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11.1. INSTRUMENTOS PARA OBSERVAR ASTROS

Supuesta la inmensa distancia que nos separa de |os cuerpos celestes, € 0jo humano es un
instrumento insuficiente para proporcionarnos una vision detallada del Universo. Por €llo
resulta prodigioso que el hombre, antes de lainvencién del telescopio, llegara a medir con
gran exactitud los movimientos de los astros, cacular los eclipses, intuir la estructura del

sistema solar y a determinar las leyes que rigen sus orbitas.
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11.1.1 Telescopios

Pero fue a partir de la invencién del telescopio, a comienzos ddl siglo XVII, cuando €
observador del cielo encontrd € instrumento capaz de acercarle los astros, y cuando la

ciencia del cielo progresd con rapidez.

Un telescopio astrondmico puede ser, fundamentalmente, de dos tipos: de lente (r efractor)
o de espgjo (reflector). El primero esta formado por una gran lente (objetivo), que recibe
laluz de cuaquier objeto luminoso y concentra su imagen en un punto (el foco), situado a
determinada distancia F -la existente entre € centro Optico de lalentey € punto en € cua
se forma laimagen de un objeto muy agado-; una segunda lente, mucho menor, amplia
los detalles de laimagen formada por € objetivo. En € reflector, e objetivo no es una
lente, SN0 UN espejo concavo, que concentra laimagen también en un punto focal; €
ocular es sempre una lente que amplia estaimagen. Cabe destacar que cuanto mayor es €l
objetivo (lente 0 espgi0), mas luminosay mejor definida es laimagen; cuanto mas larga es
ladistanciafocd F, mayor es d aumento, pero menor laluminosidad. Lo mismo ocurre
con los oculares: un ocular amplio, da unaimagen muy luminosa pero poco aumentada; un
ocular de foco corto proporciona grandes aumentos, pero laimagen es méas oscuray menos

nitida.
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Figura 11.1. Principales clases de telescopios. arriba, Telescopio de Galileo o refractor
(objetivo de lente); centro, Telescopio de Newton o reflector (espegjo parabdlico); abajo,
camarade de Schmidt, espegjo de gran campo de visién, gracias ala placa de correccion y

alalente de curvatura esférica. Fuente: Diccionario Rioduero. Fisica del Espacio.
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Si ladistanciafocal del objetivo esFy ladd ocular f, y s € didmetro del objetivo esf, de
dos pardmetros depende la capacidad de un telescopio: de los aumentos y de la razon
focd.

L os aumentos son A=F

Larazonfocd es R ="

S un telescopio de lente presenta valores de 900 mm y f = 60 mm, y posee dos
oculares, uno de f=22,5mm y otro de 45 mm, € largo del tubo debe ser cercano a metro 'y
su lente es de 6 cm. La Razdn foca es R = 900/60 es decir R=15 y los aumentos
dependeran del ocular que se utilice: para € primero, A= 900/22,5 = 40X y para €
segundo ocular, A =900/45 = 20X .

Con d primero se observaran imagenes mas grandes y con € segundo imégenes mas
luminosas. Ademés € maximo aumento para observacion terrestre, es € resultado de
multiplicar por 13 & ndmero de centimetros del diametro del objetivo, o por 26 S es para
observar imagenes luminosas y bien contrastadas. Para €l caso anterior, € maximo valor
de los aumentos es A =13x6= 78X ( que se lee 78 veces) 0 € doble de aumentos, s es para

iméagenes bien contrastadas.
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Montajes de telescopios: la funcién ded montgje del telescopio es doble. Primero, debe
mantener firmemente fijo & telescopio en todas las condiciones, para que la imagen
grandemente ampliada pueda contemplarse y fotografiarse. En segundo lugar, tiene que
haber un medio sencillo de mover € telescopio, de modo que éste pueda seguir ala estrella

en su movimiento aparente através del firmamento, debido a larotacion de la Tierra.

