q,, + Q,) frente al
pardmetro de curvatura.

El desarrollo de la Cosmologia
observacional puede asimilarse a la
busqueda de los valores precisos de los
pardmetros cosmoldgicos, que permitiesen
determinar el modelo concreto que
corresponde a las medidas que nos
proporcionan las observaciones. Ni que
decir tiene que éste ha sido un camino
largo y adn hoy subsisten incertidumbres
importantes respecto a los mismos.

Poco hemos hablado hasta ahora del
tensor materia-energfa, salvo que debe
corresponder a un fluido perfecto con
las propiedades que corresponden al
Principio Cosmolégico. Como dijimos,
este fluido queda caracterizado por su
presién y densidad, y por la ecuacién de
estado que las liga. La cuestidn es,
desde esta perspectiva, ;cémo es ahora
nuestro Universo?

Puesto que conocemos con cierta
precisién la densidad actual del
Universo y, con gran detalle la
temperatura de la radiacién césmica de
fondo que, por tratarse de un cuerpo
negro, determina todas sus propiedades,
es un ejercicio trivial comprobar que el
Universo, en el estado actual de
evolucién, estd totalmente dominado
por la materia, siendo despreciable la
contribucién de la radiacién. Es mds,
conocemos que las galaxias se mueven
con velocidades —excluida la
expansién—, que representan una
pequefia fraccién de la velocidad de la
luz, lo que hace que la contribucién de
la presién material sea también
despreciable. En definitiva, ¢/ Universo
actual se puede representar como un
fluido material con p = 0 como ecuacién
de estado. Resuelta esta cuestién, la
ecuacién entre los pardmetros escrita
mds arriba determina el problema
completamente.? Nos apresuramos a
decir que no siempre fue asf a lo largo
de la evolucién césmica, como veremos
mds adelante. Pero esas consideraciones
se aplican a todo el Universo de galaxias
accesible con nuestros telescopios.

La métrica espacio-temporal nos
permite definir distancias, superficies
y volimenes. Precisamente, a través de
esas definiciones, se conecta el modelo
con las observaciones. Detengdmonos

2. Es de destacar que Sandage lleg6 a esta conclusién en 1961 (Ap] 133, 355), antes de que se hubiese descubierto la RCM, con brillantes argumentos indirectos.
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un momento en la cuestién de la
distancia, que nos permitird plantear la
ley de Hubble en funcién de los
pardmetros cosmoldgicos y, por esa via,
conectar con los datos de observacién.
Por el lado observacional, la medida
que obtenemos de la luminosidad de
una galaxia depende obviamente de la
luminosidad intrinseca (emitida) de esa
galaxia y de la distancia a la que se
encuentra. Cuanto mds lejos esté, mds
débil la observaremos, en proporcién
inversa al cuadrado de la distancia. Ahora
bien, el cdlculo de esa distancia hace
intervenir los pardmetros cosmoldgicos,
con lo cual queda patente que éstos
pueden, en principio, determinarse a
partir de las observaciones. La
complicacién viene del hecho que
tenemos que conocer la luminosidad
intrinseca para conocer la distancia, pero
sin la distancia, ;cémo conocer la
luminosidad intrinseca? Aqui interviene
un principio de uniformidad que nos va
a permitir definir lo que se conoce como
luminarias estdndar, es decir, astros que
tienen la misma luminosidad intrinseca.
Naturalmente, esta afirmacién debe
reposar sobre constataciones empiricas
(medidas de luminosidades de astros para
los que medimos directamente la
distancia) o tedricas (conocimiento
detallado de los mecanismos de
produccién de la luminosidad).
Conocido es cdmo los astrénomos
han ido construyendo, peldafio a
peldafio, lo que se conoce como escalera

de distancias, comenzando por nuestro
entorno préximo, y transportando los
métodos cada vez mds lejos. A
principios del siglo XX el trabajo que
culmind Leavitt en 1912 establecié
una relacién entre el periodo con el
que varfa la luz de las estrellas
Cefeidas (que es independiente de
la distancia a la que se encuentran) y la
luminosidad intrinseca de las mismas.
Tenfamos el primer calibrador de
distancias. Si se consegufa detectar y
medir Cefeidas en otras galaxias, serfa
posible determinar sus distancias y
afiadir peldanos a aquella escalera.
Recordemos que fue con este método
como Hubble midié distancias a
varias nebulosas que resultaron ser
galaxias, y que le permitié después,
junto con las medidas de
desplazamientos hacia el rojo,
establecer la ley que lleva su nombre.
El nimero de indicadores de
distancia se ha ido multiplicando y
refinando, lo que ha permitido
determinaciones precisas del valor de la
constante de Hubble actual, H,. Tras
largos debates que han durado décadas,
motivados en parte por los errores
sistemdticos de las medidas (debidos, a
su vez, al conocimiento parcial de
algunos fenémenos), parece que se ha
ido convergiendo en los tltimos 10
afios hacia un valor determinado. Una
parte del esfuerzo del HST se ha
dedicado a esta tarea, detectando y
midiendo Cefeidas en galaxias a

distancias de hasta 15-20 Mpc. El
valor admitido hoy es Hj = 71
km/s/Mpc. Sin embargo, el reandlisis
de esas determinaciones, junto con las
suyas propias, han llevado
recientemente a Sandage y
colaboradores a concluir que Hj, = 63
km/s/Mpec. Si bien la diferencia no es
demasiado grande, podria tener
implicaciones en cuanto a otros
cdlculos cosmoldgicos y al ajuste
global del modelo. De modo que
aunque el grado de convergencia es
importante y, de hecho, esos dos
valores no son, dentro de los errores
respectivos, incompatibles, el camino
hacia la Cosmologia de precisién no
estd atin completamente despejado.
De entre las luminarias estdndar
conocidas, las supernovas de tipo Ia,
SNla son las mds prometedoras,
puesto que, como ya dijimos al hablar
de las estrellas, tienen propiedades
muy similares entre ellas (poca
dispersién en la luminosidad
intrinseca, primera condicién para ser
luminaria estdndar) y son detectables
a muy grandes distancias. De ah{ su
importancia para medir los pardmetros
cosmoldgicos. De hecho, gracias a la
acumulacién de datos sobre SNIa en
los dltimos afios se ha podido
establecer, como puede verse en la
figura 4.3, que el modelo que mejor
ajusta corresponde a los pardmetros
cosmoldgicos Q, = 0,3y Q, = 0,7,
poniéndose asf de relieve que la
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Figura 4.3. Panel superior. Médulo de
distancia (m-M), de supernovas de tipo la,
en funcién del valor del desplazamiento
hacia el rojo (escala logaritmica). Para
luminarias estandar, como las SNIa, el valor
de la magnitud absoluta M es el mismo
para todas, por lo que el médulo de
distancia es una medida directa de la
distancia. La grafica muestra, por tanto, la
ley de Hubble para esos astros. Las lineas
representan las predicciones para distintos
valores de los parametros cosmolégicos,
segun la leyenda de la figura. Panel
inferior. Residuos para el mejor ajuste. La
conclusién principal es que la contribucién
del término de constante cosmolégica es
importante y el Universo esta en expansion
acelerada.
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constante cosmoldgica no serfa nula,
lo que estd significando una
revolucién mayor en Cosmologia y en
Fisica Fundamental.

Como ya dijimos en el capitulo
anterior, el pardmetro de densidad
también se determina por métodos
dindmicos y haciendo uso del efecto
de lente gravitatoria. La condicién
para que esas estimaciones tengan
cardcter cosmoldgico es que los
sistemas que se consideran sean
suficientemente grandes como para
puedan considerarse representativos
del Universo a gran escala. Ese
es el caso de los cimulos de galaxias
y estructuras aiin mayores.

El resultado es que la densidad
material por si sola es claramente
inferior al valor critico. Los
resultados observacionales dan
0,2<Q.,<0,3.

