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Agujeros Negros

Miguel Alcubierre, Instituto de Ciencias Nucleares, UNAM, México

1. Introduccion

Los agujeros negros son, sin duda, unos de los objetos astrofisicos mds interesantes y
exoticos de la fisica moderna. Resultan fascinantes tanto para el ptiblico en general como
para el investigador que busca descubrir sus propiedades.

El primer antecedente del concepto de agujero negro proviene del siglo XVIII, y en
particular de las especulaciones de John Michell, en el Reino Unido, y Pierre Simén de
Laplace, en Francia. De manera independiente, ambos se preguntaron de qué tamafo
tendria que ser una estrella de una masa dada para que su velocidad de escape fuera tan
alta que no pudiera escapar de ella ni siquiera la luz, que se propaga a una velocidad
altisima (de cerca de 300,000 kilémetros por segundo). Semejante estrella no emitiria luz
y podria llamarse “estrella oscura”. Michell y Laplace encontraron independientemente
una ecuacion para el radio que tendria que tener la estrella para no dejar escapar la luz,
valor que hoy se conoce como el “radio gravitacional”, y que estd dado por:

R =2GM/c?, (1)

donde M es la masa de la estrella, G' la constante gravitacional de Newton, y cla velocidad
de la luz. El radio gravitacional es distinto para cada cuerpo y depende sé6lo de su masa.
Para objetos celestes comunes el radio gravitacional es siempre mucho mas pequefio que
su tamarfio real. Por ejemplo, para convertir a la Tierra en una estrella oscura seria necesa-
rio comprimir toda su masa en una esfera de aproximadamente un centimetro de radio.
En el caso del Sol, seria necesario concentrar su masa en una esfera con un radio de unos
tres kilometros. Si se compara esto con los radios reales de la Tierra y el Sol, de aproxi-
madamente 6,000 y 700,000 kilémetros respectivamente, podemos ver que para una masa
dada las estrellas oscuras tendrian radios casi un millén de veces menores que los objetos
astrofisicos usuales.

Las estrellas oscuras se consideraron sélo como una curiosidad matematica que no
correspondia a ningtin objeto real hasta que, a fines de 1915, Albert Einstein publicé la
teoria general de la relatividad, una teoria moderna de la gravitaciéon que reemplazé a la
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gravitacion universal de Newton. Pocas semanas después de que Einstein postulara su
teoria, Karl Schwarzschild la utiliz6 para calcular el campo gravitacional que produce un
objeto esférico y estatico. Con el cdlculo relativista de Schwarzschild se puede deducir una
nueva férmula para el radio gravitacional, pero ahora desde el punto de vista de la teoria
de Einstein. Resulta que la expresion matematica que se obtiene con la teoria de Einstein
es exactamente igual a la que se obtiene con la de Newton dada por la ecuacién (1) arriba.
Pero ahi termina el parecido entre ambas teorias.

En la teorfa de Newton, la luz que sale de la superficie de una estrella oscura subiria
hasta cierta altura y luego volveria a caer, igual que una piedra. Pero en la teoria de Eins-
tein la luz simplemente se queda atrapada en el radio gravitacional y no sale nunca. Esto
tiene consecuencias sorprendentes. En la teoria de la relatividad la velocidad de la luz es
la méxima posible en el Universo: nada puede viajar mas rapido. Si la luz se queda atra-
pada en el radio gravitacional entonces la materia no sélo no puede salir, sino que tiene
por fuerza que moverse hacia abajo, hacia el centro de la estrella oscura. Esto implica, en
particular, que la estrella oscura no puede tener una superficie material. En la vieja teoria
de Newton, en cambio, nada impide que la estrella, por més comprimida que esté, tenga
una superficie material.

En la teoria general de la relatividad el radio gravitacional marca la frontera de una
region sin retorno: si te encuentras afuera, siempre puedes escapar con una nave lo sufi-
cientemente potente. Pero si estds adentro, escapar es imposible y caerds inevitablemente
hacia el centro. Un objeto con estas propiedades no es ya la relativamente inofensiva es-
trella oscura de Michell y Laplace, sino una especie de agujero en el espacio, del que, una
vez dentro, resulta imposible salir. En la década de los 60 el fisico estadounidense John A.
Wheeler bautiz6 a estos extrafios objetos como “agujeros negros”.

2. Gravitacién y geometria

La teoria de la relatividad general, postulada por Einstein a fines de 1915 [1, 2], es la
teoria moderna de la gravitacion. De acuerdo a esta teoria, la gravedad no es una fuerza
como se le consideraba en la fisica newtoniana, sino que mas bien es una manifestacién
de la “curvatura” del espacio-tiempo. Un objeto masivo produce una distorsién en la
geometria del espacio-tiempo en su vecindad, y a su vez dicha distorsién afecta el movi-
miento de los objetos cercanos.

Cuando Einstein introdujo su teoria de la relatividad especial en 1905 resulté claro que
la teoria de la gravitacién de Newton tenia que modificarse. La principal razén para ello
era que en la teorfa de Newton la interaccién gravitacional entre dos objetos se transmite
de manera instantdnea, lo que contradice uno de los resultados fundamentales de la rela-
tividad especial: ninguna interaccién fisica puede propagarse mds rdpido que la luz. Las
ideas bésicas que guiaron a Einstein en su bisqueda de una nueva teoria de la gravedad
fueron el llamado “principio de covariancia general”, que dice que las leyes de la fisica de-
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ben tener la misma forma en todo sistema de referencia, y el “principio de equivalencia”,
que dice que todos los objetos caen con la misma aceleracién en un campo gravitacional
o, dicho de otra forma, que las leyes de la fisica en caida libre son equivalentes a las de la
relatividad especial cuando no hay gravedad. El principio de covariancia general impli-
ca que las leyes de la fisica se deben expresar en el lenguaje de tensores, mientras que el
principio de equivalencia implica que la gravedad debe identificarse con la geometria del
espacio-tiempo.