Montgje altacimut: es € més simple, para medir la dtura de los cuerpos celestes. El
telescopio va montado sobre dos ges, uno vertical y otro horizontal. Alrededor del
segundo, € telescopio da vueltas de campana. La rotaciéon del telescopio arededor de su
gevertical, seredizardbarriendo € acimut en € horizonte, para permitir levantar y bajar

el telescopio de dtura, entre e cenit y € nadir. Sistemasimilar a del teodolito.

Montge ecuatorial: § movemos €l ge vertical hasta que seaparaelo a gedelaTierray
lo fijamos en ese angulo, bastara la rotacion del telescopio arededor de este ge (6 ge
polar), para permitir al observador seguir esa estrella. Hecho este basculamiento, € que
antes era @ circulo horizontal, se transformard en un circulo paralelo a ecuador de la
Tierra. Generdmente, e montgje lleva acoplado un motor para hacer girar € telescopio
arededor del gje polar ala velocidad exacta de la rotacion de la Tierra, para eliminar €
movimiento aparente de las estrellas. Se puede disponer también de relojes solares y

lunares, afin de sostener ambos astros en lavisual.

Radiotelescopios: antenas que actlian como espejos parabdlicos, cuya curvatura es de la
formaY = X%/F. La superficie reflectante retine las ondas de radio en € foco, igua que un

espejo optico. Un dipolo o una antena de bocina, recoge ali la radiacion y la envia a
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amplificador del telescopio. Estos aparatos, destinados a captar radiaciones de grandes

longitudes de onda a menudo se construyen de malla de aambre.

Radiointerferdmetro: insrumento que mejora e poder de resolucion de las radioantenas.
Congiste en dos (0 més) radiotelescopios, situados a la mayor distancia posible entre si.
Ambos instrumentos van conectados a un receptor. Al pasar una radiofuente por €l
meridiano, las ondas reflgadas por anbos espgos crean, por interferencia, una serie de
reforzamientos y extinciones en € receptor, que permiten localizar una radiofuente, con

una exactitud que superala de un solo espgjo.

DP =  Dipolo

Figura 11.2. Radiotelescopios: radio telescopios de pantalla parabdlica con antena(dipolo)
en e foco, 0 como sstemas de antenas, que puede conformar un interferébmetro para

aumentar su poder de separacion. Fuente: Diccionario Rioduero. Fisicadel Espacio.
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En lafig. 11.2, se muestran las configuraciones de varios instrumentos:

a, de espgjo parabdlico, diametro hasta 100m, buena sensibilidad pero demanda
buena superficie para separar.

by c, instrumentos de paso con 1 0 2 antenas reflectantes, diametro en Arecibo
305m. Una bandeja esférica o dos antenas reflectantes

d, redes de difraccion lineales, la base puede extenderse entre continentes. Gran
poder de separacion.

e, Regjilla de aambres en cruz. c/lu 1600m. Gran poder de separacion y poca
sensibilidad.

f, Apertura Synthesis, dos pequefias antenas conectadas que se desplazan sobre
un riel. gran poder de separacién y tiempo largo de observacion.

gy h, interferdmetros con antenaindividual (baja separacion) y con doble antena

(alta separacion).

Los potentes telescopios, Cerro Tololo en Chile (4m), Herschel en las Canarias,
(4.2m), Hale de Monte Padomar en Pasadena (5 m), €l de Zeentchukskaia en €
Caucazo (6 m) y e Keck del Mauna Kea en Hawai (10 m), parecen insuficientes,
aungue existan los grandes radiotelescopios, como € de Arecibo en Puerto Rico (305
m) y e del Calicaso en la ex URSS (600 m). Ya se procura € envio de sondas a
espacio (Voyager, Viking, Venera, etc.), y ain € de telescopios que superen la barrera
de la atmésfera, como € telescopio Hubble de 2 metros de diametro y 12 de longitud,
pretendiendo alcanzar, desde una oOrbita de 600 m de atura, €l tegjido de expansion del
Universo, con un acance de 12500 millones da afios luz, y cuyo nombre hace honor al
mas grande astrénomo del siglo. El préximo telescopio espacial, el Large Synoptic

