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INTROPUCCION

El Universo que actualmente podemos ob-
servar difiere en manera notable del ciclo de
Newton, de Laplace o de Le Verrier. Las
innumerables galaxias que pueblan el nuevo
horizonte, sus distancias, sus dimensiones,
sus movimientos, no recuerdan en nada la
organizacion estrechamente jerarquizada del
sistema solar.

La atraccién newtoniana, concebida y es-
tablecida a partir de la observacién del mo-
vimiento de nuestros planetas, tuvo la fortu-
na admirable de convenir a la descripcién
de los movimientos de los sistemas de estre-
llas y de regir también, sin duda, las singu-
lares estructuras internas de las galaxias. Pe-
ro, ireina esta ley de atraccién newtoniana
en todas partes y sin contrapeso?

Acabamos de descubrir que el Universo ha
comenzado hace cuatro o cinco mil millones
de afios y que se dilata con velocidad extra-
ordinaria. En este mundo que se disocia, la
ley centripeta de Newton no puede ya man-
tener su imperio absoluto. Por ello es que
debemos acoger con satisfaccién y reconoci-
miento la aparicién de nuevas teorfss, naci-
das la mayorfa de la Relatividad Generaliza-
da, que explican la dispersién de estos islotes
materiales.

En las nuevas teorfas, el espacio no es sim-
plemente el decorado de fondo; es un actor
principal. Perdido el caricter verbalista que
jugaba en las teorfas cldsicas, el espacio se
identifica con las medidas que de €l hace-
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mos, con su métrica. En la vecindad de la
materia, dicha métrica no es la de la geome-
tria euclidiana, con sus proposiciones sobre
la suma de los 4ngulos internos de un trian-
gulo y su teorema de Pitigoras. Aln mas,
dicha métrica varfa en funcién del tiempo
(por lo menos en las teorfas mas recientes).
La expansién no es sino la consecuencia de
esta variabilidad esencial.

Sin duda que la prudencia recomendaria
que se esperara algunos afios antes de
afirmar conclusiones mas definitivas. Tam-
poco hay duda de que las generaciones futu-
ras estaran en mejor situacién que la nues-
tra para decidir si el espacio es finito, si es
necesaria una constante cosmolégica espe-
cial, si la expansién sera ilimitada o si serd
seguida de una contraccién. Sin embargo, €l
ndmero de hechos ya establecidos y explica-
dos es suficiente para poder afirmar que nos
encontrarhos ante una de las teorias mis be-
llas de la ciencia y, tal vez, ante una de las
mis fecundas. Seguramente las imigenes {u-
turas del Universo diferiran de la actual, se-
ran probablemente menos simples; pero hay
algo que podemos decir con cierta seguridad:
sin los modelos cosmoldgicos de las teorfas
relativistas no se ve actualmente ninguna
solucién razonable al problema de elaborar
una imagen del mundo fisico.

Para el hombre, la entrada en escena del
Universo en expansién no tendrid menos con-
secuencias que, en el pasado, el descubri
miento de la redondez de la Tierra o el aban-
dono de la concepcidén geocéntrica del
mundo.

23



24

ANALES DE LA UNIVERSIDAD DE CHILE

Las ideas de Copérnico significaron el de-
rrumbe de la imagen doméstica del mundo
en que habia vivido el hombre de la Edad
Media. Durante los tres siglos siguientes,
aunque la cosmologia fué objeto de la dedi-
cacién cada vez mis asidua de matcmaticos
y astrénomos, sus efectos sobre el punto de
vista del hombre comtn fueron pequefios.
Pero, desde hace unos cincuenta afios, se ha-
ce cada vez mis evidente que se esti prepa-
rando la escena para una nueva revolucidn
en la concepcién del mundo del honbre co-
rriente. La popularidad de las obras de Ed-
dington, de Jeans y otros, ¢s un signo de ha-
berse reavivado el interés del hombre por el
Universo como todo.

Durante un siglo después de la muerte de
Newton, tedavia se crefa imposibl: una in-
vestigacidn completa sobre la naturaleza del
Universo. Ahoras sabemos que esta creencia
no era correcta, pero durante el siglo XVIII
habia buenas razones para sostenerla. El as-
trénomo estd forzado a observar un papel
comparativamente pasivo; no puede inventar
sus propios experimentos, como el fisico, el
quimico o el bidlogo. No obstante estas difi-
cultades obvias, los progresos realizados en
el siglo XIX -mostraron que la situacién no
era tan sin esperanzas como habia parecido,
y al llegar el siglo XX el escenario astroné-
mico habia cambiado en tal forma que ape-
nas si podrian haberlo imaginado los inves-
tigadores de hace cien afios. Como lo dice
Fred Hoyle, “en lugar de ser como nifios
que se esfuerzan por lograr una visién im-
perfecta del gran especticulo, mirando a tra-
ves de los agujeros de la carpa, vemos que
nos encontramos sentados en primera fila pa-
ra contemplar la evolucién del Universo en
toda su majestad”. Esta transformacién ha
surgido principalmente del trabajo de los
grandes maestros americanos de la cbserva-
c6n astronémica, que han explotado con
gran destreza e imaginacién los excepciona-
les recursos instrumentales de que han po-
dido disponer.

Las cuestiones que se plantean por la acu-
mulacién de nuevos datos no pueden resol-

verse, eso si, por la sola observacién. Para
darles respuesta debemos entrar al campo de
la astronomia tedrica y de las teorias cosmo-
l6gicas. Si se nos pidiera definir el objeto de
estas disciplinas, dirfamos que pretenden in-
vestigar la estructura de la materia y de la
radiacién en su estado masivo, considerando
a todo el Universo como un solo sistema, cu-
yas caracteristicas se trata de establecer, re-
curriendo a las mas elaboradas técnicas ma-
tematicas y tomando como punto de partida
los resultados obtenidos en experiencias rea-
lizadas en laboratorios terrestres y en obser-
vaciones del espacio que rodea inmediata-
mente nuestro sistema solar.

Es razonable preguntar si este proceder es
valido. i Podemos esperar que la informacién
obtenida en una pequefia regidn del espacio
y en un intervalo de tiempo tan breve que
podemos calificarlo de instante, sirva de base
para establecer conclusiones validas en todo
tiempo y para todo el Universo? Por ejem-
plo, ila materia de que estaba formada una
estrella hace mil millones de afios, se com-
porta en igual forma que la de nuestro globo
terrestre en nuestra época’ Preguntas como
éstas llevan envuelta la validez de un prin-
cipio de relatividad, como el de la Relativi-
dad Generalizada, de Einstein; porque este
principio es simplemente la afirmacién de
que nuestros resultados locales tienen validez
universal. En otras palabras, si la afirmacién
contenida en el principio de relatividad es
correcta, el procedimiento seguido por la as-
tronomfa tedrica y por las teorfas cosmol4gi-
cas queda garantizado. Dicho aln de otra
manera: lo que afirma el principio de rela-
tividad de Einstein es que cualquiera que sea
el lugar ocupado por el observador en el
Universo, cualquiera que sea ¢l medio que
lo rodee, podra utilizar las mismas ecuacio-
nes para describir sus observaciones. No hay
lugar a dudas que se trata de una afirmacién
atrevida.

LA parTE DEL UNIVERSO QUE CONOCEMOS

Desde la antigiiedad griega hasta comien-
zos del siglo XIX, la expresién “Sistema del



COSMOLOGfAS RELATIVISTAS

25

Mundo” era sinénima de Sistema Solar. Es-
ta manera de concebir el cosmos estaba tan
arraigada, e influfa tanto en la opinién de los
cientificos que aln alrededor de 1800, La-
grange se lamentaba amargamente escribien-
do: “Newton fué el mis feliz de los morta-
les: no se encuentra dos veces la ocasién de
establecer un Sistema del Mundo”.

Para nosotros el cielo ha cambiado de as-
pecto. Desde 1915 el hombre ha descu-
bierto dominios prodigiosamente vastos, en
que las estrellas se aglomeran en islas inmen-
sas, de formas extrafias y cuyos movimien-
tos obedecen a leyes antes no previstas. Este
nuevo aspecto del Universo difiere del cielo
de Newton mucho mis radicalmente que es-
te tltimo del ciclo del hombre de la antigiie-
dad cl4sica y plantea, por otra parte, dificiles
problemas al observador y al tedrico.

Mientras que d’Alembert, Lagrange, La-
place, Le Verrier, Poincaré, continuaban la
tarea de Newton, perfeccionando la mecani-
ca celeste en forma magistral, otros investi-
gadores dedicaban sus esfuerzos a investigar
las estrellas que hasta entonces eran elemen-
tos fijos de un decorado de fondo contra el
cual se desarrollaban los movimientos de ese
cosmos encadenado al Sol.

En pocos afios, de 1800 a 1820, William
Herschel, que merece el nombre de funda-
dor de la Astronomia Estelar, descubria el
movimiento orbital de las estrellas dobles y
de golpe extendia enormemente el imperio
comprobado de la ley newtoniana de gravi-
tacién universal; descubria también la huida
del Sol hacia la constelacién de Hércules vy,
a pesar de no conocerse en esa época la dis-
tancia de nuestro sistema solar a ninguna
estrella, efectuaba los primeros sondajes de
los espacios estelares utilizando métodos es-
tadisticos.

Nuestra Galaxia—El estudio de la Via
Lictea, la concepcién de su verdadera na-
turaleza y la estimacién de sus dimensiones,
constituyen la etapa intermedia necesaria en-
tre el universo de la época de Newton y la
imagen actual.