3. Relatividad especial

Einstein desarroll6 la relatividad especial en 1905 [3, 4] con el objetivo de reconciliar la
electrodinamica de Maxwell con el “principio de relatividad” de Galileo que implica que
las leyes de la fisica deben ser las mismas en todo sistema inercial. La relatividad especial
se basa en dos postulados fundamentales, el primero de los cuales es el principio de rela-
tividad mismo, y el segundo el hecho empirico de que la velocidad de la luz es la misma
en todo sistema inercial, independientemente de la velocidad de la fuente que emite la luz
o del observador que la recibe. La existencia de sistemas inerciales juega un papel funda-
mental en la relatividad especial, de hecho, es esto lo que le da el nombre de “especial”.
Uno de los resultados més conocidos de la relatividad especial es la ley de transformacién
de coordenadas entre dos sistemas inerciales conocidas como las “transformaciones de
Lorentz”.

La relatividad especial fue reescrita en términos geométricos por Minkowski en 1908.
Minkowski mostré que el contenido del segundo postulado de Einstein sobre la invarian-
cia de la velocidad de la luz podia reinterpretarse en términos geométricos si se definia el
“intervalo” ds? entre dos eventos como:

ds® = —cdt* + da® + dy® + d22. )

El segundo postulado de Einstein implica que dicho intervalo es “absoluto” en el sentido
de que toma el mismo valor en todo sistema inercial. Es decir, podemos definir un concep-
to de distancia invariante en el espacio-tiempo. Es importante mencionar que la distancia
euclidiana dz? +dy? +dz? no es invariante frente a transformaciones de Lorentz, ni tampo-
co el intervalo de tiempo dt2. Solo el intervalo de Minkowski resulta ser invariante. Este es
el motivo por el que en relatividad se habla de espacio-tiempo, y no de espacio y tiempo
por separado.

Una propiedad fundamental del intervalo es el hecho de que, debido al signo menos

que aparece en el primer término, dicho intervalo no es positivo definido. Esto, lejos de
representar un problema, tiene una importante interpretacién fisica. En particular, nos
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permite clasificar la separacion entre dos eventos de acuerdo al signo de ds?:

ds® > separacion espacialoide, 3)
ds?> < 0 separacién temporaloide, 4)
ds> = 0 separacién nula. (5)

El intervalo espacialoide corresponde a eventos separados de tal forma que seria necesa-
rio moverse més rapido que la luz para llegar de uno a otro, la separacién temporaloide
a eventos tales que se puede llegar de uno a otro viajando mas lento que la luz, y la se-
paracién nula a eventos que pueden conectarse por un haz de luz. Una consecuencia de
las transformaciones de Lorentz es que el orden en el tiempo de dos eventos solo resulta
ser absoluto si su separacion es temporaloide o nula. Para separaciones espacialoides el
orden temporal es relativo y depende del observador. Esto nos permite definir una nocién
de causalidad de manera invariante: solo aquellos eventos separados de manera tempo-
raloide o nula pueden tener una relacién causal entre si. Esto implica, en particular, que
no pueden existir interacciones fisicas que se propaguen mas rapido que la luz.!

Las trayectorias nulas también definen el llamado “cono de luz”, que es una represen-
tacion gréfica de las relaciones causales entre eventos (ver Figura 1).

Definamos ahora el “tiempo propio” entre dos eventos como el tiempo medido por
un reloj ideal que ve ambos eventos ocurrir en el mismo lugar. Si denotamos al tiempo
propio por dr es posible demostrar que dr = v/ —ds?. Claramente el tiempo propio solo se
puede definir para intervalos temporaloides o nulos. A partir de la definicién del tiempo
propio, es posible mostrar que el intervalo de tiempo entre dos eventos en un sistema
inercial esta dado por:

dt = vydt > dr, (6)

donde v = 1/4/1 — (v/c)? es el llamado “factor de Lorentz”. Este efecto se conoce co-
mo la “dilatacién del tiempo”, e implica que en un sistema inercial todos los relojes en
movimiento se atrasan.

La existencia del intervalo nos permite pensar en la longitud de curvas en el espacio-
tiempo. En particular, para curvas de tipo temporaloide (aquellas tales que su tangente
es siempre un intervalo temporaloide), la longitud de la curva resulta ser igual al tiempo
propio medido por un reloj ideal cuya trayectoria en el espacio-tiempo estd dada precisa-
mente por dicha curva. La dilatacién del tiempo implica que las lineas rectas temporaloi-
des tienen longitud maxima (lo opuesto a lo que ocurre en la geometria euclidiana). En
todo caso, las lineas rectas resultan trayectorias extremas en el espacio-tiempo, también
conocidas como “geodésicas”. Esto nos permite reescribir la primera ley de Newton en

1En el caso de la mecénica cuantica existen algunos procesos fisicos no locales relacionados con el llamado
“colapso de la funcién de onda” y el “enredamiento cudntico” que aparentemente requieren de interacciones
fisicas que viajen mds rapido que la luz (a velocidad infinita). Sin embargo, se ha demostrado rigurosamen-
te que es imposible utilizar este tipo de fenémenos para enviar sefiales stiper-luminicas. Las implicaciones
filosoficas de este tipo de fenémenos atin son motivo de debate en nuestros dfas.
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Figura 1: El cono de luz de un evento define su relaciéon causal con los demas, y separa al espacio-
tiempo en tres regiones: el pasado causal, el futuro causal, y el “resto” (aquellos eventos con los
que no se tiene ninguna relacién causal).

lenguaje geométrico: objetos libres de fuerzas externas se mueven a lo largo de geodési-
cas temporaloides del espacio-tiempo. Este simple enunciado captura el hecho de que
dichas trayectorias son rectas en el espacio tridimensional, a velocidad constante, y que
dicha velocidad es menor que la de la luz. La ley puede extenderse a la luz de la siguiente
manera: los rayos de luz (fotones) en el vacio se mueven en geodésicas nulas del espacio-
tiempo. En relatividad la trayectoria de un objeto en el espacio-tiempo se conoce como su
“linea universo”, por lo que vemos que una particula libre se mueve de tal manera que su
linea universo es una geodésica.