Survey Telexcope (LSST), nueva generacion de telescopio espacial de 84 metros,
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prevista para € segundo lustro del siglo, alcanzara la magnitud 24 en unos 10 seg de

exposicion, gracias a una camara CCD de 2,3 Giga pixeles de 10 micrones.

La Estacion Espacial Internacional ISS orbitando a 26 mil km/h entre 355 y 460 401
Km de altura, es el ingenio humano que sucede ala MIR para el soporte de operaciones
cientificas en misiones de larga duracién y un punto de salida de multitud de sefides de
radio y TV. Lanzada en rov de 1998 puede ser observada a simple vistay a primera
hora de la noche y al amanecer, desde gran parte de la Tierra. De aqui a afio 2005 se
tendrén que realizar cerca de 45 vigjes y 91 paseos espaciales, para completar la
estacion orbital. La inclinacion de la érbita es de 51.6°, el periodo orbital, 90 min y las

dimensiones d findlizar laterceray Ultimafase, 108m por 74 my 415 ton.

11.1.2 Espectros

El espectro eectromagnético: la energia radiante se propaga por ondas electromagnéticas
alavelocidad de laluz (c = 300.000 kilGmetros por segundo).

El espectro visible: cuando la luz atraviesa un medio de densidad variable o pasa de un
medio a otro de diferente densidad (por gjemplo, del aire caliente a frio, o del airea agua,
0 del agua a un cristal), se dtera la velocidad del rayo de luz y € rayo se dobla o se
refracta. Bgjo ciertas condiciones esto resulta en un desdoblamiento del rayo de luz blanca

en bandas de colores, - rojo, naranja, amarillo, verde, azul, morado y violeta-.
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A = 10-1Bpgp /<: 1 cm A= 108cm
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[' | XUV |Vieible | IR |Ondas Radioeléctricas

alta frecuencia baja frecuencia

alta energia baja energia

baja penetracién alta penetracién
longitud de onda corta longitud de onda larga

Figura 11.3. Espectro electromagnético: energia radiante desde la radiacion gamma hasta
las ondas de radar. Incluye rayos gamma, rayos X, radiacion ultravioleta, toda la luz entre

el azul y d rojo, d infrarrojo, y las ondas de radio cortay larga

El arco iris es € resultado de unos de estos acontecimientos. un observador, de piey de
espaldas d Sol, que contemple una lluvia, ve € arco formado por la luz que atraviesa las
gotas individuales de lluvia, donde se refracta, se disociay se reflga hacia su ojo. El arco
comun o primario, rojo en la cara externa 'y violeta en la interna, se forma en las gotas de
[luvia situadas en angulo de aproximadamente 24° respecto a una lineaimaginaria, que va
del Sol aun punto ddl suelo delante del observador y que atraviesa @ ojo de éste -un punto
que es también e centro del arco-. S @ Sol estd muy cerca del horizonte, € arco formara
un semicirculo y cuanto més alto esta @ Sol en € cielo, tanto mas plano sera el arco, deta

manera que superando e Sol los 42° sobre € horizonte, no se veraarco iris alguno.
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Figura 11.4. Variacion de frecuencia y estructura de la luz blanca: la luz blanca se
descompone en un conjunto de colores llamados primarios (azul, amarillo y rojo); cada
uno de ellos con una frecuercia especifica. El verde es la combinacién de los dos primeros

y € naranjade los dos Ultimos.