En resumen, las medidas
relacionadas con el Universo actual,
dominado por materia, nos
proporcionan valores para la constante
de Hubble, el pardmetro
de densidad y la constante
cosmoldgica, que nos llevan a concluir
que la expansién es acelerada debido
al valor no nulo de la constante
cosmoldgica. Nada nos dicen, sin
embargo, sobre el pardmetro de
curvatura. Es el momento de indagar
sobre la historia del Universo para
buscar nuevos datos y argumentos que
nos permitan acotar mejor €sos

pardmetros y fijar el modelo éptimo
con precisién.

4.4. El Universo evolutivo

El Universo tiene historia. La especial
estructura del espacio-tiempo del
modelo estdndar (que, como dijimos,
resulta de la aplicacién del Principio
Cosmoldgico) hace posible definir un
tiempo cdsmico, vélido para toda la
extension espacial del Universo, que
permite marcar los hitos de su
evolucién. Dado, por otra parte, que
el desplazamiento hacia el rojo, z,
marca la evolucién temporal del
pardmetro de escala, nos encontramos
con una relacién biunivoca entre ese
tiempo y z, por lo que esa historia
puede relatarse de manera equivalente
en funcién del desplazamiento hacia el
rojo. Y, finalmente, dada la relacién
entre z y distancia, también se puede
relatar en funcién de ésta, lo que es
otra forma de decir que mirar mds
lejos es mirar antes en la evolucién
del Universo.

Si, partiendo del Universo actual
dominado por materia, nos
remontamos a lo largo de ese tiempo,
nos encontraremos con un sistema
cada vez mds denso y mds caliente.
Mientras la densidad y la temperatura
no sean muy elevadas, podremos
seguir describiendo el Universo de la
misma forma que el actual. Ahora



bien, dado que la densidad material
varfa como a(t)3, mientras que la
densidad de radiacién varfa como a(t)4,
en algin momento del pasado ambas
densidades se igualaron, contribuyendo
por igual al contenido energético-
material del Universo (denominado
época de equiparticién). De ahf hacia
atrds el comportamiento del Universo
estaba dominado por la radiacién. La
historia de ese Universo de radiacién es
la que queremos caracterizar ahora.

4.4.1. El Universo radiativo

Para ello, sigamos ahora el curso de
los acontecimientos. Dejando para
luego el problema de las condiciones
iniciales, después del Big-Bang, el
Universo estaba en rdpida expansién
con valores muy altos de la presidn,
la temperatura y la densidad. En toda
esta fase de radiacién la ecuacién de
estado es también simple, puesto
que la contribucién al tensor
materia-energfa de la presién es un
tercio de la contribucién de la
energfa de radiacién. El Universo

HISTORY OF THE UNIVERSE

Figura 4.4. llustracion de la historia del Universo. Se han delimitado las principales etapas
evolutivas, codificada en términos de tiempo transcurrido desde el Big-Bang, con la temperatura
y energia correspondientes. Tras el Big-Bang, se seiala la época de inflacidon, que produce un
aumento extraordinario y casi instantaneo del tamafio del Universo, tras el cual la expansion
recupera su ritmo. Los ingredientes iniciales se van combinando, produciendo otras particulas
compuestas, cuyo dominio va marcando las diferentes épocas. Llegado un cierto momento,
alrededor de 100.000 afios tras el Big-Bang, se recombinan los protones y electrones, y el Universo
se hace transparente a la radiacion de fondo, que evoluciona enfridndose de manera
independiente hasta nuestros dias. Mientras, la materia iréd formando estrellas y galaxias,
produciendo las diferentes especies quimicas y propiciando la eclosién de formas y composiciones
que hoy observamos.
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progresivamente se enfrfa conforme

se expande y esto tiene un efecto
importante sobre los constituyentes de
la materia y sobre las interacciones que
rigen su comportamiento.

Los constituyentes esenciales de la
materia ordinaria en el Universo son los
electrones, los neutrinos y los guarks
(estos ultimos forman los protones y
neutrones). Todas estas particulas
elementales fueron descubiertas a lo
largo del pasado siglo (el dltimo tipo
de quark fue descubierto en 1995) y
configuran hoy dia los pilares del
Modelo Estindar de la Fisica de
Particulas. En los instantes cercanos al
origen del Universo, después de la
época inflacionaria (que luego
presentaremos), estas particulas
elementales y los fotones se
encontraban en perfecto equilibrio
termodindmico, formando lo que
llamamos el plasma primordial.
Partiendo de una situacién de densidad
y temperatura extremas, con la
expansion del Universo, el plasma se va
enfriando pasando por varias
transiciones de fase. La primera, que da
como resultado el confinamiento de los
quarks en protones y neutrones,
termina aproximadamente cuando
el Universo tiene una edad de una
diezmilésima de segundo. Cuando la
temperatura disminuyd atin mds, los
procesos que mantienen en equilibrio
a los electrones, neutrinos, protones y
neutrones dejaron de ser eficientes,
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mientras que Otros comenzaron a ser
significativos. Cada vez que ese tipo

de transicién ocurre, el modelo predice
la formacién de un f6sil de la época
precedente que ha podido sobrevivir
hasta nuestros dfas. Son tres los
principales: el fondo primordial

de neutrinos, los elementos ligeros
(hidrégeno, deuterio, helio-4 y
litio-7) y la radiacién cdsmica de
microondas. Cada uno de estos fésiles
se origina en etapas sucesivas
cronoldgicamente y responde a los
cambios que sufren los componentes
de la materia y radiacién en el
Universo entre las primeras
cienmilésimas de segundo y los
primeros cientos de miles de afios.

El fondo césmico de neutrinos
Cuando la temperatura del Universo
decrecié a menos de mil millones de
grados, el ritmo de las reacciones en las
que participaban los neutrinos
(interacciones débiles) se hizo mucho
mds lento que el ritmo de expansién del
Universo, por lo que dejaron de
interaccionar con los demds
componentes. A partir de ahi el gas de
neutrinos primordiales evoluciond
independientemente, por lo que tan
sélo ha disminuido su temperatura por
efecto de la expansién (se estima que
actualmente es de unos 2 K), sin que su
distribucién haya cambiado. La
densidad se estima en varios cientos por
centimetro cubico.

De momento, la tecnologfa de
deteccién de neutrinos, que tan
satisfactoriamente ha permitido
investigar los generados en el interior
del Sol o, incluso, los que se generaron
en la explosién de la Supernova 1987A,
no estd, sin embargo, suficientemente
desarrollada para lograr la deteccién de
los neutrinos primordiales, muchisimo
menos energéticos. Revelar su
existencia, que es una prediccién fuerte
de nuestra Cosmologfa, es un reto que
quizds algin dfa no muy lejano
podamos abordar.

La produccién de elementos ligeros
Como vimos en el primer capitulo, las
estrellas son hornos termonucleares en
los que, a partir del hidrégeno, se
sintetizan los elementos quimicos en
procesos bien conocidos. Y la
abundancia de cada especie refleja
precisamente esos procesos y la
estabilidad de los nucleos. Sin embargo,
también indicamos que hay un
problema con algunos elementos como
el D, He y Li que, por una u otra
razén, no son producidos en las estrellas
o en el medio interestelar en la cantidad
que se observa. La solucién a este
problema, y ése es otro de los éxitos del
modelo cosmoldgico esténdar, estd en el
comportamiento del Universo caliente
del que procedemos. En efecto, a
medida que el Universo se va enfriando
desde las extremas temperaturas
iniciales, hay un momento determinado



en que las condiciones son adecuadas
para que actten las reacciones
termonucleares y se fusionen ntcleos de
hidrégeno para producir helio y los
demds elementos ligeros.

Los primeros cdlculos asociados a
estas predicciones fueron realizados por
Gamow, Alpher y Bethe en los afios
cuarenta. Sus predicciones originales se
han refinado notablemente al
incorporar las tltimas medidas de
laboratorio sobre la eficiencia de las
reacciones nucleares involucradas, la
vida media del neutrén y el ndimero de
familias de neutrinos. Los resultados no
han cambiado esencialmente las
predicciones sobre la sintesis de
elementos que pudo haber tenido lugar
en los tres primeros minutos del
Universo, cuando aquellas condiciones
necesarias se alcanzaron. La densidad de
nucleones en el Universo es el tnico
pardmetro del que depende esta
produccién ahora que sabemos, por
experimentos en el CERN, que el
ndmero de familias de neutrinos es tres
y que la incertidumbre sobre la vida
media del neutrdn es tan pequefia que

resulta poco relevante al calcular la
produccién de He-4. Esas predicciones,
en funcién de la densidad baridnica, el
tnico pardmetro libre en los cdlculos, se
presentan en la figura 4.5.