La relatividad especial tiene varias consecuencias fisicas que resultan anti-intuitivas.
Ademas de la dilatacion del tiempo ya mencionada, resulta que la longitud de los objetos
tampoco es absoluta. Un objeto que se mueve en un sistema inercial se contrae en la di-
reccién de movimiento. Este fendmeno se conoce como la “contracciéon de Lorentz”. Pero
quiza una de las consecuencias mas conocidas de la relatividad especial es la equivalencia
entre la masa y la energia. La inercia de un objeto aumenta con su velocidad y se vuelve
infinita si el objeto alcanza la velocidad de la luz. Por otro lado, la energia E de un objeto
resulta estar dada en términos de su masa por:

E = mvyc?, (7)

donde m es la masa del objeto medida en reposo y  es el factor de Lorentz introducido
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anteriormente. En particular, un objeto en reposo tiene una energia dada por la famosa

ecuaciéon F = mc?.

4. Relatividad general

Como mencionamos anteriormente, el principio de equivalencia llevé a Einstein a la
idea de que la gravitaciéon deberia identificarse con la geometria del espacio-tiempo. Este
principio dice que todos los objetos caen con la misma aceleracién en presencia de un cam-
po gravitacional, algo que en el caso de la fisica newtoniana implica que la masa inercial
y la masa gravitacional de los objetos son siempre iguales. La observacién fundamental
de Einstein fue el hecho de que el principio de equivalencia implica que en un sistema de
referencia en caida libre la fuerza de gravedad efectivamente desaparece, por lo que las
leyes de la fisica toman la misma forma que en la relatividad especial. En otras palabras,
el principio de equivalencia implica que en presencia de un campo gravitacional siempre
existen sistemas inerciales locales, y que estos son precisamente aquellos en caida libre.
Cuando el campo gravitacional es no uniforme, sin embargo, dichos sistemas localmente
inerciales no pueden unirse en un sistema inercial global debido a que los sistemas en
caida libre en lugares distintos tienen aceleraciones que difieren en magnitud y direccién.

El hecho de que existen sistemas inerciales locales puede describirse diciendo que lo-
calmente el espacio-tiempo tiene la misma forma que el de Minkowski, mientras que el
hecho de que no existe un sistema globalmente inercial implica que la geometria de Min-
kowski no puede extenderse de manera global. Este hecho tiene una clara interpretacién
geométrica. La geometria de Minkowski corresponde a un espacio-tiempo plano, sin cur-
vatura. Un espacio (o espacio-tiempo) curvo siempre puede verse localmente plano en
un sistema de coordenadas particular. En el caso del espacio-tiempo este sistema de coor-
denadas localmente plano corresponde precisamente al que esta en caida libre, y el que
no pueda extenderse de manera global implica que un campo gravitacional no uniforme
corresponde a un espacio-tiempo curvo.

La relatividad general entonces generaliza a la relatividad especial al considerar la
posibilidad de tener un espacio-tiempo curvo, y asocia a la gravitacién precisamente con
dicha curvatura. Es muy importante notar que en relatividad general, el campo gravita-
cional no corresponde a la fuerza gravitacional newtoniana, pues dicha fuerza desaparece
en caida libre. Es decir, la fuerza de gravedad de Newton es en realidad solamente una
“fuerza inercial”, andloga a la fuerza centrifuga en un sistema de referencia en rotacion.
Lo que no desaparece, ni siquiera en caida libre, son las llamadas “fuerzas de marea” de-
bidas a que el campo gravitacional no es uniforme. Son dichas fuerzas de marea las que
representan al verdadero campo gravitacional, y las que corresponden a la curvatura del
espacio-tiempo.

Una primera aplicaciéon del principio de equivalencia corresponde al movimiento de
una particula libre en un campo gravitacional. Dado que en caida libre el movimiento de
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una particula es equivalente al que tiene en relatividad especial, es decir una linea recta,
en un espacio-tiempo curvo la trayectoria debe ser localmente recta, es decir, debe ser
una geodésica. Esto significa que en relatividad general la primera ley de Newton toma
la siguiente forma: Una particula en caida libre sigue una geodésica temporaloide del
espacio-tiempo, y un rayo de luz sigue una geodésica nula.

Otra aplicacion sencilla del principio de equivalencia esta relacionada con la frecuen-
cia de los rayos de luz que salen de un pozo gravitacional. Debido a que en un sistema en
caida libre la frecuencia debe permanecer fija como lo hace en ausencia de gravedad, en
un sistema en reposo la frecuencia debe disminuir al salir del pozo gravitacional, es decir,
la frecuencia se corre al rojo. A esto se le conoce como el efecto Doppler gravitacional, y
ha sido observado experimentalmente con alto grado de precisién. Dicho de otro modo, al
igual que otras particulas, los fotones pierden energia al salir de un campo gravitacional
(se corren al rojo), y la ganan al caer (se corren al azul), aun cuando su velocidad local es
siempre la velocidad de la luz.