11.1.3. Lineas espectrales. Con € andisis del espectro de la energia radiante se puede
conocer la temperatura, composicion y velocidad radial de los objetos celestes. El calor
informa de la temperatura. Los rayos espectrales oscuros o brillantes de los elementos y €
desplazamiento del espectro, haciad IR 0 € UV, de lavelocidad segin € efecto Doppler.

Espectro continuo: producido por cuerpos incandescentes solidos o liquidos, asi como por

los gases amuy dta presidn y gran temperatura, dan un espectro continuo sSin rayas.

Espectro de emision: los gases luminiscentes, a presiones 0 temperaturas méas bajas,

muestran rayas de emision claras e individuaizadas. Cada elemento quimico emite su
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propia serie de rayas. El espectro luminoso de cuaquier gas, revela su composicion

quimica.

Espectro de absorcion: s la luz de cudquier cuerpo -que de suyo daria un espectro

continuo- atraviesa un gas a meror temperatura, aparece sobre € continuo una serie de
rayas oscuras (rayas de absorcion o de Fraunhofer), precisamente en aguellas longitudes de
onda para las que € gas, radiante él solo, habria generado rayas de emision. Esto vale para
la mayoria de las estrellas y para e Sol, donde |os rayos luminosos que provienen de zonas

mas profundas atraviesan capas externas frias y generan ali las rayas de Fraunhofer.

En € interior de las estrellas, donde reinan presiones y temperaturas muy atas, abundan
los electrones libres. Como las Orbitas a las que saltan los electrones son muy diversss, €
espectro es en principio continuo. Aparte del hidrégeno estan también otros elementos més
pesados y complgos, pero € principio es e mismo. En las capas més externas y frias de la
estrella los aomos de hidrégeno, por gjemplo, toman aguellas cantidades de energia que
necesitan para excitar sus electrones (para elevarlos por gemplo, de la érbita 2 ala 3). De

esta manera se forma una raya de absorcion.

Segun la Ley de Planck los objetos frios emiten més e IR (infrarrojo) y los objetos
cdientes emiten més & UV (ultravioleta). Tan importante es la ecuacién E = hf, donde h
es la congtante de Planck y f la frecuencia, como la ecuacion de Eingtein que alude a la

misma magnitud: E = mc?.
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Figura 11.5. Tipos de espectros, seglin la fuente luminosa: de esta manera se ponen en

evidencia e identifican sustancias gaseosas en las nubes interestelares.

Se entiende por radiacién de un cuerpo negro la radiacién el ectromagnética emitida por un
cuerpo negro ideal. Es la cantidad méxima tedrica de energia radiante de todas las

longitudes de onda, emitida por un cuer po negro a una temperatura determinada.

11.2. EFECTO DOPPLER

Supongamos un satélite enviando una sefial luminosa. El efecto para un receptor inmdvil
es amilar al que se estudia en la aclstica, que escucha € sonido, con una ata frecuencia

cuando lafuente se acercay con una bgja frecuencia cuando ellase aga

Volviendo a la fuente luminosa en movimiento, s la frecuencia de emision fE es constante

(?t no varia), lafrecuencia de recepcion s varia en 1 esmés dtay en 2 esmas bgja. Las
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frecuencias recibidas fR se modifican asi: las distancias recorridas por € haz luminoso, A
y a son crecientes cuando la fuente se acerca por laizquierda al observador, con lo cua fR'
mayor que fE (en aproximacion). Después de pasar € satélite, sobre € observador,
empezard airse, de tal manera, que las distancias a la fuente como B y b se hardn cada vez

més largas; con elo lafR" serd menor que lafE (en agamiento).

Sobra subrayar que la velocidad de la sefid es constante a recorrer cualquier distancia

entre lafuentey € receptor; en € caso c.