;Qué dicen las medidas
astrondmicas al respecto? ;Cémo se
puede medir la composicién quimica de
la materia que emergié de esos procesos?
Obviamente el problema potencial es la
contaminacion de esos valores
primordiales por los procesos que
sabemos que ocurren en las estrellas y
que van variando la composicién
quimica de esos sistemas. De modo que,
para minimizar esos efectos, hay que
identificar objetos muy antiguos, cuyas
caracterfsticas permitan suponer que o no
han sido alterados en su composicién
quimica original, o que el cambio ha sido
minimo, o que podemos determinar esas
contribuciones locales. Después, se ha de
buscar la huella de los elementos
quimicos en los que estamos interesados
en el espectro de la radiacién que emiten.

Las medidas de las abundancias de
esos elementos son delicadas tanto
técnicamente como por la

Hy=65 km/s/Mpc
[E R III.I.‘
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Figura 4.5. Predicciones cosmologicas de las
abundancias de elementos ligeros y datos de
observacién. En ordenadas se indican las
abundancias de 4He, D, 3He y “Li relativas a
nucleos de hidrégeno (en fraccion de masa). En
el eje horizontal inferior se indica el parametro
de densidad bariénica que corresponde a cada
caso, normalizada con el pardmetro h =
HO0/100. Las curvas predichas para el 4He
asumen una vida media del neutron de 10,6
minutos y tres familias de neutrinos. La franja
vertical muestra la zona de concordancia de
todas las medidas obtenidas, siendo la mas
oscura la de mayor probabilidad. Se constata
inmediatamente que el valor que se obtiene de
esa comparacion para la densidad barionica es
muy bajo, sensiblemente inferior al valor
critico para un valor de la constante de Hubble
similar al que dan las medidas e inferior a las
medidas de densidad material que se obtiene
de analisis dindmicos. Lo que viene a significar
que sélo una pequena fraccion de la materia
del Universo es de naturaleza baridnica.
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contaminacién de la que hablamos. En
cuanto al helio-4, se ha hecho un gran
esfuerzo para medirlo en galaxias en las
que los elementos més pesados, llamados
genéricamente metales en Astrofisica,
son muy poco abundantes. La idea
subyacente es que esa baja metalicidad se
deberfa a que son sistemas quimicamente
jovenes y, por lo tanto, sin
contaminacién apreciable por su propia
evolucién. Las incertidumbres sobre la
evolucién de esos objetos permanece sin
embargo y lo que ha podido obtenerse es
un valor con una cierta dispersién, como
se representa en la citada figura 4.5.

Para los demds elementos, la
situacién no es muy diferente,
precisamente por la posibilidad de que
ocurran procesos de formacién o
destruccidn que alteren sensiblemente
sus valores primordiales. Mencién
especial merece el caso del Litio-7,
puesto que la prediccién es bivaluada.
En cualquier caso, las abundancias que
se derivan de todas estas observaciones
encajan dentro de las predicciones del
modelo estdndar. Como corolario no
menos importante, y a pesar de esas
incertidumbres, permiten también
acotar el valor de la densidad de materia
baridnica, que resulta ser unas veinte
veces menor que la densidad critica y
varias veces menor que la densidad total
obtenida por métodos dindmicos o
usando el efecto lente gravitatoria. Una
vez mds, y por un camino radicalmente
diferente, se impone la conclusién de
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que la mayor parte de la materia del
Universo es materia oscura, de
naturaleza no-baridnica.

La radiacién césmica de fondo
Durante todo el tiempo en que el
comportamiento del Universo estaba
dominado por la radiacidn, la materia
se encontraba en equilibrio
termodindmico con ella. Cuando la
temperatura del Universo bajé hasta
unos 3.000 K (que corresponde a unos
380.000 afios tras el Big-Bang), las
reacciones necesarias para mantener el
equilibrio ya no eran capaces de
mantener el ritmo adecuado, por lo que
la materia y la radiacién comenzaron a
separarse. La atraccién coulombiana
entre protones y electrones empieza a
imponerse a la agitacién térmica y se
produce la recombinacién, proceso que
denota la formacién masiva de 4tomos
de hidrdégeno por captura de los
electrones que quedan atrapados en
6rbitas alrededor de los protones. La
materia del Universo pasa a un estado
eléctricamente neutro, cuya principal
componente (baridnica) son esos
dtomos de hidrégeno. Como
consecuencia del proceso de
recombinacidn, los electrones ya no
pueden afectar a los fotones, que ahora
pueden moverse sin ser apenas
atenuados o desviados: desde ese
momento, el Universo se hizo
transparente a esa radiacion que siguié
su evolucién de manera independiente.

En cuanto a la materia, observamos
hoy cudl fue su destino: formar
estrellas, galaxias y aglomerados,
distribuirse en el medio intergaldctico,
configurar el Universo que nos van
mostrando los telescopios y que los
andlisis dindmicos nos revelan. ;Y qué
fue de aquella radiacién?

Dada la rapidez de los procesos de
desacoplo y recombinacién, esa
radiacién emergié conservando su
espectro de cuerpo negro. Desde
entonces se ha ido enfriando
progresivamente conservando, y éste es
un aspecto clave, su espectro
planckiano. La razén es que, en el caso
de expansién que contempla el modelo
cosmoldgico estdndar, la temperatura
de esa radiacién cambia solamente en
funcidn de la época, es decir, del valor
del desplazamiento hacia el rojo, de
manera simple: T, = T, (1+z). De
modo que hoy sigue manteniendo el
cardcter de radiacién de cuerpo negro,
a muy baja temperatura.

Las primeras predicciones sobre la
existencia de esa radiacién y su
temperatura actual fueron hechas por
Gamow y colaboradores. Ya en los afios
sesenta del siglo XX, mientras en
Princeton un grupo de cientificos
estaba ultimando la preparacién de
instrumentos especificos para medir esa
radiacién, Penzias y Wilson, que
trabajaban para la compaiia Bell
Telephone tratando de caracterizar el
comportamiento de una antena, se



encontraron con un extrafio ruido que
no lograban reducir y que resultd ser la
radiacién cdsmica de microondas. Desde
entonces se han hecho muchas medidas
y se ha caracterizado exhaustivamente.
En la figura 4.6 mostramos el espectro
de esa radiacién medido con precisidon
extraordinaria por el satélite COBE en
los afios noventa.

Esa radiacién de fondo corresponde
a un cuerpo negro perfecto a la
temperatura de 2,73 K. Basta ese dato
para caracterizar las propiedades
intrinsecas de la radiacién. En
particular, eso significa que hay en el
Universo actual unos 400 fotones por
centimetro ctibico, cuyo origen hay que
buscarlo en los procesos que ocurrieron
cuando el Universo era un plasma
caliente y denso. Pero no se agota ahi la
informacién que esa radiacién contiene.

