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La determiaacién de Ia
edad del Universo involu-
cra el andlisis fsico-ma.-
tem4tico dc¢ su realidad.
El modelo depende bisi-
camenle dela densidad ac-
tual de materia y deladen-
sidad erftica.

éCbémo xe ha llcvado a cabo
la explotacién de produc-
tos forestales cn Méxica y
cudlcs son sus perspecli-
vas? Durante siglos el pafs
fuc un proveedor impor-
taote a2 mivel mundial de
recursos lorestales made-
rables y no madcrables.
Hoy vivimos su dcvasta-
cién. Asf quc es necesario ' = y .
revisar cuantitativa y cva- a .
liudvamente las acmuales " 5 g F
condiciones para hallaral- 4
ternativas,
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{Cudnto tiempo m4és podremos vi-
vir tranquilamente en este mundo?,
dcdbmo va a evolucionar el Uni-
verso?, deual fué su origen?; es-
tas son algunas de las interrogan-
tes que han inquietado al hombre
desde épocas inmemoriales. Aun-
que para resolver estos problemas
se han inventado a lo largo del
tiempo respuestas miticas, religio-
sas o pseudocientificas, se pretende
aqui echar un vistazo a una de las
teorias més aceptadas en el medio
cientifico que pretende responder
las preguntas formuladas arriba.
Desde luego que no de manera
absoluta ni dogmatica, porque de-
Jjarfa entonces de ser cientifica. La
intencién es sencillamente mostrar
que existen soluciones cientificas
para problemas que aparentan ser
solamente filos6ficos o religiosos.

Conceptos cosmolégicos
bésicos

El principio de la cosmologia mo-
derna, que Hene como objedvo la
descripcién fsico-matemdnca del
cosmos, s¢ puede daear casi exac-
tamente. En 1917, un afio después
de completarsu teorfageneralde la
reladvidad, Einstein traté de hallar
una solucién a sus ecuaciones que
describiera la geometria espacio-
temporal de todo el Universo. Si-
guiendo )as ideas cosmolégicas, que
eran corrientes por entonces, Eins-
tein buscéd una solucién que fuese
homogénea, isotrépica y estitica.
Para enconoar un modelo que se
adecuase a estas presuposiciones
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ILa edad del Universo

cosmolégicas se vio obligado a mu-
tilar sus ecuaciones inooducdendo
un término, la llamada consiante cos-
molégice, que empafib en gran me-
dida la elegancia de la teoria ori-
ginal, pero que servié para contra-
rrestar la idea de una fuerza aorac-
tiva de Ja gravitacién a grandes dis-
tancias y a la concepcién de un uni-
VETSO estatico.

El marco tedrico de la reladvi-
dad general consiste bdsicamente
en atribuirle propiedades geométri-
cas a la materia: El espacio-tempo
es curvo en las proximidades de
la materia gravitacional. Este con-
cepto de geometrizaciébn cambié
por completo la visién del mundo
fisico que se tenia hasta prindpios
de siglo, pues segin Ia teorfa de
Newton (la dominante hasta enton-
ces) los cuerpos gravitactonales se
atraen entre si debido a una fuerza
que és directamente proporcional
al producto de las masas e inver-
samente proporcional al cuadrado
de la distancia que los separa. En
cambio, en la teoria general de
la relavvidad hay que describir el

Manuel G. Corona Galindo*,
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campo gravitatorio en funcién de la
geomerria del espacio-tiempo. Esta
teorfa afirma que la materia comba
el espacio y que un cuerpo sigue
una cierta trayectoria en su derre-
dor debido a que el espacio se ba
curvado, mds no porque esté pre-
sente una fuerza de atraccion a dis-
tancia.

Para visualizar esta afirmacién
recurramos a la figura | que repre-
senta una sdbana soportando una
canica grande C;. Es obvio que la
sdbana se ha combado por la pre-
sencia de Cy asi como que la ten-
dencia de Ia canica pequena Cz es
caer hacia Cy pero porque la super-
ficie de la sAbana ha sido curvada
por la presencia de la Cy, no por-
que exista agracciép entre las ca-
nicas. Esta es precisamente la afir-
macién contenida en la teoria de
la gravitacién de Einstein. Si Cz no
experimenta la accién de ninguna
otra fuerza (otra comba), caerd in-
mediatamente hasta donde se en-
cuentra Cy; pero si otra fuerza,
como la centrifuga, estd actuando,
C2 girard, tal como realmente Jo

1

Figura 1. Sabana combada por una cipica. Analogia de la curvatura del espacio-ticmpo

por la prescocia de la materia.
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hacian nuestras canicas antes de
caer al hoyilo. Cuando esa fuerza
centrifuga desaparezca o s€a menor
que la gravitacional, la canica caera.
Si las Muerzas entran en equilibrio,
Cz permanccerd girando alrededor
del hoyo mentras sc mantenga di-
c¢ho cestado.