At

/ alajéndose

satélite emisor —%-—
acercandose
¥
a

[/ 4
fR'> fE A\ @\ B/ e, fR"< fE
i

I
at’ < at l-l-d-hl—h-l—\

receptor

t—i f f—rsatélite emisor
|
|
|

T

/) @
IJI'/Z-L-b-;-*-**.p ‘t" } ‘t

Figura 11.6. Efecto Doppler de una fuente luminosa: Satélite en movimiento que envia
una sefid luminosa a un receptor fijo R. Con 2t se sefida € intervalo de tiempo entre

pul sos de sefid es consecutivas. El inverso de 2t es la frecuencia
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- Célculo dela veocidad deuna estrella

Velocidad espacial de una edrella E vista desde la Tierra T: €@ vector de velocidad
espacia, Ve, tiene dos componentes con relacion a la visual del observador. Una en su
direccion, VR, y otra norma a €la, Vt. Se puede conocer la magnitud de la velocidad
espacial o total Ve, s medimos las velocidades tangencia Vt y radiad VR. Aplicando
Pitagoras:

Ve=(Vt 2+ VR 32

UV | azul “ | TR

corrimiento al rojo

AT azul rojo IR

espectro normal

m rojo IR

corrimiento al azul

Figura 11.7. Corrimiento a rojo y al violeta: las lineas espectrales ponen en evidencia la
magnitud y direccion de la velocidad radia de un astro. El espectro del centro no muestra
corrimiento radial, e superior dgamiento de lafuentey € inferior su acercamiento..
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VR se puede conocer por € desplazamiento del espectro a infrarrojo (rojo) o d violeta
(azul), segiin € efecto Doppler.

Si un astro se dga e espectro se corre a rojo, la magnitud del corrimiento depende de la
magnitud de la velocidad radia VR. S un astro se acerca € espectro se corre d azul, a
mayor velocidad radiad VR, mayor corrimiento de las lineas espectrales. La velocidad
tangencia, Vt se conoce comparando fotografias de épocas diferentes que muestran €
corrimiento angular de la estrella E, respecto a las edtrellas lgjanas. Para este clculo se

debe conocerse ladistanciade la Tierra a la estrella TE, que se obtiene por € método de la

paralge.
VR E- ol
tenma W 4 Ue‘ o - o L] r“
E vVt * E i ~ EE* = 3"
distancia foto IV- 1958

conocida a la
estrella E

s e b

B CERE rB" en 33 afios

Tierra
T foto IV - 1983

Figura 11.8. Velocidad tangencia de una estrella: .Obtenido por e cambio en la posicion
de una edtrella cercana, con relacion a las edtrellas de fondo, a cabo de 33 afios. La

observacion debe hacerse @ mismo mes ddl afio, para prevenir la pardge.
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11.3. ESTRUCTURA DEL UNIVERSO OBSERVABLE

Halley (1656-1742), concebia un Universo eterno e infinito; como prueba de ello se tenia,
que al observar los astros "firmes' en € cielo, no era posible sefiaar punto alguno sobre €
cud estuviese colgpsando la materia. Ta colgpso seria factible, s @ Universo
(inicidmente estético y extendido) tuviera limite o S la materia no estuviese distribuida

homogéneamente en toda la extensiéon ddl espacio infinito.

Veamos,

S d Universo tiene una densidad de masa g, una masa total M y un radio R infinito, la

fuerza gravitaciona (para un modelo esférico), estara dada por:

F=-Gx“*kpgR

Siendog >0, R® ¥ ,y G lacongante gravitacional, tenenos:

F=¥

El vaor infinito de F supone un tiron suficiente para colapsar € Universo, sempre y

cuando no muestre una jerarquia en la distribucion de masa, como se verd, cuando
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q="2"r

q=% y M=4p ? Rer?dr

Tenemos:

M =%4p %k (R®) =*hp a R?

Luego: paraR infinito,comoM =0 y =0, seevitad colapso.