Una constatacién inmediata de las
observaciones, como ya hemos
comentado antes, es la distribucién en
aglomerados y grandes estructuras que
presenta la materia. Estas grandes
irregularidades en la distribucién de
materia, que han ido formdndose por el
juego de las fuerzas gravitatorias, tienen
que haber tenido su correlato en etapas
anteriores del Universo, incluidas las
mds tempranas. De otra forma no
podrian haberse generado. De modo
que la radiacién, que estuvo en
equilibrio con la materia en esas etapas
anteriores del Universo, deberfa mostrar
también la huella de esas irregularidades

primordiales en la materia, y de manera
correspondiente en cuanto a la
amplitud de las mismas. En otras
palabras, el andlisis de la variacién
espacial de la intensidad de la radiacién
de fondo deberfa poner de manifiesto

irregularidades compatibles con las que
puede suponerse que presentaba la
distribucién de materia cuando ambas

estaban en equilibrio.
Ya desde los primeros afios setenta
del siglo XX, se disefiaron instrumentos

Figura 4.6. Distribucion espectral de
energia del fondo césmico de microondas
medido por el satélite COBE. Las
distorsiones estan por debajo de 1,5x10-5
para cualquier frecuencia.

y experimentos para medirlas, pero sin
los resultados esperados. Lo que causé
no poca sorpresa, puesto que la
sensibilidad instrumental era suficiente
para medir las irregularidades que se
prevefan. En efecto, dado que se
aceptaba entonces que toda la materia
era baridnica, las fluctuaciones
primordiales de la materia podian
calcularse a partir de las fluctuaciones
de densidad que observamos en el
mundo de las galaxias, rehaciendo el
proceso de crecimiento hacia atrds. La
radiacién de fondo deberfa mostrar el
mismo nivel de fluctuaciones, que
resultaba ser del orden de una parte en
mil. Pero no se encontraron. O, por
mejor expresarlo, se encontraron pero
con la distribucién que corresponde al
dipolo creado por el movimiento del
observador respecto a la radiacién de
fondo. Una vez tenida en cuenta ésta,
las cotas superiores que se establecieron
eran muy inferiores a aquellos valores
esperados.
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Este resultado se reconsiderd desde
entonces como un indicio de la
existencia de materia oscura,
no-baridnica, cuyo comportamiento
diferenciado del de la materia bariénica
pudiese explicar esas discrepancias entre
los esperado y lo medido.

El primer experimento que midié la
intensidad de esas irregularidades en la
radiacién césmica de fondo fue COBE.
En primer lugar, los datos reflejaban
que la intensidad de esta radiacion
(medida por su temperatura) era mayor
que el promedio en una cierta regién de
la béveda celeste e inferior al promedio
en otra. La amplitud de esta variacién
a gran escala, que corresponde a la
anisotropia dipolar que acabamos de
mencionar, es tan sélo de unas 3
milésimas de grado, y refleja
esencialmente el movimiento de nuestra
Galaxia en el medio intergaldctico.
Anisotropfa que no es de origen
cosmoldgico, sino local, y que habia
sido ya determinada por los primeros
experimentos que se hicieron a partir de
los afios setenta del siglo XX. La gran
novedad que aportan los datos de
COBE es la deteccién de anisotropias
de origen cosmoldgico en el fondo
césmico de microondas, a menores
escalas angulares, con un nivel
aproximado de una parte en cien mil
(figura 4.7). Este descubrimiento fue
pronto corroborado por experimentos
desde tierra y, hoy dia, no hay duda de
que las fluctuaciones espaciales de la
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temperatura del fondo césmico de
microondas detectadas por estos
experimentos a escalas espaciales de 5 a
8 grados tienen un origen cosmoldgico
que nos transporta a etapas muy
primitivas del Universo. El experimento
de Tenerife sobre el fondo de
microondas, tras confirmar el resultado
de COBE, localizé las primeras huellas
cosmoldgicas (directas, no estadisticas)
a principios de 1994.

Aqui se impone un pequefo inciso.
Hemos dicho que las fluctuaciones que
se esperarfan en la radiacién césmica de
fondo para que correspondiesen a las
irregularidades en la densidad de la
materia baridnica serfan unas 100 veces
superiores a las que se observan. ;Cémo
es entonces posible que se puedan
explicar los contrastes de densidad que
se observan en el mundo de las galaxias?
El papel de la materia oscura es, como
hemos apuntado, esencial y, de hecho,
constituyd un argumento mayor
mientras atn no se disponfa de datos
directos. El razonamiento es
relativamente simple. La mayor parte
de la materia es de naturaleza no-
baridnica y, por tanto, tiene otras
condiciones de equilibrio con la
radiacién. Si esa materia oscura se
desacoplé de la radiacién antes que la
bariénica, en un momento en que las
fluctuaciones habfan crecido poco,
las irregularidades que dejaron eran
correspondientemente pequefias. Una
vez desacoplada, las fluctuaciones de

materia oscura continuaron creciendo
y ésta fue aglomerdndose y formando
sistemas cada vez mds densos; pero este
comportamiento ya no podia alterar la
radiacién, puesto que ya eran
independientes. Mientras, la materia
bariénica siguié en equilibrio con la
radiacién, sin que se produjesen
mayores irregularidades. Cuando éstas
se separaron, la radiacién mantenfa las
pequefias fluctuaciones que
corresponden a la época en que estaba
en equilibrio con la materia oscura,
mientras que la materia baridnica fue
acumuldndose rdpidamente en las zonas
de atraccién creadas por la materia
oscura tras su propio desacoplo. De
modo que las fluctuaciones de la parte
baridnica crecieron muy deprisa,
incluso mds de lo que lo habfan hecho
las de la materia oscura, debido a que
los bariones estdn sujetos a procesos
disipativos. De ese modo se puede
entender que las fluctuaciones en la
radiacién de fondo sean pequefias y los
contrastes de densidad en la materia
bariénica, muy grandes.

Volviendo a las propiedades de la
radiacién césmica de fondo, COBE
mostrd el camino para profundizar en
el conocimiento de sus fluctuaciones
y para extraer la informacién que
contiene. Ese primer experimento trafa
informacién sobre escalas espaciales
grandes (varios grados). Los pasos
siguientes tenfan que dirigirse, ademds
de a mejorar la sensibilidad, a sondear



escalas cada vez menores. A partir de la
segunda mitad de los afios noventa, se
pusieron en marcha varios experimentos
a bordo de globos estratosféricos como
BOOMERANG y MAXIMA, que han
mostrado que la amplitud de las
fluctuaciones presenta, efectivamente,
una fuerte modulacién dependiendo de
la escala angular de la observacién —en
perfecta consonancia con las
predicciones de algunas teorfas de
formacién de estructura en el
Universo— y alcanza un mdximo a
escalas angulares de 1 grado. En el afio
2003, el satélite WMAP (Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe, de NASA)
hacfa puablicas medidas de alta precisién
de los dos primeros picos en el espectro
de potencias angulares de las
fluctuaciones del fondo césmico de
microondas y de la funcién de
correlacién entre temperaturas y
polarizacién de la radiacién. Las mds
recientes observaciones de los
experimentos interferométricos VSA
(en Tenerife), CBl y
BOOMERANGO03 ponen también de

manifiesto la existencia de un tercer

pico acstico en el espectro de
potencias. Los resultados del andlisis de
los datos se muestran en la figura 4.8.
Datos como los que mostramos en
la figura encierran informacién sobre
las principales caracteristicas del
Universo. La posicién y amplitud de los
picos acusticos es sensible a la densidad
total de energfa y materia y a cada una
de las componentes materiales (materia
oscura, baridnica, neutrinos) y al
término de constante cosmoldgica. En
particular, la posicién del primer pico
permite determinar la densidad total.
Dentro de las incertidumbres de la
medida, el valor que se encuentra es
Q,, + Q4 = 1. Comparando este
resultado con la ecuacién que dimos
antes, que describe la estructura global
del Universo, llegamos a la conclusién
que , = 0, 6 lo que es equivalente,
k = 0. Esto significa que las secciones
espaciales del espacio-tiempo son
planas. También significa que la
densidad correspondiente es la critica,
equivalente a 0,9x10"* g/cm’. La
densidad de materia baridnica coincide,
dentro de las incertidumbres, con la