A fin de completar la especifi-
cacién de Ja teoria, se debe upifi-
car la geometria espacio-temporal
gue estd asociada a upa determi-
nada conliguracién de la matevia.
Linstein hizo esto al postular un sjs-
tema le ecuaciones (ue en esencia
dicen:

Curvatura el
espado-licmpo

Densidad energélica
de Ly maleria

y

Esta relacién geometria-materia nos
proveyé de una teoria de la gra-
vitacjon verdaderamente notable y
hermosa, en la cual los efectos de
la gravitacién se cxpresan plena-
mente desde el punto de vista de la
esuructura del espacio tieympo.

Et lado izquierdo de la relacién
(1) se reherec a entes puramente
geoméricos, concretamcncte 2 la
curvatura. Expliquentos esto. Si di-
bujamos un circulo sobre una su-
perficie y su circunferencia es exac-
amente 271, entonces diremos que
la superficic tienc cuyvatura cero,
diremos que su curvatura ¢s po-
sitiva sj la circunferencia es me-
nor de 27r y negativa si es ma-
yor. A través de arulicios matemati-
cos validos se puedc lograr asig-
nar a la curvatura « de la superfi-
cie los valores O, 1 y -1 para estos
Lres casos respectivamente. Al dibu-
jar un drculo sobre una superficie
de papel se ticne el priner caso.
Para el segundo, tendrfa que ha-
cerse el dibujo sobre una pelota. Si
después la rompiéramos para ex-
tenderla sobre una mesa, veriamos
que la circunferencia no se cierra
porque es menor que 27r. El ter-
Cer €aso ¢s un poco mas compli-
cado, pues se tendria que dibujar
el circulo sobre una silla de monzar.
51 la proyectamos sobre una super-
ficie plana comprobaremos la nece-
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Figura 2. Circulos dibujados sobre supcrficies curvas que muestran los casos en quce Ja
circunfercecia cs jgual a2 2 R, y cuando es difereate (figura tomada de Berry M., 1981).

sidad de plegar ¢l circulo, y asi for-
mar la circunferencia, quedando de
manifiesto que su valor es mayor de
2rr (Rg. 2).

Esta misma apificacién de geo-
mewrias s¢ puede asignar a nuestro
Universo. Determinar exactamente
cual de las wres le corresponde &s
un problema muy complejo y ese es
precisamente el motivo de invest-
gacién de muchos cosmélogos. Por
lo pronto, awribuydmosle a nuestro
Universo una geomertria plana, otra
curvada negativamente y una ter-
cera curvada positivamente y susti-
tuydtnoslas en el Jado izquierdo de
la ecuacién {1). Por otro lado asu-
mamos que c¢s¢ universo esté lleno
de materia distribuida uniforme-
mente, de manera que, para todo

R(1)

Y

punto de su interior el cosmos apa-
rezca jgual en cualquier punto y
en cualquier direccién en que se
sitiie y mire el observador. Con es-
tas condicjones geométricas y fisicas
se pueden resolver las ecuaciones
de Einstein (3) y el resultado son los
tres modelos de Universo mostra-
dos en la figura 3.

En la figura 3, R(t) es el radio del
Universo como funcién del tiemnpo.

En los modelos con £ = -1 y
& = 0, el universo se expande
indefinidamente y para siempre,
mientras que para el modelo de
x = 1 la expansién tiene lugar
hasta alcanzar un radio maximo
y después comienza a contraerse
nuevamente hasta lograr el punto
original R (t) = 0. Este dlamo

3 o
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Figura 3. Modclos de Univcrso en expansjén con una constante cosmolégica igual a cero.
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caso corresponde al de un Universo
cermado.

Estas ideas de [a expansién del
Universo aparecieron en 1922 vy
fueron desarrolladas por los as-
rénomos y matematcos W. Sitter
de Holanda, A. Friedmann de la
URSS, G. Lemaitre de Bélgica y A.
S. Eddington de la Gran Bretafa.
Inmediatamente después los astré-
nomos se dieron a la busqueda
de los fenémenos fisicos que la
evidenciaran.