El efecto Doppler gravitacional tiene un fendmeno asociado mucho maés sorprendente:
los relojes dentro de un pozo gravitacional avanzan mas lento que se los que se encuentran
afuera. Esta “dilatacién gravitacional del tiempo” es muy pequena en el campo gravita-
cional terrestre, aproximadamente de una parte en 10%, lo que significa que un reloj ideal
en la superficie terrestre pierde un segundo cada 30 afios cuando se le compara con un
reloj idéntico en el espacio exterior (en el Sol el efecto es mil veces mayor). Atn cuando
puede parecer muy pequefio, este efecto es fundamental para mantener en funcionamien-
to el Sistema de Posicionamiento Global, GPS por sus siglas en inglés, que depende de
manera crucial de mantener sincronizados relojes en érbita y relojes terrestres con alto
grado de precisién. Hoy en dia los relojes atémicos son tan precisos, que es posible medir
la diferencia en el ritmo de dos relojes separados por una altura de menos de 1 metro.

5. Curvaturay las ecuaciones de campo de Einstein

Las matemdticas asociadas a los espacios curvos fueron desarrolladas en el siglo XIX
por matematicos de la talla de Gauss, Riemann, y muchos otros, y se expresan en el len-
guaje de los “tensores”. Aqui no vamos a entrar en muchos detalles sobre el formalismo
de tensores, dichos detalles pueden encontrarse en cualquier libro introductorio sobre re-
latividad general. Sin embargo, para poder entender algunas de las propiedades de un
espacio-tiempo curvo, y en particular de los agujeros negros, es muy importante mencio-
nar algunos puntos bésicos.

Comencemos con un poco de notacién. Las coordenadas del espacio-tiempo se deno-
tan en general como z#, donde el indice griego i puede tomar valores de 0 a 3. En general,
7Y corresponde a la coordenada temporal, z° = ¢, mientras que 2’ con i = 1,2, 3 repre-
senta las coordenadas espaciales que pueden ser cartesianas con (z! = x,2% = y, 2% = 2),
esféricas con (1:1 =rz? =02 = ¢), o las que resulten mds convenientes en un caso
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dado.

La geometria del espacio-tiempo se expresa siempre en términos del intervalo inva-
riante ds®. En el caso del espacio-tiempo de Minkowski de la relatividad especial, dicho
intervalo se puede escribir de manera compacta como:

3 3
ds® = Z Z N dxtdz”, (8)

p=0rv=0
donde 7, es la llamada “métrica de Minkowski” dada por:

-1 0
0
0 ©)

Nuv =

0

+1
0 1
0

o oo
ot oo

+1

Como hemos mencionado, en presencia de un campo gravitacional el espacio-tiempo
es curvo, por lo que la geometria ya no corresponde a la de Minkowski. Sin embargo, la
geometria sigue estando expresada en términos del intervalo ds?, con la diferencia de que
en este caso la métrica ya no corresponde a la de Minkowski, y se denota en general por
g en lugar de 7,,,. De manera que el intervalo queda dado por:

3 3
ds® = Z Z Guvdxtdz” . (10)

pn=0r=0

El campo gravitacional esta codificado en la forma de la métrica g,,,. A cada métrica co-
rresponderd una geometria especifica asociada a un campo gravitacional especifico. La
tarea principal en relatividad general es precisamente encontrar la geometria asociada al
campo gravitacional producido por una distribucién de materia y energia, es decir, en-
contrar la métrica g,,,,.

El principio de equivalencia implica que en caida libre siempre es posible reducir el
intervalo a la forma que tiene en relatividad especial, pero sélo localmente, es decir en
una region cercana al evento que estamos considerando. En términos matematicos esto
significa que siempre es posible encontrar coordenadas tales que, en la vecindad de un
evento dado g,, = 7., y tal que las primeras derivadas de g,,, se anulan en ese punto,
pero sus segundas derivadas son en general distintas de cero. Son precisamente estas
segundas derivadas las que corresponden a las fuerzas de marea gravitacionales, y las
que codifican la curvatura del espacio-tiempo en ese punto.

En este momento resulta importante detenernos a pensar en algunas de las ideas que
hemos desarrollado y en como se comparan con el caso de la teorfa de la gravitacion
universal de Newton. En primer lugar, en la teoria de Newton el campo gravitacional
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estd representado por una sola funcién llamada el “potencial gravitacional” ¢. Las ecua-
ciones de campo que nos permiten encontrar el potencial gravitacional generado por una
cierta distribucién de materia toman la forma:

V3¢ = —47Gp, (11)

donde p es la densidad de masa. Es decir tenemos una sola ecuacién de campo de segundo
orden en ¢ cuya fuente es la densidad de masa. En el caso de la relatividad general po-
demos notar inmediatamente varias cosas. En primer lugar, el campo gravitacional ahora
estd representado por las componentes de la métrica g,,,. Dado que la métrica es siempre
una matriz 4 x 4 simétrica, tendremos en general 10 potenciales gravitacionales. Por otro
lado, la equivalencia entre masa y energfa implican que la fuente del campo gravitacional
serd en general la densidad de energia, lo que implica que todo sistema fisico con energia
serd fuente de la gravedad (como por ejemplo un campo electromagnético).

Sin embargo, se puede demostrar que la densidad de energia no es invariante, y ante
cambios de coordenadas se mezcla con la densidad de momento y con el flujo de mo-
mento (los esfuerzos, tensiones y presiones). La fuente del campo gravitacional resulta
ser entonces todo el conjunto formado por la densidad de energia, la densidad de mo-
mento y el flujo de momento, lo que se representa en general por una matriz simétrica
4 x 4 denominada el “tensor de energia-momento” y denotada por 7"”. Es decir, tenemos
10 fuentes y diez potenciales.