DMR 53 GHz Maps

T=2728K

AT = 3.353 mK

AT = 18 uK

Figura 4.7. Mapas del fondo césmico de
microondas. El superior muestra la
uniformidad. Estos mapas muestran la
uniformidad de dicho fondo en primera
aproximacion. En el mapa del medio se
muestra la componente dipolar de la
distribucion de irregularidades. Esta
componente revela el movimiento del
observador. En el inferior se muestran las
fluctuaciones intrinsecas y la emision del
plano de nuestra Galaxia. Como se indica,
la intensidad de esas fluctuaciones es de 18
millonésimas de grado.
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Figura 4.8. Espectro de potencias de las

fluctuaciones del fondo césmico de

microondas medido por varios obtenida del andlisis de la nidcleo-
experimentos: WMAP, VSA (mostrado en
dos agrupamientos de datos), CBI y ACBAR.
Se puede apreciar los tres primeros picos elementos ligerOS- Se deduce que la

en el espectro de potencias, resultado de componente de materia oscura es

sintesis primordial y las abundancias de

OSfZI|aCIO.r‘IES acustlca.s en el plasma - aproximadamente unas cinco veces
primordial. La amplitud, anchura y posicion

de estos picos permite restringir un . .
elevado namero de parametros espaciales, Planck en particular, van a

cosmolégicos. aportar datos de superior calidad y

superior a ésta. Las préximas misiones

precisidn, a escalas angulares todavia
menores, que, sin duda, permitirdn
avanzar significativamente en el
conocimiento del Universo temprano.
Por otro lado, esos picos en las
fluctuaciones de la radiacién de fondo
deben tener su correlato en la
distribucién de la materia baridnica, las
galaxias, a la escala correspondiente al
cambio de tamafio del Universo desde
que se desacoplé de la radiacién hasta
hoy. El pico en la distribucién de
galaxias a escala de unos 140 Mpc, al
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que aludfamos en el capitulo anterior
(ver figura 3.14), corresponde
precisamente a la escala proporcionada
por el primer pico en el espectro de
potencias de las fluctuaciones de la
radiacién de fondo.

El problema cosmoldgico queda asi
acotado. Este modelo con k = 0 tiene la
notable propiedad, como ya dijimos,
que la condicién Q + Q4 =1 se
mantiene a lo largo de toda su
evolucidn, desde las épocas mds
tempranas hasta las més alejadas en el
futuro. De modo que de esa simple
relacién se puede ya conjeturar cémo se
comporta el Universo, globalmente,

a lo largo de su evolucidn. Asi, en las
etapas mds tempranas, el término de
constante cosmoldgica es despreciable y
la radiacién domina completamente ese
comportamiento. Desde el Big-Bang, la
expansion fue decelerdndose hasta el
momento en que el término de la
constante cosmoldgica comenzd a tener
importancia. También se va enfriando
y la radiacién comienza a perder su
preponderancia, pasando la materia a
gobernar, junto con la constante
cosmoldgica, el comportamiento global
del Universo. Finalmente, hay un
momento en que el término dominante
es el de la constante cosmoldgica. Segin
los datos que se desprenden tanto del
andlisis de la radiacién de fondo como
de la ley de Hubble, esa fase ya
comenzd, de modo que en la época
actual la expansién se acelera por



influencia de esa constante
cosmoldgica. Las ecuaciones del modelo
nos dicen que esa tendencia ya no
puede alterarse, de modo que la
expansion continuard acelerdndose
indefinidamente. En ese sentido, por
analogfa con la fase de inflacién
temprana que ahora describiremos, se
puede decir que hemos entrado en la
fase de inflacién inevitable y definitiva.

4.4.2. El Universo primitivo. La etapa
de inflacién

El esquema que hemos ido presentando
tiene algunas dificultades de fondo que
se han ido planteando con el tiempo y
que demandan soluciones que, aunque
mucho se ha avanzado, todavia no se
han logrado. El problema central es
precisamente el de las condiciones
iniciales, el punto de partida de este
Universo.

Como ya planted Weyl en los afios
veinte del siglo pasado, la tnica
posibilidad de que las diferentes partes
de un Universo evolutivo, como el que
estamos considerando, hayan estado en
contacto fisico en el pasado es que
tengan un origen comdn. Ese origen
comun es lo que después fue bautizado
por Hoyle como Big-Bang. Este
planteamiento es un simple postulado o
principio (que durante algunos afios se
conocié como principio de Weyl), que
no soluciona el problema fisico antes
mencionado.

Planteado en términos algo
diferentes, el problema es el siguiente:
dadas las propiedades generales del
modelo, dos zonas cualesquiera
del Universo que hoy observamos, se
encontraban en horizontes disjuntos,
es decir, sin posibilidad de contacto
causal, en alglin momento anterior.
Entonces ;cémo es posible que cuando
medimos una propiedad del Universo
en esas dos regiones, por ejemplo la
temperatura de la radiacién de fondo,
encontremos el mismo valor? ;Cémo
conoce una region el valor en las otras
regiones? El tamafio del horizonte
cuando la radiacién de fondo comenzé
su evolucién independiente equivale a
unos 2 grados en el Universo actual. Si
medimos T en dos zonas separadas por
mds de dos grados, los valores tendrian
que ser totalmente independientes. Pero
no lo son. Es mds, dos regiones con
horizontes disjuntos en algiin momento
siempre estuvieron en horizontes
disjuntos en el pasado, puesto que el
tamafio del horizonte aumenta mds
deprisa que el tamafio del Universo.
Dos sistemas no relacionados
causalmente en un momento dado
siempre estuvieron causalmente
desconectados. ;Cémo es entonces
posible que encontremos el mismo
valor de T (o cualquier otra propiedad
global) cualquiera que sea la regién del
cielo en que la midamos?

La idea de la inflacidn fue

introducida para resolver, entre otros, el

problema del horizonte. La idea es
relativamente simple, aunque su
implementacién sea complicada. Se
trata de explorar la posibilidad de que el
Universo, en sus primeras etapas
evolutivas, haya pasado por una fase en
que su tamafio haya aumentado mds
deprisa que el del horizonte. De ahi el
nombre de inflacién. La causa de esta
hiper-expansion serfa la evolucién de
un cierto campo material, cuya
existencia y propiedades son por el
momento hipotéticas. La violenta
expansién que cambiarfa el tamafio del
Universo exponencialmente en el
pequenisimo intervalo de tiempo que
va entre 10-43y 10-30 segundos después
de la singularidad inicial habrfa
producido el contacto causal de todas
las regiones del Universo hasta entonces
desconectadas, y uniformizado las
propiedades.

La idea de la inflacién ha motivado
una importante cantidad de trabajos
que exploran diferentes formulaciones
en busca de la m4s adecuada. Los
resultados son, en cierto modo,
satisfactorios, aunque todavia no se ha
encontrado la que resuelva todos los
problemas, en gran medida porque no
pueden ser sino planteamientos
heurfsticos mientras no se tenga una
teorfa de la gravedad cudntica. Pero estd
claro que la idea permite plantear un
contexto fisico en el que los problemas
ligados con las condiciones iniciales
puedan encontrar una explicacién.
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Ademds, el planteamiento de la
inflacién permite también abordar el

problema del origen de las fluctuaciones
que después dieron lugar a las galaxias y
estructuras. Hasta ahora hemos hablado

de ellas sin preocuparnos por su origen.
La inflacién permite plantear una
respuesta. En efecto, el campo material
responsable de la inflacién estd, por su
naturaleza cudntica, sujeto a
fluctuaciones intrinsecas. Esas
fluctuaciones serfan las semillas de las
galaxias que anddbamos buscando.

Se ha podido calcular, bajo ciertas
hipétesis, algunas de las caracteristicas
de esas fluctuaciones. El espectro que se
predice es plano (es decir, no se
privilegia ninguna escala), que es lo que
los andlisis de la radiacién césmica de
fondo permiten concluir. En cuanto a
las amplitudes, aunque pueden
predecirse con el valor apropiado,
requieren sin embargo de ajustes finos
no totalmente satisfactorios.

El cuadro general que emerge del
estudio del Universo temprano,
incluyendo la inflacién, es de armonfa.
Se puede comprender el origen de la
homogeneidad e isotropia a gran escala,
pero también el origen de las
fluctuaciones a partir de las que se han
generado las estructuras que
observamos. Se puede comprender el
origen y propiedades de la radiacién de
fondo y las abundancias de los
elementos ligeros, D, He, Li. Y se
puede concluir que el Universo es del
tipo k = 0, y que la constante
cosmoldgica ha empezado ya a dominar
la expansidn, acelerdndola para siempre.
Pero no sin costo en hipdtesis, que
vamos a discutir a continuacién.