Al apuntar su anteojo hacia la Via Lictea,

en 1610, Galileo pudo ver un hormiguero de
débiles estrellas. La Via Lactea se aparecia
ante sus ojos asombrados como una cinta de
estrellas sin espesor. Pero ya en el siglo XVIII
se habia llegado a una concepcién mis exac-
ta: se trata de un conjunto de estrellas in-
menso y aplanado, como un disco; ¢l braza-
lete de estrellas que observamos en la Via
Lactea se debe a la posicién de nuestro siste-
ma solar. El Sol y todas las estrellas visibles
a ojo desnudo (unas cinco mil, en total) ocu-
pan apenas un pequeflo volumen en el se-
no de esta masa. En las direcciones vecinas
a la perpendicular al plano de la Via Lictea,
o plano galactico, nuestras miradas encuen-
tran ficilmente el fondo oscuro de la béveda
celeste, porque el espesor de la capa de estre-
llas que nos contiene es relativamente débil;
pero, a medida que nuestras miradas sz ba-
jan hacia la Via LActea, atraviesan capas mas
y mas espesas de estrellas y, en fin, en la Via
LActea misma, la acumulacién de estrellas
en profundidad es tal que tenemos la im-
presion de un muro luminoso. Resulta asi
que la Via LActea es un efecto de perspectiva.

La masa discoidal de estrellas, de la cual
la Via LAactea es la traza mirada desde den-
tro, lleva el nombre de Galaxia.

Entre los primeros que concibieron la sig-
nificacién de la Via Lictea y la existencia de
la Galaxia, citaremos a Kant y al propio
Herschel, cuyos sondajes ya mencionados
eran una prueba de la estructura profunda
de la Via Lictea y un intento de determinar
las dimensiones de la Galaxia.

Estos sondajes eran recuentos de estrellas
por magnitudes, en 4reas elegidas a diferen-
tes distancias del plano galactico. De ellos
resultaba que los astros mas débiles (lo que
en término medio corresponde a los mas le-
janos) son mas numerosos en la vecindad de
dicho plano. Para atribuir a sus sondajes pro-
fundidades por lo menos relativas, Herschel
considerd la distancia como tnico factor de-
terminante de la debilidad aparente de las
estrellas. Desgraciadamente, hay otro factor
esencial que tomar en cuenta: las estrellas
tienen brillos intrinsecos muy diferentes; al-
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gunas emiten 50.000 veces mds energia lumi-
nosa que el Sol; otras, s6lo la cien milésima
parte de la energia emitida por nuestro astro
central. Esta inmensa gama, de uno a cinco
mil millones, falsea las conclusiones basadas
en suponer todas las estrellas de igual brillo
intrinseco.

Los recuentos efectuados a comienzos de
nuestro siglo, aunque més refinados que los
de Herschel han dado resultados engafiosos
y por la misma razén: las estrellas son de
brillos intrinsecos muy diferentes para que
a partir de estadisticas brutas (sin seleccién
de las areas empadronadas) se pueda obtener
una idea correcta sobre las profundidades ga-
lacticas. Tan cierto es esto que hasta 1918 se
admitfa que el Sol ocupaba una posicién sen-
siblemente central en la Galaxia (¢ resabios de
antropocentrismo?). Las apariencias de la
Via LActea se prestan para creerlo asi; un ojo
no prevenido no descubre desigualdades no-
tables en el ancho ni en la luminosidad de la
cinta de estrellas en todo su largo. Las esta-
disticas brutas no pudieron destronar al he-
liocentrismo; al contrario, la densidad de la
poblacidn estelar parecia decrecer en todas
direcciones a partir del Sol. Ahora sabemos
que estas conclusiones son falsas.

Los resultados decisivos datan de 1918 y
fueron obtenidos por Harlow Shapley, en-
tonces Director del Observatorio de Harvard.
Shapley logré establecer el verdadero orden
de magnitud de la Galaxia y la posicién de-
cididamente lateral del Sol dentro de ella.
En su plano, Ja Galaxia se extiende, mis o
menos 100,000 afios luz, o sea, 10'®* Km,, y
comprende unas 10" estrellas fuertemente
acumuladas hacia el centro, en el cual el
espesor seria de un sexto del didmetro, es de-
cir, unos 15.000 afios luz. El Sol se encuentra
en una posicién marginal, junto con todos
los astros visibles sin instrumentos, a los dos
tercios del radio a partir del centro. El espe-
sor de la Galaxia en esta vecindad es menor:
a lo mis 3.000 afios luz. El centro de la Ga-
laxia se halla a 30.000 afios luz de nosotros,
en la direccidén de Sagitario.

Ahora que nuestro ojo ha sido prevenido,

descubrimos que, precisamente en esa direc-
cién, se acumulan las nubes estelares mas
densas, las aglomeraciones mas numerosas,
las napas de gases y polvo mds copiosas. Alli
es también donde aparece el mayor nimero
de Novae y de estrellas variables de toda
suerte.

La rotacién de la Galaxia en torno de su
centro ha confirmado, diez afios més tarde,
los resultados de Shapley. El estudio de este
movimiento de rotacién ha permitido calcu-
lar la masa de la Galaxia como igual a dos-
cientos mil millones de veces la del Sol. La
mitad de esta masa parece consistir en ma-
teria extremadamente rarificada en el espa-
cio interestelar, aniloga a la que se encuentra
en las nebulosas difusas, pero menos densa
todavia, y que sblo acusa su preseincia por
un enrojecimiento y una absorcién parcial de
la luz que la atraviesa. A expensas de estas
nubes césmicas se forman, atin en nuestros
dias, por condensacidn, estrellas inmensas y
oscuras. La otra mitad de la masa galictica
se encuentra concentrada desde hace largo
tiempo en las estrellas visibles.

La Galaxia aparece asi como la pieza maes-
tra de nuestro cielo; no sélo gravitamos en
su interior, sino que todo lo que vemos pa-
rece formar parte de ella. Asombrados por
la enormidad de sus dimensiones y por la
riqueza de su contenido, algunos pudieron
pensar, durante unos pocos afios, que la Ga-
laxia constituia por si sola todo el Universo.
A partir de 1924, en un renacimiento de am-
plitud y rapidez sin paralelos, la Astronomia
ha podido establecer que nuestra Galaxia for-
ma parte de una familia innumerable, cuyos
miembros pueblan el espacio hasta donde hoy
podemos llegar auxilidindonos por nuestros
instrumentos mas poderosos (10° afios luz).

Las otras galaxias—A mediados del siglo
XVIII los telescopios habfan revelado la exis-
tencia de algunos astros de contornos no de-
finidos a los cuales se llamé nebulosas.
Wright, Kant, Swedenborg, fueron los pri-
meros en suponer que algunas nebulosas po-
dian estar compuestas, como la Via Lictea
misma, de un tejido muy fino de estrellas,
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demasiado fino para ser resuelto por los te-
lescopios de que se disponia.

Se especuld, imaginando que se trataba de
objetos analogos a nuestra propia Galaxia y
se les di6 el nombre de Universos-islas; nom-
bre sugerente, pero poco apropiado.

Las nebulosas conocidas en el siglo de
Kant no merecian tan alto honor. En su
gran mayoria son nubes de gas frio mezcla-
do con polvo y que brillan, algunas (nebu-
losas verdes) con una suerte de fluorescencia
excitada por una estrella muy caliente sufi-
cientemente préxima, otras (nebulosas blan-
cas) por simple reflexién de la radiacién de
astros vecinos. Estas nebulosas se extienden
a veces por decenas de afios luz, pero sus
dimensiones y su masa total son practicamen-
te nulas frente a las de la Galaxia; no sélo
se trata de objetos interiores a la Galaxia,
sino que ademds son cercanos a Nuestro sis-
tema solar: resulta imposible observar las ne-
bulosas difusas mas alejadas, mezcladas co-
mo estin en el campo estelar.

Al descubrirse, mediante el analisis espec-
troscpico, la verdadera naturaleza de las ne-
bulosas difusas, alrededor de 1865, la hipéte-
sis de los Universos-islas cayé en completo
descrédito. Sin embargo, la intuicién de los
pioneros del siglo XVIITI no era radicalmente
falsa. En 1846, lord Rose pudo observar por
primera vez un objeto celeste de estructura
espiral (Messier 51). En 1850 habfa identi-
ficado catorce de estos objetos. Se les llamé
nebulosas espirales. Después de lord Rose, el
ndmero de nebulosas espirales catalogadas
crecid lentamente, hasta que se introdujo el
uso de la fotografia en las observaciones as-
trondémicas, acelerindose el nimero de des-
cubrimientos.

Las espirales nos aparecen bajo diversas in-
clinaciones: de plano, su contorno aparente
es casi circular; en escorzo, su contorno es
eliptico; vistas de perfil, las espirales son len-
ticulares: un ntcleo central, como hueso de
damasco, adornado en su plano ecuatorial
por brazos delgados, que vistos de plano ex-
hibirfan la forma de espiras.

El examen de las fotografias de la béveda
celeste nos revela una sucesién practicamen-
te continua de objetos de la misma naturale-
za, de didmetros y brillos decrecientes, desde
las espirales bien detalladas y de gran dii-
metro aparente, hasta aquellas en que toda
estructura desaparece: s6lo su forma oblon-
ga y el contorno impreciso permiten distin-
guirlas de las imigenes de las estrellas dé-
biles. Siempre que el campo fotografico esté
suficientemente alejado de la Via Lictea, se
constata con estupor que las imigenes de es-
pirales son mis numerosas que las de estre-
llas: en la regién del polo galictico y hasta la
magnitud 21 se cuentan 2400 espirales por
grado cuadrado y solamente 1.700 estrellas
(telescopio Hooker de 25 m. de didmetro,
de Mt. Wilson).