Aunque las ideas basicas del principio de equivalencia y la curvatura del espacio-
tiempo fueron propuestas por Einstein a través de varios afios entre 1907 y 1915, las ecua-
ciones de campo que permiten encontrar la métrica a partir de una cierta distribucién de
energia y momento tuvieron que esperar hasta noviembre de 1915. Einstein fue guiado
por diversas consideraciones para encontrar dichas ecuaciones de campo, y el camino lo
llevé por algunos callejones sin salida y propuestas fallidas. Los principios fisicos que
guiaron a Einstein fueron los siguientes: las ecuaciones deberian relacionar a la distribu-
cién de energia y momento con la curvatura del espacio-tiempo, deberian ser ecuaciones
covariantes (tensoriales) vélidas en cualquier sistema de coordenadas, deberian reducirse
a las ecuaciones de Newton para campos gravitacionales débiles y velocidades bajas, y
deberian satisfacer la ley de conservacion de energia y momento. Sin describir los distin-
tos términos en detalle, presentamos a continuacién la forma final de dichas ecuaciones
de campo:

G = 2l (12)

donde T es el tensor de energia-momento asociado a la distribucion de materia, GG es la
constante de Newton, c la velocidad de la luz, y G*” es el llamado “tensor de curvatura
de Einstein” que representa la curvatura del espacio-tiempo y que estd definido como una
combinacién complicada de segundas derivadas de la métrica g,,. Es importante sefialar
que estas mismas ecuaciones de campo fueron propuestas de manera totalmente inde-
pendiente por David Hilbert. De hecho, Hilbert las encontré un par de semanas antes
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que Einstein. Mientras que el camino seguido por Einstein fue un camino largo basado en
intuicién fisica, el camino seguido por Hilbert fue mucho mas directo y formal. Hilbert
utilizé un formalismo Lagrangiano y derivé las ecuaciones de campo utilizando un prin-
cipio variacional. Debido a esto, a las ecuaciones de campo se les llama frecuentemente
ecuaciones de Einstein-Hilbert.

Las ecuaciones de campo escritas arriba forman un sistema de 10 ecuaciones diferen-
ciales parciales, de segundo orden, para encontrar las componentes de la métrica g,,,,.. Pese
a su forma aparentemente simple y elegante, son en realidad ecuaciones altamente com-
plejas: estdn acopladas, son no lineales, y al expandirlas completamente en un sistema de
coordenadas general resultan tener miles de términos.

6. Lasolucion de Schwarzschild y los agujeros negros

Las ecuaciones de campo de la relatividad general postuladas por Einstein y Hilbert
a fines de 1915 son ecuaciones altamente complejas. Atn asi, la primera solucién exac-
ta de dichas ecuaciones fue encontrada unos meses después por Karl Schwarzschild en
1916 [5]. Schwarzschild consider6 el campo gravitacional externo a un objeto esférico y
estatico. Dado que se buscaba el campo externo al objeto, la solucién de Schwarzschild
corresponde a una solucién de vacio, lo que simplifica considerablemente el problema.
La suposicién de simetria esférica, asi como el buscar una solucién estética, lo simplifican
aun mas.

La solucién final encontrada por Schwarzschild corresponde a un espacio-tiempo cuyo
intervalo invariante, escrito en coordenadas esféricas (, 6, ), toma la forma simple:

2GM 2GM\ !
ds? = — <1 — ) dt? + (1 — ) dr? 4+ r2dQ?, (13)

c2r c2r

donde M es la masa del objeto central, y donde d2? = d§? + sin? 0d? es el llamado “ele-
mento de dngulo s6lido”, que mide distancias sobre la superficie de una esfera (y que tiene
exactamente la misma forma en un espacio plano). Esta forma del intervalo encontrada
por Schwarzschild representa el campo gravitacional externo a cualquier objeto esférico y
estatico, y como tal es una excelente aproximacién al campo gravitacional de la Tierra, el
Sol, o las estrellas.

Hay varias cosas que se pueden notar en la solucién de Schwarzschild. En primer
lugar, cuando r tiende a infinito, la solucién se reduce a:

ds® = —dt® + dr? + r2dQ?, (14)

que no es otra cosa que el intervalo de Minkowski escrito en coordenadas esféricas. Es
decir, lejos de la fuente la geometria es la de Minkowski, lo que es de esperarse pues el
campo gravitacional se hace muy débil. Por otro lado, el intervalo se vuelve singular en
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r=0yenr=2GM/c% Elradio Rg = 2GM/c? se conoce como “radio de Schwarzschild”
o “radio gravitacional”, y para objetos astrofisicos ordinarios (planetas, estrellas, etc.) es
en general mucho menor que el tamafio real del objeto. Dado que la solucién de Schwarzs-
child es solo vélida en el exterior del objeto, las singularidades en r = 0y r = 2GM/c?
no tienen importancia en esos casos pues la solucién en el interior es distinta y resulta ser
regular.

Si, por otro lado, queremos considerar a la solucién de Schwarzschild como asociada a
una particula puntual, entonces si debemos preocuparnos por las singularidades en r = 0
y r = Rg. El caso de r = 0 es menos problematico. De hecho, incluso en la teoria de
Newton el campo gravitacional de una particula puntual se vuelve infinito en r = 0. En el
caso de la relatividad general, en r = 0 la curvatura del espacio-tiempo, que representa las
fuerzas de marea, se vuelve infinita. Debido a ello al punto » = 0 se le conoce simplemente
como “la singularidad”.

La singularidad en » = Rg, por otro lado, es mucho més interesante pues no tiene
analogo newtoniano. Cuando se analiza con cuidado lo que ocurre en » = Rg, resulta
que la curvatura del espacio-tiempo es perfectamente regular en ese punto. Esto signifi-
ca que la singularidad en el intervalo no es una singularidad de la geometria, sino que
simplemente indica que las coordenadas no se comportan bien en ese punto.