4.4.3. El Universo acelerado. De la
constante cosmoldgica a la energia
oscura

Entre las grandes novedades que el
avance de la Cosmologfa en los tltimos
15 afios nos ha aportado estd, sin duda,
el que actualmente, la expansion del
Universo es acelerada. Dado el cardcter
atractivo de las fuerzas gravitatorias que,
en consecuencia, tienden a frenar esa
expansion, tan sdlo el término de
constante cosmoldgica puede causar tal
aceleracién y, como hemos dicho, sélo
a partir de un cierto momento en la
evolucién del Universo.

Los valores que se obtienen para el
término tanto del andlisis de la relacién de
Hubble como del andlisis de la radiacién
césmica de fondo son coincidentes dentro
de los errores de medida y lo fijan en 0,7
aproximadamente. Hay que sefalar
también que, dado que k = 0, el valor que
corresponde a . es 0,3, de acuerdo con
lo que se deduce de la dindmica de los
ctimulos de galaxias.

Esos pardmetros determinan un
modelo de Universo en el que el ritmo

de expansién no es mondtono. A una

fase inicial de desaceleracién, debido al
efecto contrario de la atraccién
gravitatoria, sigue una fase en que la
expansidn se acelera indefinidamente.
Aceleracién cuya causa hay que
buscarla en la constante cosmoldgica o,
en términos mds generales, en la
energfa oscura. Dado que, siempre
dentro del modelo estdndar, la
transicién entre la fase de
desaceleracién y la de aceleracién

ya habrfa ocurrido, estarfamos ya en
esa fase de expansién cada vez mds
rdpida que se asemeja a una nueva
inflacién, final.

Hasta ahora venimos hablando de la
constante cosmoldgica. En nuestras
consideraciones asf la hemos usado y, en
efecto, puede causar los efectos que se
estdn observando. En la teorfa de
Einstein aparece como una constante de
integracién, sin que haya ninguna
indicacién sobre su posible valor, ni
siquiera sobre si es positiva o negativa.
Por otro lado, desde el punto de vista
observacional, tan sélo en el dominio
de la Cosmologfa puede ser
discernible.

La constante cosmoldgica ha sido
también considerada desde otro punto
de vista. El término se puede separar
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del resto del tensor geométrico y
afiadirlo al segundo miembro, como

si se tratase de una contribucién
energético-material mds. Si ahora
consideramos el caso en que no hay
mds aportaciones al tensor materia-
energfa que la de la constante
cosmoldgica, podria considerarse que A
corresponde a la densidad de energia del
vacio. Esta idea es la que motiva el
cambio de denominacién a energia
oscura. Analizada en términos de un
fluido, corresponderfa al caso en que la
ecuacién de estado es p o -1, es decir,
una tension en lugar de una presion.
De ahf que su efecto gravitatorio sea
contrario al de atraccién de la materia-

energfa ordinaria. El efecto de la energfa

oscura es el de una repulsién.
De ahf que sea capaz de acelerar la
expansion.

Por otro lado, para que haya una
aceleracién basta con que haya una
componente que se comporte como
una tension, de modo que la ecuacién
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de estado anterior puede generalizarse
para tomar la forma p o wr, en donde
el coeficiente w puede tomar un valor
entre 0 (caso A = 0) y -1 (corresponde
al de la constante cosmolégica). Esa
relacién anterior se conoce como
ecuacion de estado del Universo y
constituye uno de los objetivos
principales de los esfuerzos
observacionales que se estdn
planificando, y de los tedricos.

En efecto, también en el campo de
la Fisica Tedrica plantea la constante
cosmolégica problemas formidables.
Considerada como energfa del vacio, su
valor deberfa poder fijarse por
argumentos relativamente directos sobre
los campos materiales y su contribucién
a la misma. Pero el valor minimo que
de esa forma se puede encontrar para
esa densidad es extraordinariamente
superior, nada menos que 120 érdenes
de magnitud, al valor mdximo que las
observaciones astrofisicas mds bdsicas
permiten. Se comprende que ya al final

de los afios ochenta, ante tal situacién,
Weinberg escribiera que es el
problema mds grave de la Fisica.

Y se comprende también que la
revista Science, como ya dijimos, lo
proclamase como el primer problema
de la Ciencia.

Siempre se ha considerado el
Universo como un inmenso,
insuperable, laboratorio, aunque no
pocas veces no pasase de ser un
planteamiento algo retérico. Hoy, a
principios del siglo XXI, la Astrofisica
y la Cosmologfa lo han revelado como
el tnico laboratorio en donde los
componentes bdsicos puedan revelarse
y ser ponderados y analizados. Sujetas
a las condiciones y a las precauciones
propias de una ciencia observacional
como son aquéllas, su progreso nos ha
mostrado que lo que vemos por su luz
y entendemos con nuestras teorfas
no serfa, a dfa de hoy, sino una
infima parte de lo que conforma el
Universo.



Si no se espera, no se encontrard lo inesperado;

puesto que lo inesperado es dificil y arduo.
Hericlito

Lo que acabamos de relatar nos lleva a concluir que el Universo se expande

con un ritmo que hoy es, dentro de los errores de medida, de 71 km/s/Mpc.
Que esta expansién comenzé hace unos 14 mil millones de afios, que generd
fluctuaciones que fueron creciendo hasta formar las galaxias y aglomerados

que hoy vemos. También nos dice que la radiacién de fondo que observamos

a 2,73 Kees el residuo f6sil de la radiacidén que existié en el pasado cuando la
materia y la radiacién estaban adn en equilibrio. Y que las abundancias que
medimos de algunos elementos como D, He y Li son también la prueba del
pasado caliente y denso del Universo que pudo formarlos cuando las condiciones
eran apropiadas.

Este modelo nos dice que el Universo tiene una historia y que las galaxias mds
lejanas estdn, en términos generales, en fases evolutivas anteriores a las mds
préximas; y que el grado de estructuracién de la materia que vemos en el Universo
préximo es muy superior al que debid de existir en etapas anteriores.

Una gran cantidad de datos de observacién puede hacerse encajar en ese
esquema. El modelo estd asentado (a veces se le ha denominado Modelo
Cosmoldgico de Consenso) y estarfamos en el inicio de la Cosmologfa de precisidn,
de ajustar los detalles.
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Pero ;de qué estd hecho el Universo? Hemos comenzado con las estrellas, las
galaxias y sus agregados... Materia ordinaria que participa en la produccién de luz,
principalmente a través de las reacciones termonucleares que tienen lugar en los
interiores estelares. Cierto es que si examinamos, por ejemplo, el Sistema Solar, nos
encontramos con cuerpos que no producen luz, los planetas, asteroides... Pero el
Sol representa mds del 99% de la masa total, de modo que es una buena
aproximacién decir que la masa del sistema viene dada por la de la estrella central.
Se puede pensar que haya cuerpos de masas tan inferiores a la del Sol, desde estrellas
enanas marrones a planetas similares a Jipiter, que no se alcancen en su interior las
condiciones necesarias para iniciar el proceso termonuclear. También existe gas en
diferentes fases, polvo..., pero no contribuyen entre todos esos componentes de
manera significativa a la masa total que representan las estrellas. De modo que
admitir que la masa en estrellas, la masa luminosa, no es muy inferior a la total era
un punto de partida histéricamente razonable.

No sabemos si porque, como recomendaba Her4clito, los astrénomos han estado
siempre atentos a lo inesperado o simplemente por la fuerza de los datos de
observacién, las sorpresas se han presentado de manera contundente. La primera de
ellas, firmemente apuntada desde los primeros estudios dindmicos de ctimulos de
galaxias y de galaxias individuales, es que lz materia luminosa estelar sélo representa
una pequeiia fraccion de la masa luminosa total. El andlisis de detalle de las
propiedades de los ciimulos de galaxias reveladas por su emisién en el dominio de
los rayos X prueban que, en el sentido extendido del término luminoso que aqui
utilizamos para abarcar cualquier rango del espectro electromagnético, la mayor
parte de la materia luminosa, baridnica, no estd en las estrellas, sino en forma de plasma
caliente en el medio intergaldctico de los ciimulos o, incluso, entre los citmulos.