Los primeros ensayos fotogrificos con el
telescopio de 5 m. de didmetro de Monte Pa-
lomar muestran que se va a poder ganar por
lo menos una magnitud y media sobre el
Hooker. En algunos minutos de exposicién
han aparecido sobre la placa fotografica las
imégenes ahusadas y oblongas de las espira-
les en tal mayoria que verdaderamente re-
sultaba necesario buscar las imigenes de las
estrellas para descubrirlas en este campo de
espirales.

A comienzos del siglo XX, una controver-
sia dividi6 a los astrénomos sobre la verda-
dera naturaleza, el tamafio y la distancia de
las espirales. Algunos crefan que se trataba
de objetos pequefios, interiores a la Galaxia
y gaseosos como las nebulosas de que habla-
mos mas arriba. Otros veian en las espirales
los Universos-islas de Kant, es decir, gran-
des conjuntos de estrellas para los cuales el
nombre de nebulosas no correspondia a nin-
guna realidad intrinseca, y cuva apariencia
difusa se debfa Gnicamente a la insuficien-
cia de nuestros medios de observacién, al es-
caso poder de resolucién de nuestros instru-
mentos. El analisis espectroscépico revelaba
un espectro analogo al del Sol, pero esto no
bastaba para precisar su naturaleza y tran-
sar la cuestién: las mezclas de gases y polvos,
como la que bafia a las Pléyades, pueden re-
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flejar y difundir la luz de estrellas vecinas y
poseer asi un espectro de apariencia estelar.

El problema fué resuelto de una manera
decisiva por Edwin P. Hubble, en 1924. En
las fotografias que publicé, las espirales ve-
cinas a nuestra Galaxia aparecen resueltas
en mirfadas de imagenes estelares (Espiral
de Andrémeda, por ejemplo). Los brazos de
esta espiral en que las estrellas se agrupan
en nubes, estdn asociados a materiales gaseo-
$0s, 0scuros o luminosos, y se muestran idén-
ticos por su estructura a la Via Lactea
misma.

Tal como existen en la Galaxia, Hubble
descubrié en las espirales cercanas, estrellas
variables, conjuntos globulares, estrellas su-
pergigantes y nebulosas gaseosas difusas. Pe-
ro la analogfa con nuestra Galaxia no es s6lo
de estructura, sino ademis una analogia de
tamafio y del orden de magnitud del conte-
nido estelar total, lo que permite asimilar
cada espiral a la Galaxia toda entera. Inver-
samente, aunque no conocemos bien su es-
tructura, no hay duda que la Galaxia per-
tenece a la familia de las espirales.

Por otra parte, una fraccién no desprecia-
ble de los islotes estelares observados (tal vez
un cuarto) no presenta espiras: s¢ trata de
objetos esferoidales, que recuerdan el nicleo
de un espiral, sin las espiras, o bien de obje-
tos francamente irregulares, como las Nubes
de Magallanes.

Todo nos invita a pensar que el Universo
estd poblado de estos objetos de estructura
espiral, esferoidal o irregular, cada uno de
los cuales contiene mirfadas de estrellas; se
les ha dado el nombre genérico de galaxias;
la nuestra es una de tantas. La galaxia, con
o sin espiras, regular o irregular, aparece co-
mo el elemento fundamental, unitario del
Cosmos.

Recuento de oalaxias—F| recuento de las
galaxias hasta la magnitud 18 parece hoy
completo y da por resultado, en promedio,
50 galaxias por grado cuadrado de la béveda
celeste. Como la esfera celeste tiene un poco
més de 40.000 grados cuadrados, resulta una
poblacién de dos millones de galaxias, que

podrian ser catalogadas, si no fuera por la
Via Lictea y las brumas que la rodean. El
nicleo central de nuestra Galaxia es otra
fuente de perturbacién. Por estas razones hay
un aumento aparente de las galaxias cuando
se va de la Via Lactea hacia el polo galactico.

Se ha encontrado que hasta la magnitud
17, el ndmero total de galaxias catalogadas
queda multiplicado por cuatro, en promedio,
cuando se pasa de una magnitud entera a la
inmediatamente superior. Este resultado es-
ta de acuerdo con lo que debe esperarse de
una poblacién uniforme de galaxias en un
espacio claro, porque la razén entre los vola-
menes sondeados al pasar de la magnitud m
a la magnitud m--1 es aproximadamente
de uno es a cuatro, como es facil de demos-
trar. Cabe preguntarse §serd vilida la misma
ley para magnitudes superiores?; en espe-
cial, éseguirdn la misma ley la densidad y
el ndmero de galaxias entre las magnitudes
18 y 23, que sera el limite de las posibilida-
des del gran telescopio de Monte Palomar?
La respuesta a esta pregunta tiene importan-
cia extraordinaria; bastaria para transar la
cuestién de la curvatura del espacio.

En un primer examen la poblacién de ga-
laxias no parece uniforme: hay galaxias ais-
ladas, pares de galaxias adyacentes, pequefios
grupos de tres, cuatro o cinco unidades y aun
conjuntos mayores, como el gruapo local, al
cual pertenecemos y en que se han identifi-
cado hasta ahora 19 miembros: Messier 51
de Andrémeda, Messier 33 de Tridngulo, las
dos Nubes de Magallanes, etc. Este grupo
ocupa una esfera de aproximadamente un
millén de afios luz de radio y es posible que
contenga algunos miembros menores.

Pero hay conjuntos mucho mis numero-
sos que el grupo local, en que las galaxias se
cuentan por millares y se extienden por de-
cenas de millones de afios luz. Algunos de
estos conjuntos tienen una estructura regular
y la distribucién de sus galaxias comprueba
Ja validez de la ley de Newton sobre distan-
cias de algunos millones de afios luz, tal co-
mo la hemos deducido del comportamiento
de nuestro pequefio sistema planetario. Es-
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tos inmensos dominios en que reina la lcy
de Newton probablemente son sélo transito-
rios, porque, segin veremos mis adelante,
una ley diferente, inversa en sus efectos, es
la que domina cuando se trata de distancias
mayores.

Otros conjuntos de galaxias tienen contor-
nos y distribuciones irregulares: se trata, tal
vez, de la dislocacién de conjuntos newtonia-
nos, aunque muchas otras causas pucden ex-
plicar una organizacién compleja (encuen-
tro y compenectracién de dos conjuntos de
galaxias, por ejemplo).

Desde que comenzé el estudio sistematico
de las galaxias, hace unos 30 afios atrs, el
ndmero de conjuntos de galaxias observados
ha resultado grande. Sin embargo, se crey
que las galaxias pueblan el espacio aislada-
mente: se imaginaba un campo general de
galaxias, en que las aglomeraciones de gala-
xias eran, en cierto modo, la excepcién. Hoy
se sabe que las dimensiones de los conjuntos
de galaxias son tan grandes que mais bien
debe pensarse en un espacio poblado por di-
chos conjuntos y no por galaxias indepen-
dientes.

La existencia de aglomeraciones de gala-
Xlas trae por consecuencia que, en primer
examen, su distribucién espacial resulte he-
terogénea; pero desde el momento que la es-
tadistica se extiende a campos suficientemen-
te extensos con respecto a las dimensiones
de un conjunto, la poblacién del espacio apa-
rece como homogénea. Ninguna direccién
aparece como especialmente rica. No hay por
qué pensar, entonces, en un sistema de or-
den superior, una Metagalaxia, que agrupara
las galaxias, como una galaxia agrupa estre-
llas. Tampoco hay direccién alguna del es-
pacio que aparezca como especialmente po-
bre en galaxias y que haga pensar que se
apunta a un borde de la Metagalaxia su-
puesta.

La anterior es una descripcién de la parte
del Universo que conocemos, que podemos
observar. Esta muestra ¢puede considerarse
representativa ? _

La respuesta que se dé ests ligada al pro-

blema de la finitud o infinitud del espacio
fisico. Sin duda que el Universo podria ser
homogéneo, sea finito o no. Pero, si fuera
infinito, la parte que conocemos resultaria
despreciable y nunca podria considerarse co-
mo representativa. La ausencia de efectos de
borde en el dominio actualmente accesible a
la observacién vy el caricter uniforme de la
poblacién nos inducen a adherir a la hipéte-
sis mas simple y optimista: la muestra es
aceptable y representativa.

LA RECESION DE LAS GALAXIAS

Hacia mediados del siglo pasado Fizeau
establecié definitivamente para la luz la ley
que Doppler habia enunciado 30 afios antes.
Segin ella, cuando un observador se encuen-
tra en movimiento respecto de una fuente lu-
minosa, la longitud de onda de la radiacién
recibida por el observador estd relacionada
con la longitud de onda N de la radiacién
emitida por la ecuacién

dx A

A C

)

en que dAes el efecto Doppler; v, la veloci-
dad relativa al observador y de la fuente; ¢,
la velocidad de la luz.da >0 si la fuente se
aleja del observador; d N <0, si la fuénte
se acerca al observador.