El estudio del moviiento de los
sistemas estelares remotos —galaxias
y cimulos de galaxias- sirvié de
base para la exploracién de la ci-
nematca del Universo. Las veloci-
dades de objetos distantes en mo-
vimiento hacia el observador, o
alejAndose de €], pueden ser me-
didas con ayuda del ¢fecio Doppler.
Dcbido a este efecto todas las on-
das que emanen de una fuente que
s¢ aproxima al observador se¢ acor-
tan, es decir, se corren hacia la parte
violeta del espectro, mientras que
la luz proveniente de una fuente
que se aleja se enrtojece, esto es,
se detecta con longitudes de onda
mas largas. L.a magnitud del corri-
miento al rojo se denota normal-
mente por la letra z y es definida
por:

2 = (’\oba = Aem) = v (2)

[

Aem

Esta ecuacidn es valida solamente
para velocidades v mucho mas pe-
quenas que la velocidad de la [uz
¢, cuando es aplicable la mecénica
newtoniana. A.m es la longicud de
onda de la luz emigda por la fuente
¥ Aoy €5 la detectada por ¢l obser-
vador.

Midiendo entonces el desplaza-
miento, debide al efecto Doppler.
de las lineas espectrales en la ra-
diacién de los cuerpos celestes, los
astrénomos pueden determinar si
esos cuerpos se alejan o sc acercan
a NOSOLros.

E) oabajo pionero en la me-
dicién de las velocidades radiales
de las galaxtas [ué emprendido al
comienzo de este siglo por el as-
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trofisico V. Slipher. Slipher descu-
brié que la mayoria de Jas galaxias
estudiadas por él se alejaban de no-
SOLros pues su espectro se corria ha-
cia ¢l rojo.

Por otro lado, las distancias de
varias galaxias fueron determina-
das por el aso6nomo E.P. Hubble
y, comparando estas distancias con
sus velocidades de recesién (que ya
habiansido determinadas antes por
Slipher y otros astrénomos), en-
contxé €n 1929 una notable corre-
lacién: Mieptras mis alejada es la
galaxia, mayor es la velocidad de
recesion. Este resultado se¢ puede
expresar matematicamente de 1a si-
guiente manera:

v= Hr

en donde v es [a velocidad de re-
cesién, r es la distancia a la galaxia y
el coceficiente de proporcionalidad
H es conocido coma la constante de
Hubble.

Una de las primeras interro-
gantes de este descubrimiento fue
por qué todas las demads galaxias
se alejan justamente de nosotros.
¢Estamos realmente en el centro
del universo? la respuesta es no;
las galaxias se alejan no solamente
de nosotros sino también de cada
una de las existentes. Asf, si no-
sotros viviéramos en alguna otra
galaxia, verfamos exactamente el
mismo parrén: las galaxias se ale-
jarian. Este concepto muy impor-
tante en cosmologia, conocido como
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el principio cosmolégico, podria
parecer confuso. Sin embargo, no
es asisi nos olvidamos de privilegios
geocéntricos y pensamos en la ex-
pansién de la siguiente forma; Asu-
mamos que nosotros, los observa-
dores, nos enconramos ¢n la ga-
laxia A y considercmos que esta-
mos en reposo (figura 4). Para sim-
plificar el argumento miremos 50-
lamente a lo largo de una linea
horizontal a nosotros. Las galaxias
B y C se alejan de nosolros hacia
la derecha con velocidades crecien-
tes. Las galaxias D y I lo hacen
dec la misma forma, pero hacia la
tzquierda. Ahora situémonos ¢n la
galaxia B y consideremos que es ella
la que estd ahora en reposo (figura
4b). Para encontrar las nucvas ve-
locidades relanvas a B, de las otras
galaxias debemos susaraer la veloci-
dad de B respecto a A, cuanto ésta
estaba en reposo, a todas las velo-

cidades de las galaxias. Ahora A se
aleja de 8 hacia la izquierda con la
misma velocidad con que antes se
alejaba B de A hacia la derecha. La
velocidad de recesién de D se du-
plica; la galaxia C s¢ aleja de B con
la mitad de la velocidad con que
se al¢jaba de A. En su conjunto el
patrén de alejamiento visto desde
B es justamente el mismo: las ve-
locidades de alejamiento son pro-
porcionales a las distancias, con la
misma constante de proporciona-
lidad. Por razones de simplicidad
hemos considerado movimientos a

{b)

Flgura 4. El patron de recesién segda los observadores A y B (de acuerdo a V. A. Bronshian

y lomado de Nowikov I D, 1982),



lo largo de una sola linea, pero se
pucde verifcar —trazando paralelo-
gramos, como se indica ¢n la gala-
xia F en la figura 4¢.- que la con-
clusién tHusorada permanece vélida
también en ¢l caso mas general.