La segunda sorpresa es que /a masa dindmica es muy superior a la masa luminosa
total. La mayor parte de la materia que existe es oscura. Como ya dijimos antes, esta
componente ha sido puesta de manifiesto por sus efectos gravitatorios y, en ese
sentido, ha sido descubierta. Es un resultado de la Astrofisica, independiente de
cualquier consideracién cosmoldgica, que se sustenta tan sélo en nuestras
concepciones sobre la gravedad. Pero ;cudl es su naturaleza? Para responder a esta
cuestién tenemos que utilizar argumentos que vienen de la Cosmologfa. En el
marco del modelo estdndar hemos visto que las abundancias de los elementos ligeros
ponen cotas a la densidad baridnica del Universo, puesto que de otra forma no se
podrian explicar los valores medidos de esas abundancias. Aun teniendo en cuenta
las incertidumbres de las medidas, la conclusién es que lz cantidad de materia
baridnica permitida por la Cosmologia es muy inferior a la masa total dindmica. La



conclusién final es, en consecuencia, que la mayor parte de la materia del Universo
es no solamente no-luminosa, sino que es de naturaleza diferente a la materia
bariénica. M4s ain, deberfa estar constituida por particulas que interaccionan muy
débilmente con las demds, salvo por la accién universal de la gravedad, lo que hace
extremadamente dificil su deteccién. No conocemos todavia qué es la materia
oscura, pero sabemos lo que no puede ser.

La dltima sorpresa, por ahora, es la constatacién que la expansién es acelerada y,
por lo tanto, existe una componente en el Universo que se comporta de forma diferente
a la de la materia y que constituye la mayor parte del contenido energético-material del
Universo. Que se trate de la constante cosmoldgica o de energfa oscura es algo que
tendrd que dilucidarse con nuevos datos y elaboraciones tedricas. Pero, como
decfamos antes para la materia oscura, puede decirse que ya ha sido descubierta por
sus efectos (anti) gravitatorios.

En términos cuantitativos, la situacién que nos presentan los datos existentes es
que el balance global viene dado @, + €, = 1 (recordemos que aunque ambas
componentes varfan a lo largo del tiempo, la ecuacién es vélida para cualquier etapa
evolutiva del Universo). Con los valores hoy admitidos para los diferentes
pardmetros cosmoldgicos, incluida la constante de Hubble, la importancia relativa
de los mismos es la que damos en el cuadro resumen final.

La composicién y naturaleza de la materia y energfa oscuras es uno de los
desafios mds importantes con que se enfrenta no sélo la moderna Cosmologfa sino
la Fisica. Las particulas que podrfan constituir la materia oscura son objeto de
busqueda directa desde hace ya algunos afios con experimentos sofisticados y,
gracias a las técnicas de deteccién, con observaciones de los rayos y que se
producirfan en el proceso de aniquilacién de las mismas. Las teorfas, por su parte,
intentan poner cotas a las propiedades que podrian tener esas particulas para
orientar los experimentos.

En cuanto a la energfa oscura, dado que sus efectos son sélo apreciables en el
dominio cosmoldgico, determinar su naturaleza, establecer si se trata de una
constante o de una nueva componente del Universo exigen un esfuerzo de tal
calibre que sélo serd abordable en el marco de grandes colaboraciones, que ataquen
el problema desde diferentes perspectivas y con métodos diferentes, que pongan en
comin medios poderosos de observacién, capacidad de andlisis de datos y
flexibilidad tedrica para poder interpretarlos. Aqui casi s6lo cabe esperar lo
inesperado.

El problema de la energfa oscura plantea un reto formidable a la Fisica. Como
ya dijimos, la Fisica de particulas no ha podido explicar cémo el valor que hoy
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observamos de la constante cosmoldgica es tan pequeio (mds de 120 Srdenes de
magnitud) con respecto a sus predicciones mds bdsicas. Nadie descarta en este
momento que el avance en la caracterizacién empirica del problema pueda forzar
cambios drdsticos en alguna de nuestras concepciones tedricas, particularmente en el
dominio de la gravedad, como se dice en el citado informe sobre la energfa oscura y
como se reconoce en todos los dmbitos cientificos.

QA = 0,73. La energia oscura, de naturaleza desconocida, domina la
evolucion del Universo a partir de cierto momento, por el que el
Universo ya habria pasado. La expansion se acelerara
indefinidamente en el futuro

Qm = 0,27. La materia-radiacién dominé en el pasado, pero ya no es el
caso. En el futuro su importancia ira decreciendo
paulatinamente. Este término tiene varias componentes:

Qm~ 0,06. La componente baridnica es minoritaria. Tiene a
su vez dos componentes,

€, ~0,012. Contenida en las estrellas
Qm ~ 0,048. En forma de plasma en los cimulos de galaxias

Qm ~ 0,21. Es la materia oscura, el mayor contribuyente a
Q. cuya naturaleza es hoy desconocida

110






Q) OND A DN

Nuestra principal guia para conocer el Universo es el andlisis de la luz
que nos llega de los astros, pero lo visible nos ha llevado
rapidamente, con los avances de los Ultimos afnos, hacia aquello que
no vemos, la materia que sabemos que existe por su efecto en los
movimientos de los cuerpos que forman parte del mismo sistema.

Su naturaleza es diferente a la que constituyen las estrellas, los planetas
0 a nosotros mismos: es la Materia Oscura.

La estructura basica del Universo se ha ido determinando
paulatinamente, usando fuentes cada vez mas lejanas y que permiten
una mejor separacion entre las predicciones de los diferentes modelos.
Con la capacidad de medidas cada vez mas precisas ha llegado una
gran sorpresa: la expansion del Universo es acelerada. Dado que la
presencia de materia y energia, cualquiera que sea su naturaleza, sélo
puede frenar la expansion por sus efectos gravitatorios..., se deduce
que debe haber un nuevo componente que sea responsable de esa
aceleracion de la expansion.

Para explicar este nuevo componente, Einstein incluyé entre sus
teorias la lamada Constante Cosmoldgica, que no tuvo buena prensa
al principio, pero que nunca desapareci6 de la escena cosmoldgica.

Su estatus como ingrediente necesario para comprender la expansion
acelerada es relativamente reciente, y con la novedad de que su
concepcion se ha ensanchado para abarcar la posibilidad de que se trate
de una entidad fisica, totalmente desconocida por el momento y que
evoluciona con el tiempo. Estamos hablando de la Energia Oscura.

Claroscuro
del Universo

MARIANO MOLES VILLAMATE
COORDINADOR

MARIANO MOLES VILLAMATE cooroinanor ® Claroscuro del Universo

ISBN: 978-84-00-08536-0

|
08536J‘ ¥

csic

ANO
CIENCIA )