Si una estrella se aleja de un observador,
el espectro de la luz emitida por el astro y
que se puede obtener en un espectrdgrafo,
aparece desplazado hacia el rojo y el despla-
zamiento puede medirse comparando algu-
nas de las rayas con las rayas homélogas de
una fuente terrestre. Este desplazamiento del
espectro no es una traslacién, porque d A
depende de N En efecto, la férmula anota-

da nos dice que para un astro dado la frac-
d1

cibn =~ es independiente de la longitud
de onda, o sea, que el desplazamiento frac-
cionario de las rayas del espectro es el mis-
mo para todas ellas, invariable a lo largo.de

todo el espectro. Dicho de otra manera més
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técnica: el efecto Doppler no es selectivo.
Esta caracteristica permite distinguir el efec-
to Doppler de otros que pudicran traducirse
en un decalaje del espectro.

La férmula relativista que substituye, co-
rrigiéndola, a la expresada en (1) cs

14

v

M-dh =X\ (2)
i
o2
(Para las velocidades que se observan en la
recesién de las nebulosas basta aplicar la for-
mula clasica).

La medida del efecto Doppler permite, en-
tonces, calcular la velocidad de la fuente res-
pecto del observador. Con un buen espec-
trégrafo se pueden medir efectos Doppler
que correspondan a velocidades relativas an
menores de un kilémetro por segundo, sien-
do menor el error relativo mientras mayor
sea la velocidad de la fuente respecto del ob-
servador.

Ahora bien, las medidas de distancias de
galaxias hechas por Hubble, por métodos
muy ingeniosos que no describiremos, y las
observaciones sobre el efecto Doppler debi-
das a Humason, permitieron establecer la
ley de Hubble-Humason:

“Las galaxias se alejan de nosotros con una
velocidad proporcional a su distancia. La

Km
sep

por millén de afios luz” (constante de Hub-
ble).

La constante que figura en la ley enuncia-
da recién se llama también constante de re-
cesién o simplemente recesién y vale en el
sistema C. G. S.

constante de proporcionalidad es de 170

h=18-10"c g.s.

En las unidades utilizadas especialmente
en Relatividad, en que el centimetro es la
unidad de longitud y en que la unidad de
tiempo es el que demora la luz en recorrer
un centimetro, el valor de la recesién es

h = 6 - 10-*® unidades relativistas

Se puede decir que la ley de Hubble-Hu-
mason estd bien comprobada para distancias
comprendidas entre 7 y 250 millones de afios
luz y para velocidades de 1.000 a 42.000 km/
seg.

La huida de las galaxias es real —Mien-
tras las velocidades radiales observadas fue-
ron modestas, digamos inferiores a mil kilé-
metros por segundo, nadie pensd en poner
en duda el efecto Doppler como explicacién
del decalaje de las rayas espectrales. Pero,
cuando las velocidades calculadas a partir de
los espectrogramas crecieron hasta alcanzar
un séptimo de la velocidad de la luz, po-
niendo en jaque la nocién de un Universo
confortable y estitico; cuando las observa-
ciones parecian conducir a concepciones de-
masiado novedosas y revolucionarias de las
nociones de espacio y de Universo, los espi-
ritus conformistas se alarmaron y trataron
de eludir la explicacién del corrimiento de
las rayas del espectro hacia el rojo como un
efecto Doppler, buscando en substitucién
una explicacién ad hoc.

Parece poco de acuerdo con una sana me-
todologia cientifica tratar de encontrar una
explicacién ideada exclusivamente para des-
cribir el decalaje de las rayas espectrales por
el solo hecho que la explicacién mas natural,
el efecto Doppler, conduce a conclusiones de-
masiado atrevidas. Citaremos algunas de las
explicaciones ofrecidas.

El efecto Einstein.~Las radiaciones emi-
tidas en un campo de gravitacién intenso son
percibidas por el observador terrestre con una
frecuencia y una energfa disminuidas. El efec-
to es particularmente grande en el caso de
las enanas blancas. Pero el corrimiento ha-
cia el rojo del espectro de las galaxias no po-
dria explicarse asi, porque los campos de
gravitacién de estos islotes de materia no
tienen por qué crecer proporcionalmente a
su distancia a nuestra galaxia. También re-
sulta inadecuada la explicacién que tiene en
cuenta la accién progresiva sobre la frecuen-
cia de la luz de los campos de gravitacién
atravesados en su trayecto.

El efecto Compton.—El choque de un fo-
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tén con una particula errante disminuye la
energia del fotén y alarga en consccuencia
su longitud de onda. Los choques repetidos
durante el trayecto del fotén provocarian un
decalaje proporcional, en término medio, al
ndmero de particulas encontradas, es decir,
al camino recorrido. Esta explicacién no tie-
ne en cuenta que por el choque el fotén puz-
de desviarse; un efecto Compton sin disper-
sién no tiene justificacién alguna y dicha
dispersién no se observa en las placas foto-
graficas. Ademas, si la explicacién fuera va-
lida, no habria razén para que los valores

de fueran independientes de la longi-

tud de onda, como ocurre con el efecto Dop-
pler. La independencia mencionada ha sido
comprobada por Tolman, en 1934, con un
error menor del 3%.

Variacién de las constantes de la natura-
leza—En 1938, Dirac ha propuesto esta po-
sibilidad de explicacién. Pero la evolucién
de las constantes universales parece tener por
consecuencia una variacién de la temperatu-
ra terrestre en los Gltimos mil millones de
aflos que no estaria de acuerdo con las ob-
servaciones geoldgicas.

Hay mais aGn. La recesién de las galaxias
y la teorfa de la Relatividad tienen destinos
ligados, son solidarias:

Si el desplazamiento de las rayas espectra-
les tuviera lugar sin que existiera recesién,
se podria concebir que la fuente luminosa y
el observador estuvieran ligados por una re-
gla rigida. Una luz monocromitica enviada
de la fuente al observador y reflejada hacia
la fuente, llegarfa a ésta con una frecuencia
distinta de la frecuencia con que fué emiti-
da. La velocidad, medida localmente, de un
rayo luminoso que no ha abandonado el sis-
tema rigido constituido por la fuente y el
observador, dependerfa del tiempo, lo que
contradice a la teorfa de la relatividad res-
tringida.

Mis todavia: el vaivén de una sefial ptica
entre la fuente y el observador constituirfa un
reloj que no estarfa en coincidencia con

un reloj (atémico, por e¢jemplo), colocado en
la fuente; mais exactamente, la relacién en-
tre los tiempos marcados por los dos relojes
no seria lineal.

La recesién no es antropocéntrica—Al-
guien podria preguntar: ila huida de las
galaxias con velocidades que varian propor-
cionalmente a la distancia que nos separa de
ellas, significa, por ventura, que somos el
centro de repulsién del Universo?; ¢admitir
la recesion como rcal, no es acaso caer de
nuevo en el antropocentrismo?, Jno signi-
fica darle un papel privilegiado al islote de
materia en que vivimos?

Eddington ha imaginado un ejemplo que
explica las cosas de una manera muy grafica:
Imaginemos un globo de goma en el cual se
hubieran marcado numerosas pequefias man-
chas. Inflemos el globo. El sistema de
manchas nos servird para imaginarnos el mo-
vimiento relativo del sistema de galaxias. Las
manchas se alejan unas de otras, sin que nin-
guna tenga privilegio sobre las demis, y el
monto en que crece la distancia entre dos
manchas cualesquiera es proporcional a di-
cha distancia (medida sobre la superficie del
globo). Durante el proceso de inflar el glo-
bo se cumple una ley de Hubble.

En esta imagen, cada mancha M permane-
ce inmévil sobre la superficie de goma. Si se
toma como sistema de referencia el grupo
de manchas mis cercanas, la velocidad de M
respecto del centro del grupo seri desprecia-
ble (al hablar de centro podemos referirnos,
por ejemplo, al centro de distancias medias,
que en el modelo j ]ugarla el papel de centro
de masas). Al contrario, con respecto a un
grupo de manchas diametralmente opuesto
en la superficie del globo de goma, la velo-
cidad de M serd la mayor posible. Asf la
velocidad de la mancha ser4 nula respecto
a su grupo local y muy grande respecto de
las manchas mis alejadas de su “Universo”,
y esto cualquiera que sea la mancha conside-
rada.

La cuestién del desplazamiento de las ra-
yas espectrales hacia el rojo en la luz prove-
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niente de galaxias lejanas la veremos de nue-
vo al examinar algunos de los modelos cos-
moldgicos propuestos.

LAs cosMOLOGIAS RELATIVISTAS

Nuestro punto de vista ha cambiado, sin
duda, mucho desde los tiempos de Lagran-
ge; los problemas que se plantean al tedri-
<o son también muy diferentes. La Cosmolo-
gia o es ya el Sistema del Mundo, limita-
do a explicar los movimientos de nuestro
Sistema Planetario; abarca ahora el estudio
de la naturaleza y de la distribucién gene-
ral, en cuanto a posicién y movimiento, de
la materia y energia de todo el Universo ob-
servable.

Las observaciones, segin lo hemos dicho
ya, han dado base a la nocién que la distri-
bucién y el movimiento de la materia en
cualquiera regién del espacio suficientemen-
te grande de este Universo son, a grandes
rasgos, sustancialmente los mismos que en
cualquiera otra regién de dimensiones seme-
jantes, cualquiera que sea su posicién y orien-
tacién. Esta supuesta uniformidad en los
grandes rasgos implica una cierta forma de
un principio de relatividad, algunas veces
llamado con propiedad, principio cosmold-
gico. Una idealizacién del Universo real tan
cruda como la indicada, debe ser una en
que las aglomeraciones de materia en estre-
llas y galaxias y aun en grupos de galaxias,
quedan reemplazadas por un substrato repar-
tido que sélo conserva las uniformidades co-
munes a todas las regiones.