Implicaciones cosmolégicas
de la recesion

La prunera implicacién de este he-
cho es que el Universo debe es-
tarse expandiendo desde hace mu-
cho tiempo y que, por lo tanto,
cn el pasado el mamano del Uni-
verso debidé ser mucho menor que
su tamano actual. Asi que, si segui-
mos el razonamicnto reorospectiva-
mente, llegaremos a la conclusidn
de que toda Ja materia que lo consti-
Luyc debié estar concenrada en un
punto (es decir unaregién del espa-
€i0 muy pequefa en comparacién
con las demensiones cosmolégicas
conocidas) que puede considerarse
el origen del Universo actual. Una
consccuencia de establecer el ori-
gen del Universo es la posibili-
dad de calcular ¢l tiempo que lleva
expandiéndose. Esto nos propor-
cionaria obviamente su edad. Este
tiempo llamado liempo de Hubble, es
el reciproco de su constante:

t= (4)

De aqui inferimos que, conociendo
con exactitud ¢l valor de esta cons-
tante, podriamos saber con preci-
sién qué tan viejo o qué 1an joven
€S UESLro COSMOS.

Desaforrunademente, hasta Ja fe-
cha no se ticne la certeza de que los
valores encontrados para ¢sta cons-
tante sean definigvos. Desde 1929,
cuando Hubble anuncié su Ley de
expansién, 1os astrénomos han de-
dicado innumerables horas de tra-
bajo a la determinacién de esa cons-
tante. Algunos de los valores acep-
tados por la comunidad cientifica,
desde esa fecha, y la correspon-
diente edad del Universo estdn da-
das en latabla I.

La constante de Hubble nos per-
mite también encontrar una den-
sidad media cridca del Universo,

t=1,846.108 millones de anos

t=9,784.373 millones de anos
t=9,984.054 millones de anos

t=14,681.564 millones de anos

1=19,568.746 wmillones de anos

Tabla 1

1929, Hubble,  H= 530 gAm
1955  Baade &

Swope, H=100 g2
1962, Sandage, H= 98 )T:?.—,,I
1968, Sandage, H=75 H::‘ng;
1975, Tamann &

Sandage, H= 50 g™

para la cual la energia potencial
neganva de la masa equilibra la
energia cinédca posiuva de la ex-
pansién. Esta cantidad cstd cxpre-
sada matematicamente como:

_ 3H? 5
"~ 8xC )
siendo G la constante gravitacional.

La densidad criaca para los di-
ferentes valores de la constante de
Hubble se da en la tabla 2.

Dellado derecho hemos anotado
el nimero de &tomos de hidrégeno
por m*® que corresponden a los va-
lores de la densidad critca, los cua-
les son pequenisismos comparados
<on el nimero de particulas que se
encuentran todavia cuando se logra
un ulrravacio en el laboratorio: 32
billones de pardculas por m3.

El signo de la energia total (la
suma de la energia potencial y de
la energia cinética) estd acoplado
con €l signo que represenea la cur-
vatura del espacio a2 wavés de la
ecuacién fundamental de la cosmo-
logia:

() - (2 (3) (- 2)]

Pe

n esta ecuacidn p, €s la densidad
de materia actual, ¢ es e Liempo,
y todas las demds cantdades ya se
han definido con aprerioridad.

La ecuacién (6) representa el
principio de la conservacién de Ja
energia. EJ lado izquierdo repre-
senta fa energia cinética del sistema
fisico por unidad de masa; el pri-
mer término del lado derecho es la
energia potencial y el segundo s la
energia total, también por unidad
de masa.

Vamos a analizar alora los opos
de universos surgidos de las posi-
bles soluciones a la ecuacidon (6),
cuando la constante cosmolégica es
CCTO.