CSIC




<<
  /ASCII85EncodePages false
  /AllowTransparency false
  /AutoPositionEPSFiles true
  /AutoRotatePages /All
  /Binding /Left
  /CalGrayProfile (Dot Gain 20%)
  /CalRGBProfile (sRGB IEC61966-2.1)
  /CalCMYKProfile (U.S. Web Coated \050SWOP\051 v2)
  /sRGBProfile (sRGB IEC61966-2.1)
  /CannotEmbedFontPolicy /Warning
  /CompatibilityLevel 1.4
  /CompressObjects /Tags
  /CompressPages true
  /ConvertImagesToIndexed true
  /PassThroughJPEGImages true
  /CreateJDFFile false
  /CreateJobTicket false
  /DefaultRenderingIntent /Default
  /DetectBlends true
  /DetectCurves 0.0000
  /ColorConversionStrategy /LeaveColorUnchanged
  /DoThumbnails false
  /EmbedAllFonts true
  /EmbedOpenType false
  /ParseICCProfilesInComments true
  /EmbedJobOptions true
  /DSCReportingLevel 0
  /EmitDSCWarnings false
  /EndPage -1
  /ImageMemory 1048576
  /LockDistillerParams false
  /MaxSubsetPct 100
  /Optimize true
  /OPM 1
  /ParseDSCComments true
  /ParseDSCCommentsForDocInfo true
  /PreserveCopyPage true
  /PreserveDICMYKValues true
  /PreserveEPSInfo true
  /PreserveFlatness true
  /PreserveHalftoneInfo false
  /PreserveOPIComments false
  /PreserveOverprintSettings true
  /StartPage 1
  /SubsetFonts true
  /TransferFunctionInfo /Apply
  /UCRandBGInfo /Preserve
  /UsePrologue false
  /ColorSettingsFile ()
  /AlwaysEmbed [ true
  ]
  /NeverEmbed [ true
  ]
  /AntiAliasColorImages false
  /CropColorImages true
  /ColorImageMinResolution 300
  /ColorImageMinResolutionPolicy /OK
  /DownsampleColorImages true
  /ColorImageDownsampleType /Bicubic
  /ColorImageResolution 300
  /ColorImageDepth -1
  /ColorImageMinDownsampleDepth 1
  /ColorImageDownsampleThreshold 1.50000
  /EncodeColorImages true
  /ColorImageFilter /DCTEncode
  /AutoFilterColorImages true
  /ColorImageAutoFilterStrategy /JPEG
  /ColorACSImageDict <<
    /QFactor 0.15
    /HSamples [1 1 1 1] /VSamples [1 1 1 1]
  >>
  /ColorImageDict <<
    /QFactor 0.15
    /HSamples [1 1 1 1] /VSamples [1 1 1 1]
  >>
  /JPEG2000ColorACSImageDict <<
    /TileWidth 256
    /TileHeight 256
    /Quality 30
  >>
  /JPEG2000ColorImageDict <<
    /TileWidth 256
    /TileHeight 256
    /Quality 30
  >>
  /AntiAliasGrayImages false
  /CropGrayImages true
  /GrayImageMinResolution 300
  /GrayImageMinResolutionPolicy /OK
  /DownsampleGrayImages true
  /GrayImageDownsampleType /Bicubic
  /GrayImageResolution 300
  /GrayImageDepth -1
  /GrayImageMinDownsampleDepth 2
  /GrayImageDownsampleThreshold 1.50000
  /EncodeGrayImages true
  /GrayImageFilter /DCTEncode
  /AutoFilterGrayImages true
  /GrayImageAutoFilterStrategy /JPEG
  /GrayACSImageDict <<
    /QFactor 0.15
    /HSamples [1 1 1 1] /VSamples [1 1 1 1]
  >>
  /GrayImageDict <<
    /QFactor 0.15
    /HSamples [1 1 1 1] /VSamples [1 1 1 1]
  >>
  /JPEG2000GrayACSImageDict <<
    /TileWidth 256
    /TileHeight 256
    /Quality 30
  >>
  /JPEG2000GrayImageDict <<
    /TileWidth 256
    /TileHeight 256
    /Quality 30
  >>
  /AntiAliasMonoImages false
  /CropMonoImages true
  /MonoImageMinResolution 1200
  /MonoImageMinResolutionPolicy /OK
  /DownsampleMonoImages true
  /MonoImageDownsampleType /Bicubic
  /MonoImageResolution 1200
  /MonoImageDepth -1
  /MonoImageDownsampleThreshold 1.50000
  /EncodeMonoImages true
  /MonoImageFilter /CCITTFaxEncode
  /MonoImageDict <<
    /K -1
  >>
  /AllowPSXObjects false
  /CheckCompliance [
    /None
  ]
  /PDFX1aCheck false
  /PDFX3Check false
  /PDFXCompliantPDFOnly false
  /PDFXNoTrimBoxError true
  /PDFXTrimBoxToMediaBoxOffset [
    0.00000
    0.00000
    0.00000
    0.00000
  ]
  /PDFXSetBleedBoxToMediaBox true
  /PDFXBleedBoxToTrimBoxOffset [
    0.00000
    0.00000
    0.00000
    0.00000
  ]
  /PDFXOutputIntentProfile ()
  /PDFXOutputConditionIdentifier ()
  /PDFXOutputCondition ()
  /PDFXRegistryName ()
  /PDFXTrapped /False

  /Description <<
    /CHS <FEFF4f7f75288fd94e9b8bbe5b9a521b5efa7684002000500044004600206587686353ef901a8fc7684c976262535370673a548c002000700072006f006f00660065007200208fdb884c9ad88d2891cf62535370300260a853ef4ee54f7f75280020004100630072006f0062006100740020548c002000410064006f00620065002000520065006100640065007200200035002e003000204ee553ca66f49ad87248672c676562535f00521b5efa768400200050004400460020658768633002>
    /CHT <FEFF4f7f752890194e9b8a2d7f6e5efa7acb7684002000410064006f006200650020005000440046002065874ef653ef5728684c9762537088686a5f548c002000700072006f006f00660065007200204e0a73725f979ad854c18cea7684521753706548679c300260a853ef4ee54f7f75280020004100630072006f0062006100740020548c002000410064006f00620065002000520065006100640065007200200035002e003000204ee553ca66f49ad87248672c4f86958b555f5df25efa7acb76840020005000440046002065874ef63002>
    /DAN <>
    /DEU <>
    /ESP <>
    /FRA <>
    /ITA <>
    /JPN <>
    /KOR <FEFFc7740020c124c815c7440020c0acc6a9d558c5ec0020b370c2a4d06cd0d10020d504b9b0d1300020bc0f0020ad50c815ae30c5d0c11c0020ace0d488c9c8b85c0020c778c1c4d560002000410064006f0062006500200050004400460020bb38c11cb97c0020c791c131d569b2c8b2e4002e0020c774b807ac8c0020c791c131b41c00200050004400460020bb38c11cb2940020004100630072006f0062006100740020bc0f002000410064006f00620065002000520065006100640065007200200035002e00300020c774c0c1c5d0c11c0020c5f40020c2180020c788c2b5b2c8b2e4002e>
    /NLD (Gebruik deze instellingen om Adobe PDF-documenten te maken voor kwaliteitsafdrukken op desktopprinters en proofers. De gemaakte PDF-documenten kunnen worden geopend met Acrobat en Adobe Reader 5.0 en hoger.)
    /NOR <>
    /PTB <>
    /SUO <>
    /SVE <>
    /ENU (Use these settings to create Adobe PDF documents for quality printing on desktop printers and proofers.  Created PDF documents can be opened with Acrobat and Adobe Reader 5.0 and later.)
  >>
  /Namespace [
    (Adobe)
    (Common)
    (1.0)
  ]
  /OtherNamespaces [
    <<
      /AsReaderSpreads false
      /CropImagesToFrames true
      /ErrorControl /WarnAndContinue
      /FlattenerIgnoreSpreadOverrides false
      /IncludeGuidesGrids false
      /IncludeNonPrinting false
      /IncludeSlug false
      /Namespace [
        (Adobe)
        (InDesign)
        (4.0)
      ]
      /OmitPlacedBitmaps false
      /OmitPlacedEPS false
      /OmitPlacedPDF false
      /SimulateOverprint /Legacy
    >>
    <<
      /AddBleedMarks false
      /AddColorBars false
      /AddCropMarks false
      /AddPageInfo false
      /AddRegMarks false
      /ConvertColors /NoConversion
      /DestinationProfileName ()
      /DestinationProfileSelector /NA
      /Downsample16BitImages true
      /FlattenerPreset <<
        /PresetSelector /MediumResolution
      >>
      /FormElements false
      /GenerateStructure true
      /IncludeBookmarks false
      /IncludeHyperlinks false
      /IncludeInteractive false
      /IncludeLayers false
      /IncludeProfiles true
      /MultimediaHandling /UseObjectSettings
      /Namespace [
        (Adobe)
        (CreativeSuite)
        (2.0)
      ]
      /PDFXOutputIntentProfileSelector /NA
      /PreserveEditing true
      /UntaggedCMYKHandling /LeaveUntagged
      /UntaggedRGBHandling /LeaveUntagged
      /UseDocumentBleed false
    >>
  ]
>> setdistillerparams
<<
  /HWResolution [2400 2400]
  /PageSize [612.000 792.000]
>> setpagedevice