Llamaremos cosmologia relativista al es-
tudio de esta distribucién “suavizada” de ga-
laxias, regidas por el principio cosmoldgico,
por lo menos en un sentido estadistico; es
decir, al estudio de una distribucién de ma-
teria en que la uniformidad en los grandes
rasgos se cumpla en promedio.

Ley de gravitacién en el espacio vacio.—
Hagamos un breve paréntesis de caracter geo-
métrico.

La geometria euclidiana es desde la par-
tida una geometria global; integral, como di-

cen los matematicos: define rectas ilimitadas,
paralelas que van al infinito. Riemann, al
contrario, ha colocado las bases de geometrias
diferenciales, fundadas sobre la posibilidad
de avaluar la distancia ds de dos puntos ve-
cinos. Riemann considera la medida como la
operacién fundamental. Las leyes o métricas
que nos dan el valor de la distancia ds de-
penden, segln él, no del espacio en si, sino
de las fuerzas de ligazdn entre los cuerpos su-
mergidos en dicho espacio. Por esta concep-
cién, Riemann es un precursor de Einstein.

Desde el comienzo del siglo XX, la apa-
ricién de teorias como la de Relatividad y
la de los Quanta, ha mostrado que la pala-
bra espacio no tienen ningn significado fisi-
co si no va ligada a nuestras percepciones
y mediciones. Se puede sofiar un espacio va-
cio, en el cual no se aloja ningn cuerpo, por
el que no atraviesa ninguna radiacién, o don-
de no reina ningln campo; pero en vano se
esperaria que dicha concepcién condujera a
las propiedades del espacio fisico. En la fisi-
ca clésica, el papel del espacio era puramen-
te secundario, apenas el de un marco de re-
ferencia, indiferente a los fenémenos que se
desarrollan en su interior; hoy el espacio fi-
sico aparece en el primer plano de la des-
cripcién de los fenémenos: interviene por la
geometria de los campos de gravitacién, de
los campos electromagnéticos, por la presen-
cia de la materia y de la radiacién y en cier-
to modo se identifica con todos ellos.

Un espacio de Riemann estid determinado
por su métrica

ds?= grijdxidxj 3)

y los coeficientes que figuran en la expresién
de la métrica estin, a su vez, determinados
por las ecuaciones diferenciales que expre-
san las relaciones entre espacio, tiempo, ma-
teria y radiacién. El espacio de Riemann co-
bra mediante estas ecuaciones diferenciales
un significado fisico. Los valores de los co-
eficientes de la métrica son, en general, fun-
ciones de punto cuya forma depende de la
distribucién de materia y radiacién.

Desde el punto de vista matemitico, la con-
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secuencia mis importante, tal vez, del prin-
cipio de relatividad es que las ecuaciones
de la fisica tedrica deben ser ecuaciones ten-
soriales. Los coeficientes que aparecen en la
expresion de la métrica son precisamente las
diez componentes de un tensor en un espa-
cio de cuatro dimensiones (el espacio-tiem-
po), llamado tensor fundamental del espacio-
tiempo. Qué relacién deben cumplir estos
diez coeficientes en el caso del espacio vacio
de materia y radiacién? Segln lo dicho, la
relacién debe ser de caracter tensorial; Ein-
stein ha establecido que la ley local de la
gravitacion, en el wacio, se expresa por la
anulacién de un tensor Gij, cuyas compo-
nentes se pueden obtener a pariir de las com-
ponentes del tensor fundamental Dicho en
forma escueta, la ecuacién

Gy — *)

del campo gravitacional en el espacio vacio
se encuentra basindose en la exigencia de
la relatividad generalizada que prescribe que
la expresion matemdtica de wna ley fisica
debe conservar su forma cualquiera que sea
el cambio de coordenadas que se haga, ¢
identificando localmente los efectos de la
gravedad con los de la inercia en sistemas
de referencia acelerados.

La identidad de la masa pesante y de la
masa inerte, de la que la fisica ¢ldsica no ha-
bia hecho otra cosa que tomar nota, hacia
posible este malabarismo matematico, permi-
tiendo descubrir la ley de la gravitacién por
medio de simples juegos de escritura.

Las exigencias del enunciado subrayado
mas arriba son tan draconianas que se podia
haber temido que fuera imposible satisfacer-
las. Su consecuencia para la teorfa fisica es
que leyes como la de la atraccién newtonia-
na, que no satisfacen al postulado, no pueden
ser exactas y representan, a lo sumo, aproxi-
maciones (aunque, a decir verdad, en el ca-
so citado, muy buenas aproximaciones). La
experiencia as{ lo ha confirmado: la ley de
Newton es sélo una aproximacién, extraor-
dinaria ciertamente, pero aproximacién al
fin (perihelio de Mercurio), y ésti conteni-

3—Anales

da en la ecuaciéon (4) cuando se desprecian
en ella algunos términos que sélo tienen im-
portancia en casos extremos (extremos en la
mecanica celeste clasica).

La ecuacién (4) permite descubrir las pro-
piedades locales del espacio no ocupado por
materia. Se elige un sistema local S de coor-
denadas, euclidiano, galileano, y se refieren
a él los sistemas locales T de la relatividad
generalizada que tengan respecto de S una
aceleracién pequenia. En estas condiciones, es
posible juzgar los acontecimientos en los sis-
temas T en funcién de medidas efectuadas
con reglas y relojes del sistema euclidiano S
(espacio euclidiano tangente). Cualquiera
que sea la eleccién de S, las configuraciones
de reglas rigidas que describen los sucesos de
T no siguen las leyes de Euclides (no se
cumple, por ejemplo, el teorema de Pitdgo-
ras). Es en este sentido que se dice que el
espacio posee Una curvaturd.

El problema cosrmoldgico—Cada masa ma-
terial introduce en el Universo una irregula-
ridad en la métrica local; altera la curvatura
local del espacio. La masa en cuestién pue-
de ser una estrella, o una galaxia, por ejem-
plo.

Alguien podria desear la posibilidad de
imaginar un Universo que a grandes rasgos
fuera cuclidiano; en que el caricter euclidia-
no se perdiera solamente de manera local,
accidental. Desgraciadamente, la cuestién no
es tan sencilla, pues cabe imaginar que las
propiedades del espacio, en conjunto, a gran
escala, dependan también de la distribucién
de masas, como ocurre con las propiedades
locales.

Para estudiar esta Gltima posibilidad es ne-
cesario hacer algunas simplificaciones. Des-
de luego, para zafarse de las dificultades ma-
temdticas que introducen las irregularidades
locales, es preciso pensar en distribuir unifor-
memente la materia en el espacio intereste-
lar. Se llena, asi, el espacio de una neblina
material, muy tenue, pero cuya densidad no
es nula. Hecho esto, ya no hay vacfo y ha-
bra que corregir la ley de la gravitacién ex-
presada en (4), adecuada sélo para el espa-
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cio vacfo. Debemos buscar la ley de la gravi-
tacién en el seno del espacio ocupado por la
materia.

Ley del campo de gravitacidn en presencia
de energia (materia y radiacién).—En la
teorfa newtoniana de la gravitacién, hay una
relacién que asocia el potencial gravitacio-
nal ¢ con la densidad de materia p y la cons-
tante de gravitacién universal k

Vo= 4rkp (5)
Es la conocida ecuacién de Poisson. Einstein
la toma por modelo y por guia en el proceso
de generalizacién que lo lleva a la ley de la
gravitacién en presencia de la energfa.

Veamos cémo modifica Einstein los tér-
minos de la ecuacion (5).

En la ecuacién de Poisson, la presencia de
la materia esti representada por la densidad
de materia, o sea, por el término del segundo
miembro. En la ecuacién modificada, la pre-
sencia de la materia se traducird por un ten-
sor nuevo Ti;, pariente de la densidad
de Poisson. Este nuevo tensor debe ser tal
que queden garantizados los principios de
conservacién de la fisica: conservacién de la
masa, de la energia, de la cantidad de mo-
vimiento. La relatividad asocia estos princi-
pios en uno solo: la conservacién de la im-
pulsién-energia. El tensor Ti; que reempla-
za a la densidad p es, entonces, el tensor de
energia por unidad de volumen, que incluye
no sélo el tensor de la energia de la materia
ponderable, sino también el de la energia
electromagnética. La estructura de este ten-
sor sélo la conocemos provisionalmente por
la insuficiencia de nuestros conocimientos so-
bre el campo electromagnético de cargas
concentradas.

Ahora, icémo queda reemplazado el pri-
mer miembro de la ecuaciéon de Poisson?
Dice Einstein:

Si existe una ecuacién aniloga a la de Pois-
son en la teoria generalizada de la relativi-
dad, entonces dicha ecuacién debe ser una
ecuacién tensorial satisfecha por el tensor
g; del potencial gravitacional; el tensor de
energia de la materia debe aparecer en el

segundo miembro de esta ecuacién. En el
primer miembro debe haber un tensor que
contenga las derivadas de los g; ; debemos
encontrar este tensor. Queda determinado
completamente por las siguientes tres condi-
ciones:

1. No debe contener derivadas dc los g,
de orden superior al segundo.

2. Debe ser lineal y homogéneo en las se-
gundas derivadas.

3. Su divergencia debe ser idénticamente
nula.

Mediante estas exigencias, Einstein obtiene
la ley del campo gravitacional en presencia
de materia y radiacién:

G — 158G gy = —uTy (6)

en que G es un invariante deducido de Gi;

ij

y » una constante ligada a la de la gravita-
cién universal:
8wk

H= ‘02

= 1,86-10-""c.g.s. M)

El coeficiente —% que figura en la ecuacién
(6) resulta de la aplicacién de la tercera de
las condiciones enumeradas. El coeficiente *
es una consecuencia de un principio de con-
servacion.