En el caso en que la densidad
actual sea igual o menor que la
densidad critica, la encrgia total se
anula o se bace positva, respec-
uvamente. Esta afrmacién se in-
fiere analizando €] lado derecho de
la ecuacién (6). En estos dos ca-
sos, las graficas de Jas soluciones
de la ecuacién (6) son secciones de
pardbolas con pendiente siempre
positiva, representadas por las cur-
vas 1 y2en la figura 3. Estas graf-
cas representan precisamente uni-

Tabla 2

5,287859.10 %8 gr/cm3
1,88247.10~ % gr/em3

1,807923.10~% gr/cm®
1,058888.10™%9 gr/cm®
4.706175.10730 gr/cm3

31571 H/m3
11.23 H/m3
10.79 H/m?3

6.32 H/m?
2.81 H/m3
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versos en expansién, pues a medida
que crece el Hempo ¢, a lo largo de
[as abcisas, va creciendo también el
radio del universo R(t) en las orde-
nadas. La solucién de la ecuacidén
(6) con la condicién p, = p, fue ob-
tenida por de Sitter en 1922 y se Ie
conoce en la literatura como el uni-
verso de Einstein de Sitter.

Por otro lado, si la densidad ac-
tual del universo es mayor que la
densidad critica p., la energia to-
tal es negadva, la ¢nergia poten-
cial es negativa y Ja cinética es po-
sitiva. Esto significa que la energia
potencial es la dominante. Ante tal
situacién, es posible pensar que
existe un punto temporal para el
cual la energia cinédca equilibre a
la energia potencial y después la do-
mime. Esta situacién ocurre precisa-
mente en la solucién representada
por Ja curva 8 en la figura 3. An-
tes del punto tm la grafica repre-
senta una expansién debida al do-
minio de la energfa cinética sobre
la potencial. Después del punto t,,
se inverura la situacién, estw es, la
energia potencial serd mayor que Ja
cinédca y comenzar4 la fase de con-
traccién.

Como se puede deducir del ané-
lisis presentado hasta aqui acerca
de nuestro Universo, la determi-
nacién del modelo depende bési-
camente de la densidad actual de
materia y de la densidad critica,
que estd fntimamente relacionada
con la constante de Hubble. Esta es
la razén por la cual se sigue invir-
dendo gran cantidad de trabajo y
talento en la determinacién de es-
tas dos cantidades.

Elvalor aceptado por la comuni-
dad cientifica para la densidad ac-
tual es de 2.1073! gr/em®; esto es,
un dtomo de H por m3. Este va-
lor es menor que cualesquiera de
los valores criacos de la densidad
que hemos visto: 2.81 H/m3. Segin
estos dos valores de p, y g nos
encontramos ahora a 10,000 millo-
nes de anos de haber comenzado
la expansién (punto tp en Ja figura
3) y asf permaneceremos por siem-
pre; pues Nuestro universo corres-
ponde al modelo representado por
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la curva 2 de la figura 3. Sin em-
bargo, esto no es definjtivo, pues
desde hace unos 15 anos ha apa-
recido la idea de que el neutrino,
una partcula cuya masa se habia
aceptado que era cero, podria te-
nerla positiva y aunque ésta fuera
4000 veces mis pequena que la de
un electrén, seria suficiente para
proporcionarnos una densidad de
masa actual mayor a la critica y en-
tonces tendriamos un Universo ce-
rrado.

Debe mencionarse que hasta el
momento el problema de la de-
terminacién de la masa del neu-
trino es un problema abierto, es
decir, no se ha conhrmado expe-
rimentalmente masa alguna para
esta pardcula, aunque hay gran-
des grupos de cientificos en todo €l
mundo en su busca.

A pesar de esta indeterminacién,
vale la pena preguntar cudl es el es-
tado actual de nuestro Universo en
¢l caso en que sea cerrado, ¢no es

cierto?. Pues bien, en este caso, el
tiempo maximo de expansion (tm
en la fig. 3) lo alcanzard dentro de
47,000 millones de ahos y después
de alli nos faltaran 57,000 millo-
nes de afos para que nuestro ac-
tual Universo termine su fase de
contraccién en un punto. iMuchos
aifos!, asi que por el mowmento, el
fin del Universo no es motivo de
preocupacién. Aunque puede apa-
recer otra teoria sobre la historia
del Universo que niegue la actual
y prediga una contradiccién (em-
prana, po seria manana Ja vispera...
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