Hay otra propiedad sorprendente de la solucién de Schwarzschild. Para r < Rg las
coordenadas de espacio y tiempo intercambian papeles: el coeficiente de dr? se hace ne-
gativo indicando que ahora es una coordenada temporal, mientras que el coeficiente de
dt? se hace positivo, indicando que es una coordenada espacial. Este hecho tiene una con-
secuencia fisica muy importante, implica que si un objeto se acerca a una distancia menor
que Rg, entonces el flujo del tiempo se vuelve equivalente a una disminucién de r, es
decir, el objeto debe acercarse mas y mas al centro por la misma razén que el tiempo flu-
ye al futuro. Como nada puede detener el flujo del tiempo, entonces ninguna fuerza es
capaz de evitar que el objeto caiga a » = 0, donde encontrara fuerzas de marea infinitas
que lo despedazarén. El radio de Schwarzschild representa entonces una superficie de
no retorno: para radios mayores siempre es posible escapar del campo gravitacional si se
cuenta con un cohete lo suficientemente poderoso, pero si se cruza r = Rg la caida hasta
la singularidad central es fisicamente inevitable.

Al radio de Schwarzschild se le conoce también como el “horizonte de eventos”. Esto
se debe a que es posible demostrar que para radios mayores siempre existen trayectorias
nulas, es decir asociadas a rayos de luz, que pueden escapar hasta el infinito. Pero para
radios menores todas las trayectorias nulas caen hacia el centro. En otras palabras, pa-
rar < Rg todo rayo de luz, incluso si se dirige “hacia afuera”, se propaga hacia radios
atin menores. Como ninguna interaccion fisica puede propagarse més rapido que la luz,
ningln evento que ocurra en la regiéon r < Rg puede afectar el exterior. Los objetos que
caen dentro del radio de Schwarzschild se desconectan causalmente del resto del Univer-
so. Es en este sentido en el que el radio de Schwarzschild se comporta como un horizonte.

Dado que las coordenadas utilizadas en la solucién original de Schwarzschild se com-
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portan mal en el horizonte, la fisica asociada a dicha solucién se puede apreciar de mejor
manera en un sistema de coordenadas diferente. Las llamadas coordenadas de Eddington-
Finkelstein se obtienen definiendo una nueva coordenada temporal ¢ de la siguiente ma-
nera:

t=t+2MIn(r/2M —1), (15)

donde para simplificar la expresiéon hemos adoptado la convencién usual en relatividad
general de tomar la velocidad de la luz y la constante de Newton iguales a la unidad,
G = ¢ = 1 (seguiremos utilizando esta convencién de aqui en adelante). Haciendo el
cambio de coordenadas, el intervalo toma la nueva forma:

2M 4M . 2M
ds? = — (1 — ) di? + ——dtdr + (1 + ) dr® + r2d02. (16)
T T T

Es importante recalcar que este nueva forma del intervalo representa la misma soluciéon de
Schwarzschild, es decir la misma geometria y el mismo sistema fisico, pero escrita en un
sistema de coordenadas distinto. En estas coordenadas las trayectorias nulas “entrantes”
se mueven a velocidad constante dr/ dt = —1, es decir a la velocidad de la luz. Por otro
lado, las trayectorias nulas “salientes” tienen velocidad dr/dt = (1 — 2M/r)/(1 + 2M /7).
Esto implica que la velocidad es menor que 1 para r > Rg, igual a cero para r = Rg, y
negativa para r < Rg, es decir, dentro del horizonte los rayos de luz “salientes” en reali-
dad también caen. Estas propiedades de la solucién de Schwarzschild se pueden observar
mejor en la Figura 2.

fofones safjentfes
7empo A
o
\"——-——
v 7 7 r=0
Conosae luz
ler: o1/ Fofon entrante

Singularidad radio

Figura 2: Espacio-tiempo de Schwarzschild en coordenadas de Eddington-Finkelstein.

Alaregion r < Rg se le conoce como el “agujero negro” debido a que nada, ni siquie-
ra la luz, puede escapar de ella. Un agujero negro es el andlogo relativista de las estrellas
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obscuras de Michell y Laplace en el caso newtoniano. Sin embargo hay diferencias cru-
ciales. En primer lugar, en el caso relativista es facil ver que r = Rg es precisamente una
trayectoria nula, por lo que un rayo de luz que se dirija hacia afuera en ese punto se queda
congelado. Por otro lado, la solucién relativista es una solucién de vacio: el agujero negro
no tiene superficie y toda la masa esta concentrada en la singularidad = 0. El horizonte
marca la frontera de la regién de no retorno, y aunque usualmente se le asocia con el ta-
mano del agujero negro, no marca en realidad el radio de un objeto fisico, sino la distancia
mas alla de la cual la caida al centro es inevitable.

El hecho de que los rayos de luz “salientes” no se muevan siempre a la velocidad de la
luz puede parecer que contradice el postulado de Einstein sobre la invariancia de la velo-
cidad de la luz. Esto no es correcto. Debemos recordar que lo que hemos calculado es en
realidad dr/dt, lo que representa tinicamente la llamada “velocidad coordenada”, es decir,
qué tanto se desplaza el rayo de luz en la coordenada r en un intervalo de la coordenada
t. Esto no es lo mismo que la velocidad fisica local, que corresponde a qué tanta distancia
radial, medida con reglas, recorre el rayo de luz en un tiempo propio dado, medido con
un reloj en ese punto. Esta velocidad fisica local medida por un observador en ese punto
siempre resulta ser igual a la velocidad de la luz c. Se puede mostrar que incluso para un
observador que cae al interior del agujero, la velocidad de la luz que él mide localmente
es siempre la misma.

Quiza este sea un buen momento para desmentir un mito muy comun asociado a los
agujeros negros. En la literatura de ficcién se suele ver a los agujeros negros como una es-
pecie de aspiradora césmica. Esto no es correcto, un agujero negro no es peligroso a menos
que uno se acerque mucho a ellos, a distancias comparables con el tamafio del horizonte.
En particular, dado que la solucién de Schwarzschild es precisamente la que describe el
campo externo a un objeto esférico, si por ejemplo sustituimos al Sol por un agujero negro
de la misma masa, las 6rbitas de los planetas del Sistema Solar no se verian afectadas en
absoluto. Lo agujeros negros tampoco representan ttineles hacia otras regiones del espa-
cio, cuando un objeto cae al interior del agujero, su destino final es la singularidad central,
donde las fuerzas de marea son infinitas y el objeto queda despedazado y concentrado en
un solo punto.