No es necesario que el lector comprenda
las férmulas anotadas y especialmente la (6).
Pero es necesario que ella figure en nuestra
exposicién: no sélo es esencial en los des-
arrollos de la cosmologia relativista, sino que
para explicar las modificaciones que se le
han introducido es preciso por lo menos te-
ner presente su forma.

Simplificaciones introducidas al problema
cosmoldégico—1. Se considera un Universo
ficticio, lleno de una niebla material inmévil.

2. Se supone la densidad de esta niebla
uniforme en toda su extensidn.

3. Se supone la métrica del espacio inde-
pendiente del tiempo. Es aqui donde Einstein,
inconscientemente, ha afiadido a las dos con-
venciones simplificadoras anotadas arriba,
una que segin parece es innecesaria.

Esta condicién escondida, subrepticia, im-
plicita, le trajo dificultades enormes. La Re-
latividad generalizada se revel4, por asi de-
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cirlo violentamente contra este estatismo y
Einstein sélo pudo salvar la dificultad mo-
dificando su ley del campo gravitacional.
Por esta limitacién, @ prior: e involuntaria
del problema a su aspecto estatico, se le es-
caparon a Einstein las soluciones mas gene-
rales y més senciilas matematicamente, solu-
ciones que corresponden a universos de vo-
lumen variable.

4. En esta etapa del problema Einstein bus-
ca una figura riemanniana del Universo que
sea homogénea e isétropa; es decir, cuyos
puntos y cuyas direcciones sean todos geo-
métricamente equivalentes.

Estas condiciones de apariencias tan anodi-
nas restringen radicalmente el ntmero de
modelos posibles.

En el espacio de Euclides, los desplaza-
mientos conservan la forma de los cuerpos
(a menudo la congruencia de dos figuras se
demuestra por superposiciéon). Por el con-
trario, los espacios de Riemann no son ho-
mogéneos, en general, y los desplazamien-
tos modifican las formas.

Fuera del euclidiano, los Gnicos espacios
riemannianos homogéneos son:

a) el de Lobatchewsky, que es un espacio
abierto; es decir, con puntos al infinito.

b) el espacio esférico, de curvatura cons-
tante positiva, que €s un espacio cerrado.

Einstein demostré que esto Gltimo era la
Gnica solucién del problema, en los térmi-
nos en que ¢l se lo habia planteado.

La solucién de Einstein presentaba como
caso limite un Universo euclidiano (o cuasi-
euclidiano; espacio esférico de radio infinito)
sblo si la densidad era nula, lo que no estd
de acuerdo con nuestras observaciones. En
la época en que se crefa que nuestra Galaxia
sola constitufa todo el Universo, esta posibili-
dad podia tenerse en cuenta: un solo islote
de materia, por gigantesco que sea, da una
densidad nula si se le reparte en un volu-
men infinito. Pero la continuidad de los cam-
pos de galaxias que resulta de las observa-
ciones astrondémicas parece mis de acuerdo
con una densidad media no nula.

Aceptado que la densidad media no es nu-

la, la solucién del problema encontrada por
Einstein significaba un Universo finito: su
radio de curvatura puede calcularse cuando
se conoce la densidad. Desgraciadamente, es-
ta solucién de densidad no nula, {nica posi-
ble con las condiciones que se habfa impues-
to Einstein, implicaba una presién negativa,
constante en todo punto del espacio, para
la cual no existe justificacién fisica alguna.

Decidido a salvar este escollo, Einstein ter-
miné por darse cuenta en 1917 que las ecua-
ciones de la Relatividad permitian introdu-
cir un nuevo término en la ley del campo
Ag;;, en que A es una constante universal,
llamada constante cosmoldgica:

Gy — KG gy + Agy; = T (8)

Se ha podido demostrar que la nueva for-
ma de la ecuacién del campo encontrada por
Einstein es la ecuacién tensorial de segundo
orden mas general que pueda hallarse y que
satisfaga a las condiciones que sirvieron de
base para modificar la ecuacién de Poisson.

La teoria de la Relatividad es incapaz de
fijar el valor numérico, ni siquiera el signo
de la constante cosmoldgica. Debemos recu-
rrir a la observacidén. Apliquemos la ecua-
ci6n (8) al espacio vacio; se obtiene

Gy + Ag; =0 9

Pero hemos visto que el movimiento de los
planetas (recuérdese la mencién al perihelio
de Mercurio) se verifica conforme a la ecua-
cién

G =0

por lo menos dentro de la precisién de nues-
tras observaciones. Debemos concluir, enton-
ces, que la constante cosmoldgica es tan pe-
quefia que sus efectos son despreciables en
el seno del sistema solar. Por lo que se refie-
re a las observaciones a distancias compara-
bles con las dimensiones de nuestro sistema
planetario, la constante cosmolégica bien pu-
diera ser nula.

Pero los efectos de A crecen con el tama-
flo del dominio considerado. El anflisis de
la ecuacién modificada del campo gravitacio-
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nal revela que la introduccién del término A
introduce en el Universo una repulsion pro-
porcional a la distancia a partir del punto
considerado como origen. Esta repulsién cds-
mica se superpone a la atraccién newtonia-
na. Despreciable a pequefias distancias (pe-
queiias, pero del orden de magnitud de las
dimensiones del sistema solar), sobrepasa a
la atraccién cuando las dimensiones son su-
ficientemente grandes y reina sin rival cuan-
do se trata de las galaxias mas lejanas.

Es dificil no intentar relacionar la huida
de las galaxias con esta repulsién implicita
en la ecuacidon modificada del campo gravi-
tacional. Un anaiisis posterior ha mostrado
que no era nccesaria la introduccién de un
término cosmoldgico en las ecuaciones del
campo, para explicar la expansién: bastaba
abandonar la hipétesis implicita de una mé-
trica independiente del tiempo.

El Universo estitico de Einstein—En el
estado actual de nuestros conocimientos, la
ecuacion (8) es la que mejor representa, a
la escala macroscépica, las propiedades loca-
les del Universo. Es l4gico, entonces, tomar-
la como base para investigar un esquema ge-
neral del Universo, agregando las hipétesis
que puedan resultar convenientes. Estas hi-
potesis adicionales son las que sirven para
determinar la expresién del elemento de ar-
co ds del espacio-tiempo. Einstein admite:

a) la independencia de la métrica espacial
respecto del tiempo;

b) la homogeneidad e isotropia del espa-
cio;

¢) la existencia de un Universo euclidia-
no tangente en todo dominio suficientemen-
te pequeiio en que la densidad de materia
sea baja.

Esta Gltima condicién estd de acuerdo con
nuestra experiencia cotidiana, en que la geo-
metria clasica y la relatividad restringida re-
sultan suficientes. El ds* buscado deber
reducirse al de la relatividad restringida, si
las dimensiones consideradas son pequefias
y si el campo de gravitacién es despreciable.

Con estas hipdtesis, Einstein obtuvo, en
1916, 1a’ siguiente expresién para ds?:

ds? = c2dt>—R2[dx®+sen’x (62 +sen2f 1e%] (10)

en que ¢ es la velocidad de la luz; # designa
el tiempo; 6, ¢ v y son parimetros angula-
res de espacio y R es una constante relacio-
nada con la constante cosmolégica a través
de la ecuacién

(11)

Llama de inmediato fa atencién que en la
ecuacion (10) el tiempo aparece explicito,
separado en un término que no contiene nin-
gln parimetro espacial. El tiempo escurre
libremente, con lo cual queremos decir que
su escurrimiento no esti ligado al lugar.

Para obtener las propiedades del Universo
en un instante dado, basta suprimir en la
ecuacién (10) el término que contiene al
tiempo. Restan los términos puramente es-
paciales, como era de esperar, en virtud de
la hipétesis a). La métrica espacial es la dec
un espacio esférico, de radio R. El parime-
tro angular x puede variar entre ceroy 2,
correspondiendo ambos valores extremos al
punto ocupado por el observador: el Uni-
verso resulta cerrado, y la mayor distancia
que se puede dar dentro de él es la que separa
al observador del punto para el cual x va-
le 73 es decir, dicha distancia m4xima es = R.
El volumen total de este espacio esférico es
2R vy, siendo p la densidad media de
materia, la masa total seri

M=2rR%p (12)

En el Universo estitico de Einstein exis-
ten, pues, tres relaciones independientes entre
las cuatro cantidades fundamentales M, R,

pyA. El conocimiento de una cualquiera de
ellas determina las otras tres; basta emplear
las ecuaciones (11) y (12).

De las cuatro cantidades mencionadas Ia
mas accesible a la observacién parece ser la
densidad media 5. Si se considera que el
segmento de Universo explorado por nues-
tros telescopios es representativo, podemos
atribuir a p el valor 10 g/cm®; pero se-
ria vano introducir este valor numérico en
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las férmulas anotadas, porque ellas son va-
lidas para un Universo estatico, en el cual
ya nadie piensa.