11.3.1 La Paradoja de Olbers (1823)

Existe una contradiccion denominada Paradoja de Olbers: s € Universo es infinito y la
densidad de edtrellas es uniforme "no debe existir noche, pero la noche existe'. Las
estrellas, segn e concepto oficial de la ciencia, estdn ocupando € Universo sin conformar
estructuras de orden mayor, que serian las galaxias, ni se habla de la expansion del espacio

o delacontraccion del tiempo, como ocurrirden € siglo siguiente.
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Se pueden tomar infinitas capas de Radio R separadas por un espesor ? R despreciable. El

nimero de estrellas en cada capa esférica aumenta con e cuadrado del radio, R, y la

luminosidad de cada capa, vista desde la Tierra, disminuye en intensidad con € cuadrado

del radio, /R?.

Vol = 4pR2

(?R» O0cuando R » ¥)

N° de estrellas por capa

N; =f (R?)

luminosidad de una capa

I, =f (UR?)

Asi € efecto luminoso de
una capa cuaquiera sobre

la Tierra resulta compensado.
Efectoi = Efecto |

(n) capas® (n) efectos

Figura 11.9. El modelo de Universo para Olbers. separacion de un Universo infinito, en

capas esféricas concentricas con la Tierra, de radio variableen ? R.
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Luego, s auna distancia R medida desde la Tierra, € nimero de estrellas para una capa se
compensa con laintensidad de laluz emitida por €ellas, e efecto luminoso de cualquiera de
las capas, es € mismo sobre la Tierra. Supone elo que las infinitas capas se pueden
reemplazar por € efecto de infinitas estrellas equivaentes en la capa primera, con lo cua

laTierra se debe incinerar.

La solucién ala paradoja se da porque € Universo no esinfinito y porque las capas lgjanas
hacen menor efecto luminoso que las capas cercanas sobre la Tierra, debido ala expansion
relativa del Universo (efecto Doppler).

11.3.2 Termodinamica del Universo

El Universo muestra, desde € punto de vista termodinamico, dos contradicciones:

A. Desequilibrio termodinamico, pues siendo tan vigo no se esperaria en su friay oscura
extension, la presencia de objetos calientes y brillantes. En este caso, por la segunda Ley
de la Termodinamica, la ENTROPIA debe necesariamente aumentar y ello no esta

ocurriendo.

B. La energia que se emite es mayor que la energia absorbida. (Qué se hace e ? E? ¢Sera
el que se consume en la expansion? ¢Se convierte en nueva materia para mantener

constante |la densidad de galaxias?. En tal caso, € desplazamiento al rojo puede ser la parte
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de energia perdida pues, de lo contrario, no se cumpliria la primera ley de la

Termodinamica (conservacion de la energia).

11.3.3. Forma dd Universo

Su curvatura podria ser cero, positiva 0 negativa; en cada caso sus propiedades serian
diferentes, como son diferentes los resultados en las geometrias asociadas a dichas

curvaturas:

Y XA

c =@ (Buclides) c > @ (Riemann) c < @ (Lobacheveki)

Para Euclides: S=180 A=pR* P=2pR
Para Riemann: S>180° A>pR P>2pR
ParaLobachevski: S< 180° A<pR P<2pR

Figura 11.10. Universos continuos y bidimensionales: C es la curvatura, S la suma de los
angulos interiores en un tridngulo, A € area de un circulo y P € perimetro de una

circunferencia, deradio R.
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Esto en dos dimensiones, pero € Universo tiene cuatro asi: tres espaciales y € tiempo.

Cualquier dimension es ortogona con las otras tres (todas |0 son entre si).

Si hoy se acepta que @ Universo esfinito eilimitado, por su curvatura positiva (Riemann),
es 0lo una hipétesis, podria demandarse una geometria discontinua (no inventada) que

explique mgor su forma

Observaciones recientes confirman la ausencia de masa y energia en regiones del
Universo, por |0 que se supone una estructura una esponjosa del Espacio Tiempo, lo que

sugiere un Universo con forma de pumita o esponja.