Una altima propiedad del agujero negro de Schwarzschild que vale la pena mencionar
es la relacionada con la dilatacién gravitacional del tiempo. En el caso de la Tierra men-
cionamos que el efecto es de una parte en 10?, mientras que en el caso del Sol es de una
parte en 10°. En un agujero negro, el efecto de dilatacién del tiempo en el horizonte resulta
ser infinito. Un observador externo que ve a un objeto caer al agujero de hecho nunca lo
ve entrar, el objeto se ve en cdmara lenta, y se acerca asintéticamente al horizonte hasta
quedarse congelado ahi. En realidad, el objeto deja de ser visible rapidamente pues la luz
que emite se corre al rojo, y en el horizonte dicho corrimiento es también infinito. Por
el contrario, un observador que cae al agujero no siente nada especial, para él el tiempo
transcurre de manera normal y son los objetos exteriores los que se ven en camara rapida.
Mientras se acerca al horizonte el tiempo en el exterior se acelera, de manera que cuan-
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do finalmente cruza el horizonte todo el futuro del Universo transcurre en un instante.
Después de eso, contintia su caida hacia la singularidad.

7. Agujeros negros generales

El agujero negro asociado a la solucién de Schwarzschild corresponde al caso de si-
metria esférica, y como tal no es la solucién que uno espera encontrar en la naturaleza.
Los objetos astrofisicos reales siempre tienen al menos un poco de momento angular, por
lo que no serdn completamente esféricos.

Histéricamente, la primera solucién para un agujero negro mas general que el de Sch-
warzschild fue la asociada a un agujero negro esférico pero con carga eléctrica, encon-
trada poco después que la de Schwarzschild, y conocida como la solucién de Reissner—
Nordstrom [6, 7]. La solucién para la geometria del espacio-tiempo asociada a un agujero
negro en rotaciéon tuvo que esperar hasta 1963, cuando fue descubierta por Kerr [8]. Final-
mente, en 1965, se encontroé la soluciéon mas general posible que incluye todos los casos
anteriores. A esta solucion se le conoce como la solucién de Kerr-Newman y corresponde
al siguiente intervalo invariante (tomando otra vez G = ¢ = 1):

g — (A—“zsmw > g2 2asin®0 (T22+ C D) s
p p
2 2\2 _A 2 o 29 2
+ <(T +a’) ~ i ) sin? 0d? + L_dr® + p2d6?, (17)
p A
donde
A:r2+a2+Q2—2M7“7 p2:r2+a200s20. (18)

Esta solucién tiene tres parametros libres asociados a las propiedades del agujero ne-
gro: M es la masa del agujero, () su carga eléctrica, y a el “pardmetro de rotacién” que
esta relacionado con el momento angular J del agujero negro de la forma a = J/M. Dado
que la materia a gran escala es neutra, en la naturaleza no se espera encontrar agujeros
negros con carga, por lo que la solucién astrofisicamente relevante corresponde al caso
Q = 0, es decir, a la soluciéon de Kerr de 1963.

La solucién de Kerr resulta considerablemente més compleja que la de Schwarzschild,
y tiene algunas propiedades muy interesantes. En particular, para a > M el horizonte de
eventos desaparece y la solucién corresponde a lo que se conoce como una “singularidad
desnuda”, es decir, una singularidad que no estéd protegida por un horizonte de eventos.
Debido a los problemas predictivos que una situacién asi genera (la singularidad puede
hacer cualquier cosa), en general se supone que las singularidades desnudas no pueden
existir en la naturaleza. A esto se le conoce como la “conjetura de la censura césmica”, y
en el caso particular de los agujeros negros de Kerr implica que el pardmetro de rotacién
a debe ser menor qué la masa M.
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Por otro lado, de la métrica de Kerr también es posible observar que existe una regién
externa al horizonte de eventos de donde atin es posible escapar, pero donde no esta per-
mitido permanecer en reposo. Todo objeto dentro de esta region estd obligado a rotar en
la misma direccién en la que rota el agujero. A este efecto se le conoce como el “arrastre
de sistemas inerciales”: la rotaciéon del agujero produce un efecto tan violento en su ve-
cindad que arrastra en su rotacién a todos los objetos que se encuentren ahi, inclusive a la
luz. Esta region de arrastre se encuentra fuera del horizonte en todos lados excepto en los
polos, donde coincide con el horizonte. A dicha regién se le conoce como la “ergésfera”,
debido a que dentro de ella es posible extraer energia rotacional del agujero mediante un
efecto conocido como el “proceso de Penrose”.

8. Agujeros negros astrofisicos y colapso gravitacional

La solucién de Schwarzschild se conoce desde 1916 y, aunque sus propiedades no se
entendieron del todo hasta la década de 1960, ya era claro desde un principio que en la
region cercana al radio gravitacional Rg ocurrian fenémenos muy extrafios. Sin embargo,
como ya hemos mencionado, para los objetos astrofisicos conocidos en esa época, el radio
gravitacional era mucho menor que el tamafio fisico de los objetos, por lo que la solucién
de Schwarzschild no era vélida en el interior y el problema de » = Rg podia ignorarse. La
idea comtn era que la naturaleza no permitiria tener objetos asi de compactos, por lo que
no habia por qué preocuparse.