El Universo de De Sitter—En 1917 el as-
trénomo holandés De Sitter mostrd que la
ley general de la gravitacién podia satisfa-
cerse con otra expresién de ds°, distinta de
la encontrada por Einstein, a condicién que
se supusiera nula la densidad de materia. Se
trata de un Universo vacio, que no contiene
materia ni radiacién en cantidades sensibles.

Aceptada la hipétesis de densidad nula (y
de presidon de radiacién nula), De Sitter
pudo encontrar la expresién del intervalo del
espacio-tiempo, recurriendo a las otras dos
condicionss ya enunciadas en b) y ¢): homo-
geneidad material 'y Universo euclidiano
tangente. La expresidn es la siguiente:

ds* = c* cos® x d® —R*[....7 (13)

Los términos de espacio son idénticos a
los que aparecen en la expresién del inter-
valo en el Universo estatico de Einstein. El
espacio en el Universo de De Sitter también
es hiperesférico.

La diferencia reside en ¢l término que con-
tiene al tiempo, en el cual aparece ahora el
parAmetro angular x. El tiempo no es libre
en el modelo de De Sitter: su medida depen-

de de Ia distancia Rx al observador.

En el Uaiverso de Einstein, para un reloj
en repeso, para el cual d4, de, dx son nulos,
el intervalo vale simplemente

ds® = dt*

(14)

resultado que se obtiene inmediatamente a
partir de (10). En cambio, en el Universo de
De Sitter, en condiciones similares, se tiene

(15)

ds* = R* cos® x dt*

con lo cual la medida del tiempo resulta
proporcional a sec x.

Esta propiedad del Universo de De Sitter
es sumamente interesante pues, si fuera va-
lida, el periodo de los fenémenos atémicos,

incluso el de la luz emitida por un astro y
registrada en nuestros espectrografos, seria
mayor mientras mas alejada estuviera la fuen-
te luminosa. Las rayas espectrales de los obje-
tos lejanos, como las galaxias acusarian un
desplazamiento hacia el rojo que se super-
pondria al efecto Doppler corriente y al efec-
to Einstein.

No hay duda que si con el andar del tiem-
po llegara a establecerse que el efecto De
Sitter, o sea, la dependencia de la escala de
tiempo con respecto a la distancia del obser-
vador, expresada en la ecuacién (15), corres-
ponde a algo real, nuestra concepcién del
tiempo sufrirfa cambios de gran importan-
cia. En un lugar cualquiera, zodos los fend-
menos transcurririan en una escala de tiem-
po que dependeria de la distancia al obser-
vador; no sélo las vibraciones luminosas re-
gistradas por nuestros espectrégrafos serfan
mas lentas, mientras més alejado esté el obje-
to que las emite; a la distancia

(S
3

X =

todo cambio ds necesitarfa un inteivalo de
tiempo infinitamente grande. En este “ho-
rizonte” del Universo, el tiempo se detiene.

A primera vista, esta nueva solucién del
problema cosmoldgico puede parecer vana,
puesto que implica un Universo vacio, mien-
tras que el Universo real indudablemente
contiene materia. Estrictamente hablando, la
solucién es puramente ficticia y correspon-
de a un Universo utdpico. Pero no por eso
carece de interés: se la puede considerar co-
mo un caso limite, como una solucién asin-
totica.

La ley de la gravitacidn admite dos clases
de Universos en equilibrio:

Universo lleno; es decir, que contiene tan-
ta materia que la atraccién y la repulsién se
equilibran en todo punto; es la solucién de
Einstein;

Universo vacio; solucién de De Sitter.

El Universo real no estd estrictamente va-
cio, ni estrictamente en equilibrio. ¢Podria
ocurrir, sin embargo, que ya se encuentre
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en un estado cercano al descrito por De Sit-
ter?; ¢no tender4, acaso, hacia dicho estado,
como limite? ¢Estamos en situacién de de-
cidir si la densidad media del segmento de
Universo que conocemos es igual al leno
de la solucién de Einstein, o si €s tanto me-
nor que dicho lexo tedrico para que la so-
lucién de la nada ¢e De Sitter esté mejor de
acuerdo con el Universo real?

Si en el Universo de De Sitter se introduce
un observador en el origen de coordenadas
y una particula material, libre, inerte, esta
particula describird respecto del observador
una trayectoria convexa hacia el observador,
como si fuera repelida por éste. Todo ocurre
como si el origen de coordenadas fuera un
centro de repulsiéon cuya accién fuera pro-
porcional a la distancia. En el Universo de
Einstein, la fuerza repulsiva introducida por
el término que contiene la constante cosmo-
l6gica se hace equilibrio con la fuerza atrac-
tiva newtoniana. De Sitter suprime esta Gl-
tima, suprimiendo la materia.

Vemos el extrafio dilema a que llegan las
dos teorias estiticas: o bien el Universo con-
tiene materia, pero no hay recesién; o bien
el Universo es vacio y la recesién existe.

De hecho, nuestro Universo contiene ma-
teria que huye en todas direcciones. Se hace
necesario, pues, buscar otras soluciones. El
gran mérito del trabajo de De Sitter es ha-
ber sugerido la transicién hacia las cosmolo-
gias con métrica cuyos coeficientes son fun-
cién del tiempo.

Los modelos de Friedmann-Einstein—Ya
en 1922 el matemitico ruso Friedmann de-
mostré que es posible conciliar la existencia
de una densidad de materia no nula con las
ecuaciones del campo de gravitacion, sin in-
troductr la constante cosmoldgica y sin que
se llegara a presiones negativas, abandonan-
do la hipétesis hecha inconscientemente por
Einstein de una métrica espacial indepen-
diente del tiempo.

En 1945 Einstein publicé algunas paginas
en que solidariza con la solucién de Fried-
mann y repudia el uso de la constante cos-
moldgica. Dice Einstein:

“La introduccién de este segundo término
(se refiere al término que contiene la cons-
tante cosmoldgica) constituye una compli-
cacién de la teoria que reduce seriamente su
simplicidad légica. Su introduccién sélo pue-
de justificarse por la dificultad producida
por la introduccién casi inevitable de una
densidad de materia no nula. Podemos hacer
notar, de paso, que en la teoria de Newton
existe la misma dificultad.

“El matematico Friedmann encontr una
salida para este dilema. Sus resultados en-
contraron luego una confirmacién sorpren-
dente en el descubrimiento hecho por Hub-
ble de la expansién del sistema estelar (un
corrimiento hacia el rojo de las rayas espec-
trales que crece uniformemente con la dis-
tancia)”.

Agrega, mis adelante:

“La introducién del término cosmoldgico
en las ecuaciones de la gravitacién, aunque
posible desde el punto de vista de la relati-
vidad, debe rechazarse desde el punto de
vista de la economia de pensamiento. Como
lo demostrara por primera vez Friedmann,
se puede conciliar una densidad de materia
finita en todo punto con la forma original
de las ecuaciones de la gravedad si se admi-
te la variabilidad en el tiempo de la métrica
espacial”.

Y en una nota:

“Si la expansién de Hubble hubiera sido
descubierta cuando fué creada la teorfa de la
relatividad generalizada, el término cosmo-
16gico jamds habria sido introducido. Parece
ahora tanto menos justificado introducir tal
término en las ecuaciones del campo, desde
que su introduccién pierde su Gnica justifi-
cacién original —la de conducir a una solu-
cién natural del problema cosmoldgico”.

Vamos a exponer brevemente las etapas
de la solucién de Friedmann.

Se supone que el espacio es isdtropo en
todo tiempo y en todo lugar, para un obser-
vador en reposo respecto de la materia que
lo rodea, pero no se supone que la densidad
de materia permanezca constante a lo largo
del tiempo: asi abandonamos la hipétesis ta-
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cita que el campo métrico es independiente
del tiempo.

Mediante una eleccidn conveniente de co-
ordenadas, la hipdtesis de isotropia espacial
se traduce en la siguiente métrica:

ds?=cidt*—G2A* (dx] + dx3 + dx%)  (16)

G es una funcidén del tiempo solamente,
que expresard el cambio relativo de distancia,
con el tiempo, entre dos puntos materiales.
La métrica es la de una superficie hiperesfé-
rica (en que la curvatura es la misma en
todo punto de las tres dimensiones para G
fijo, es decir, para un mismo valor de ?).

Expresando en seguida que este espacio
posee un espacio euclidiano tangente, apare-
ce que A es sélo funcibén de 12= 34 x2+ x?
siendo r la distancia al origen en el espacio
euclidiano tangente. Resulta:

+ 1
={— 1
0

A=_1
1+i1"~'
4

(I7)

Los tres valores de z corresponden a:

z = -+ 1, el espacio es esférico y cerrado.
En tal caso G representa el ra-
dio en el instante 2.

z = — 1, el espacio es de curvatura ne-
gativa constante, abierto y con
puntos al infinito (pseudoesfé-
rico).

z = 0, el espacio es euclidiano.

Substituyendo la expresién de la métrica

en las ecuaciones del campo se encuentran
las ecuaciones diferenciales

s, Gr L o2Gr l
2 2 -

G G G (18)
z_ G?  kp o ’

ot e Ty T

en que los acentos indican derivacién res-
pecto del tiempo.

Las ecuaciones (18) definen todos los mo-
delos en expansién (o contraccién). La in-
terpretacién de sus términos es sencilla

z/G” es la curvatura del espacio en el ins-
tante 2.

G’/G es la recesion 4, porque G es una me-
dida relativa de la distancia entre
dos particulas y G’ la velocidad con
que varia G.