11.4.LEY DE HUBBLE

Este astrénomo toma fotografias de galaxias |ganas. Las mas pequefias y opacas muestran
mayor desplazamiento a rojo que otras méas grandes y brillantes con forma similar. Por la
forma e tamafio real de las galaxias deberia ser en promedio igual. Solo la distancia a esas
gdaxias explicaria su tamafio y brillo variables en las fotografias, y sus diferentes
corrimientos a rojo, velocidades radiales explicando un Universo en expansion relativista,

gue arrastra las galaxias.

Asi € Universo esta en expansion relativista y la constante de expansion de Hubble (H) es

del orden de 65 Km/seg por Mpc (mega parsec). De por medio esta la incertidumbre con
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respecto a la densidad media actua del Universo. El rango dentro del cual se encuentra €

€l reguerido para que cada 100.000 millones de afios, se expanda

7

e, sera

vaor de la constant

entre un 5%y un 10%.

. Cosmok
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big-bang
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Inflacionario: se expande arrastrando las galaxias,

Universo

Figura 11.11. El

independientemente del movimiento propio que tengan elas. La funcion de escala del

Universo, serd € cociente entre los radios del Universo en dos momentos del tiempo

decrecer, segun € Universo se expanda o contraiga.

On podréa crecer 0

s

t. Esta funci

s

cosmico
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No obstante por e fendmeno relativista, los cuerpos més Iganos parecen dgarse a
velocidades cada vez mayores, puesto que ellos acumulan los desplazamientos de los

cuerpos celestes intermedios.

El tgido de expansion del Universo, vigaria a una velocidad cercana a la de la luz. Més
alg, todo vigaria a esa velocidad -cuyo vaor es un limite fisco-, y de esa regién no nos

llegaré ningun tipo de informacion. Por éstarazon, solo se habladel Univer so observable.

En & capitulo siguiente, se calculara la edad del Universo, dada por € inverso de la
constante H. La velocidad de recesion se deduce como siempre, de la formula:

(? lambda)/lambda = v/C

Siendo lambda |a frecuencia de la raya espectral origina, ? lambda € corrimiento de la

raya, C lavelocidad delaluz y v la velocidad de recesion.

En la estructura del Universo observable se tiene que su densidad es 10%° g/ent, su
volumen 10 n?, € radio 15000 millones de afios luz y la masa 10°? Kg., equivalentes a
10% nucleones.
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Figura 11.12 Curvas de velocidad de expansion del Universo: a mayor distancia mayor
velocidad. La mayor de las velocidades es la que acance € valor de c. Lamenor es\v, =0,

que esladel origen. S v valec, (velocidad delaluz), ese sera e limite del Universo.

Sumer giéndonosen e espacio-tiempo.  Ahora pensemos como se verae Universo en €
tiempo, por supuesto en € tiempo pasado. Para tal efecto deberemos sumergirnos, paso a
paso, en las profundidades del espacio.

Los cuésares que estan a 4000 Mpc, los vemos con una antigiiedad de 13000 millones de
anos. Ellos se encuentran en e tgjido de expansion del Universo. Son tan antiguos como é

mismo.
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Existen dos posihbilidades. que entre las galaxias (que son proximas a nosotros) y los
cuasares se encuentren, solamente, los objetos estelares azules BSO -entes intermedios
entre cudsares y galaxias-, Sn que en la vecindad de nosotros se encuentren cuasares, ni en
los dominios de los cuésares las galaxias. En este primer caso supondriamos que €

Universo evolucionaen € tiempo.

La segunda posbilidad seria la de tener cudsares, gadaxias y objetos BSO,
uniformemente distribuidos en el espacio y el tiempo. Tendriamos entonces cuasares en
medio de galaxias préximas y galaxias en medio de cuésares lgjanos, adicionalmente
objetos BSO entre unos y otras. En este caso no habria evidencia de evolucion de la

materia alo largo del tiempo cosmico.
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