A no aparece en las ecuaciones (18). como
debe ser si es que ha de haber soluciones de
las ecuaciones de la gravitacidén que posean
la simetria estipulada. Restando las ecuacio-
nes obtenemos:

(19)

Como G, ky p son positivos, G” es ne-
gativo. La funcién G(t) no puede tener en-
tonces ni minimos ni puntos de inflexion.
Ademas, no hay solucién para la cual G sea
constante; es decir, un Universo estdtico es
imposible.

La segunda de las ecuaciones (18) se pue-
de escribir

z/G3=Curva,tum=L3p- —h? (18a)

El signo de z, es decir, la variedad de es-
pacio en que vivimos, va a depender exclusi-
vamente del signo del segundo miembro.

Las cantidades 4 y p son accesibles a la
observacién. Debiera ser entonces posible de-
cidir experimentalmente el signo de z.

A es bien conocido por la ley de Hubble-
Humason.

h = 6 - 10*® unidades relativistas

En cambio la densidad se conoce bastante
mal. La materia visible conduce a un valor
de la densidad del orden de 10-*° g/cm.3

Substituyendo valores se encuentra
z/G® = 0,6-10-°>° — 36-10-°°

El resultado es negativo, pero debe observar-
se que los dos términos son de orden pare-
cido.



40

ANALES bE LA Universivap pE CHILE

La materia oscura podria ser cien veces
més abundante que la materia brillante sin
que se hubiera detectado su presencia. En
este caso, el segundo miembro seria positivo
y el Universo tendria curvatura constante po-
sitiva; seria cerrado, finito y el valor de G
seria su radio de curvatura.

Si la densidad de la materia oscura fuera
despreciable, lo que corresponde al valor que
actualmente se atribuye a p, habria que con-
cluir que el Universo tiene curvatura cons-
tante negativa y que posee puntos al infinito.

En el caso limite en que la densidad fuera
60 - 10* g/cm.? el segundo miembro de
(18-2) serfa nulo y el Universo no poseeria
curvatura espacial alguna.

Caso especial de curvatura espacial nula
(2=0).—La seccién del Universo a tiempo
constante es euclidiana. Las ecuaciones (18)
se reducen a

311'-’4-;.‘}1'—0 1
20

3hr=sp

La relacion entre recesion y densidad que
aparece en la Gltima ecuacién se puede com-
parar con la experiencia, por lo menos en
lo que concierne al orden de magnitud. Con
los valores de 2 y » que hemos transcrito
anteriormente resulta

3h 33610
p = =—————=58. 10-3 ¢ /em3
" 1,86 - 1077

Este valor corresponde, en lo que se re-
fiere a su orden de magnitud, mis o menos
a las estimaciones dadas por los astrénomos
a base de las masas y paralajes de las estre-
Ilas visibles y de los sistemas de estrellas. Por
ejemplo, G. C. McVittie dice: “La densidad
media es ciertamente no mayor que 10
g/cm.? y mis probablemente es del orden de
10* g/cm.®”

La integracién de las ecuaciones (20) da

(21)

La variable tiempo aparece en el denomi-
nador, lo que introduce una singularidad pa-
ra t—0. Esta singularidad asigna un limite
temporal al Universo:

En un Universo en contraccién, se tratara
de una cota superior, y la contraccién termi-
nard en el instante t=0. En el caso de la ex-
pansion, que es el que observamos en la na-
turaleza, el Universo comienza a existir
cuando t=0 y la férmula (21) nos permite
calcular su edad a partir del valor observa-
do de la recesién:

2
== — == 12 - 10° aflos

3h

Esta cifra no es satisfactoria; resulta de-
masiado pequefia. La edad del Universo ava-
luada por distintos métodos parece estar com-

prendida entre 4 y 5.10° afios. Aun la Tierra
misma se sabe que ticne una edad superior
a la que resulté del cilculo anterior.

Universos con curvatura—La integracién
de la primera de las ecuaciones (18) condu-
ce a la relacién

(22)

cit que G, es una constante positiva.
a) Espacio de curvatura positiva (z—=-1)

G() - G
Gre= — (22-2)
G

En este caso G representa el radio del uni-
verso que es esférico y cerrado. Como el pri-
mer miembro de (22-a) es positivo, G debe
estar comprendido entre cero y G,. El radio
crece desde cero hasta un méiximo G,; des-.
pués de esta fase de expansién, el Universo
se contrae: su radio disminuye de nuevo has-
ta cero. El paso por cero no debe conside-
rarse como un origen o un fin absolutos; no
queda excluida la posibilidad que después
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de la fase de contraccién se produzca una
nueva fase de expansién.

b) Espacio de curvatura negativa (z==—1)
Go "}' G
G2= (22-b)
G

El espacio es abierto, infinito. El término
G no puede interpretarse como un radio. G
crece indefinidamente con ¢; se trati de un
caso de expansign indefinida, sin fase de
contraccién posterior.

El caso de curvatura negativa contiene co-
mo caso limite al de densidad nula. Este es
el caso euclidiano, puesto que el analisis
muestra que el tensor de curvatura se anula.

El caso de curvatura negativa con densi-
dad no nula se acerca mis y mis a este caso
limite, de modo que con el transcurrir del
tiempo la estructura del espacio estard cada
vez menos determinada por la materia con-
tenida en ¢él.

De la investigacién de los casos de curva-
tura no nula resulta lo siguiente. Para todo
caso de curvatura espacial no nula, existe un
estado inicial G=0 en que comienza la ex-
pansion. Se trata de un estado en que la den-
sidad es infinita y el campo es singular. Re-
sulta, ademds, que la influencia de la intro-
duccién de una curvatura espacial sobre la
duracién del intervalo de tiempo transcurri-
do entre el comienzo de la expansién y la
reduccién de la velocidad de expansién a
un valor fijo 4, es despreciable, por lo menos
en cuanto a orden de magnitud. Si se hace
el calculo del mencionado intervalo para el
caso de densidad nula, se obtiene

t = 1/h = 1,8 - 10° afios
O sea, que este caso extremo da una dura-
ci6n de la expansién igual a la del caso de
curvatura espacial nula, salvo un factor de
orden de magnitud muy cercano a la uni-
dad.

La consecuencia de este raciocinio es que
las dudas nacidas como resultado de la corta

duracién de la expansion, no se pueden re-
solver introduciendo una curvatura espacial.

El reemplazo del gas uniforme considerado
en los desarrollos expuestos anteriormente
por estrellas; la consideracidn de los movi-
mientos de agitacién de estas estrellas, no
bastan para cambiar fundamentalmente las
conclusiones precedentes.

Observemos, si, que la actual teoria de la
Relatividad se funda sobre los conceptos se-
parados de campo y de materia. ; Esta sepa-
racién no serd inadecuada para grandes den-
sidades? No podemos estar seguros que una
teorfa sintética en que se unan gravitacién y
métrica por una parte, al electromagnetismo
y la materia por la otra, habrd de presentar
también una singularidad para t==0.

En otros términos, la singularidad es, tal
vez, una singularidad del modelo homogé-
neo actual, mas bien que una caracteristica
real del Universo.

No hemos querido hablar de otros mode-
los cosmoldgicos como los de Lemaitre-Ed-
dington que corresponden a Universos en ex-
pansién con constante cosmolégica, ni de
otras teorias mas alejadas de la ortodoxia
de las cosmologias relativistas, como son las
de Milne y de Hoyle. El presente trabajo es
la transcripcion, apenas un poco elaborada,
de unas notas gue sirvieron de base a una
conferencia dictada en la Universidad de Chi-
le, y que formaba parte de un homenaje a
Einstein, rendido por las Facultades de Fi-
sica y Matematicas y de Filosofia y Educa-
cion.

El lector intercsado puede encontrar ma-
yor informacién en las obras que a conti-
nuacion se citan:

1) Para el lector no especialista:

Epbivcron. Espace, Time and Gravita-
tion. Cambridge, 1920.

—The Nature of the Physical World.
Cambridge, 1929.

—The Expanding Universe. Cambridge,
1933.

Jounson, M. Time, Knowledge and



42

AnaLEs DE LA Universipap pE CHILE

the Nebulae. Londres, 1945. Contiene
exposicién de teoria de Milne.

BoreL. L’ Espace et le Temps aed. viprq.
P.U.F.

Couperc. L'Expansion de PUnmvers
(1950). P.U.F. Esta obra nos ha ser-
vido de base en nuestra exposicién; en
muchas partes la citamos casi literal-
mente.

—L’architecture de 'Univers (ed. 1947).
Gauthier-Villars.

Hovie, F. The Nature of the Universe
(1950). Harper, N. York.

2) Para el que quiera profundizar el tema:

EppincTOoN. Mathematical Theory of
Relativity. Cambridge, 1922.

StLBersTEIN. Theory of Relativity. Mac-
Millan, 1924.

ToLman. Relativity, Thermodynamies
and Cosmology. Oxford, 1934.

Muune. Relativity, Gravitation and World
Structure. Oxford, 1935.

—Kinematic Relativity. Oxford U. P,
N. York, 1949,

W. H. Mc-Crea. Relativity Physics.
Methuen, 1935.

HussLe. The Realm of Nebulae. Ox-
ford, 1936.

~The Observational Approach to Cos-
mology. Oxford, 1937.

Mc.Virnie. Cosmological Theory. Me-
thuen, 1937.

EinsteN. The  Meaning of Relativity.
Methuen, 1951.

Bownp1. Cosmology. Cambridge, 1952.