Esta vision comenzo6 a cambiar a fines de la década de 1920, cuando el fisico hind Su-
brahmanyan Chandrasekhar estudié que ocurriria al final de la vida de una estrella masi-
va, cuando se agotara el combustible nuclear que la mantiene estable. Una estrella normal
es un objeto que se mantiene en equilibrio por el balance de dos fuerzas, la gravedad que
busca comprimirla, y la presién debida a las altas temperaturas que busca expandirla.
Mientras hay combustible para mantenerla caliente, la estrella puede mantenerse estable
por miles de millones de afios. Pero eventualmente el combustible se agota y la estrella se
enfria. Este proceso puede ser muy violento, pasando por la explosién de una superno-
va, pero el resultado final es un objeto masivo que se enfria y se contrae. Chandrasekhar
se hizo la pregunta de que tanto era posible comprimir dicho objeto. Las estrellas como
el Sol al final de su vida se convierten en enanas blancas: estrellas con la masa del Sol y
un radio similar al tamafio de la Tierra. En estas estrellas el gas atin se encuentra ioniza-
do, y la gravedad se compensa por la presién del gas de electrones. El gas de electrones
estd relativamente frio, y la presién que domina es un efecto cuantico llamado “presién de
degeneracién” que tiene su origen en el principio de exclusién de Pauli: dos electrones no
pueden ocupar el mismo estado cuédntico. Pero la presién de degeneracién de electrones
es finita, y Chandrasekhar calculé que masa deberia tener una estrella como para que la
gravedad no pudiera ya ser compensada por dicha presion. El resultado fue una masa
de aproximadamente 1.4 masas solares, conocido como el limite de Chandrasekhar. Mas
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alla de esta masa la gravedad gana y la estrella colapsa debido a la gravedad.

El resultado de Chandrasekhar fue recibido inicialmente con gran escepticismo, pues
parecia mostrar que para masas mayores a 1.4 veces la masa del Sol, las estrellas colap-
sarfan hasta un punto. Hoy sabemos que hay una etapa intermedia. Cuando una enana
blanca colapsa, los protones y electrones se fusionan para formar neutrones. La presién
de degeneracion de los neutrones es mucho mayor que la de los electrones, y el colapso
se puede detener de nuevo dando como resultado una estrella de neutrones: una estrella
con entre 1.5 y 5 veces la masa del Sol, comprimida en una esfera de unas docenas de
kilémetros de didmetro. Pero atin asi, la presiéon de degeneracién de neutrones es finita, y
si la masa es mayor que un cierto limite el colapso gravitacional contintia. El limite méaxi-
mo exacto para la masa de una estrella de neutrones no se conoce del todo debido a que
no tenemos mucha informacién sobre la ecuacién de estado de los neutrones a esas den-
sidades, pero se estima que no puede ser mayor de unas 5 o 6 masas solares. Para masas
mayores la conclusién de Chandrasekhar es vélida, y la estrella colapsa inevitablemente
hasta convertirse en un agujero negro.

Pero, ;cémo saber cuando una estrella se ha convertido en un agujero negro? Los agu-
jeros negros no emiten luz, por lo que por definicién son invisibles. Sin embargo, los agu-
jeros negros frecuentemente estdn asociados a otros objetos. Por ejemplo, pueden formar
sistemas binarios con otras estrellas. Si las 6rbitas son lo suficientemente cercanas como
para que el agujero negro le robe gas a la otra estrella, dicho gas entra en 6rbita alrede-
dor del agujero negro antes de caer en él, formando lo que se conoce como un disco de
acrecion. La friccién en el disco de acrecién es tan grande que el gas puede calentarse a mi-
llones de grados y emitir rayos X, que si son directamente observables. Emisiones intensas
de rayos X provenientes de regiones cercanas a objetos muy masivos pueden ser candi-
datos para agujeros negros. En la década de 1970 y 1980 se descubrieron varios posibles
candidatos de este tipo.

Sin embargo, atin més recientemente se han descubierto posibles agujeros negros gi-
gantescos, con masas de hasta miles de millones de veces la masa del Sol, en el centro de
préacticamente todas las galaxias que se han podido observar con algtn detalle. De nuevo,
estos agujeros negros se detectan de manera indirecta observando la dindmica de gas o de
estrellas cercanas al centro de las galaxias, de donde puede deducirse la masa y tamafio
del objeto central alrededor del cudl se mueven. Incluso en nuestra galaxia, al observar el
movimiento de las estrellas més cercanas al centro, se ha descubierto que existe un objeto
compacto e invisible con una masa de cerca de 4 millones de veces la masa del Sol, y toda
la evidencia indica que se trata de un agujero negro supermasivo (aunque relativamente
pequeiio comparado con los que habitan el centro de otras galaxias).

Los agujeros negros supermasivos en el centro de las galaxias nos han permitido tener
un modelo universal del origen de la enorme emisién de energia en las llamadas galaxias
activas, y en particular los quasares. En el centro de esos objetos debe existir un agujero
negro con miles de millones de veces la masa del Sol, rodeado de un disco de acrecién
gigantesco que al calentarse emite grandes cantidades de energia, y que incluso puede
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formar poderosos jets de materia que escapan de la galaxia a grandes velocidades. Este
modelo de los ntcleos activos atin no es muy preciso, y en particular el proceso de forma-
cién de los jets no se entiende del todo, pero nos ha permitido por lo menos entender de
manera muy general la emisién de energia en estas galaxias.

Hoy en dia resulta claro que al final de la vida de las estrellas muy masivas se forma
un agujero negro de masas estelares, y que en el centro de las galaxias habitan agujeros
negros supermasivos. Los agujeros negros han pasado de ser objetos exéticos predichos
por la relatividad general, a ser objetos astrofisicos reales que se estudian todos los dias.

9. Como ver lo invisible: las ondas gravitacionales

Hasta el dia de hoy, toda la evidencia de la existencia de agujeros negros astrofisicos
es indirecta: el agujero negro no puede verse, pero sus efectos sobre la materia cercana
a ellos si son visibles. Como se menciond anteriormente, la evidencia de la existencia de
agujeros negros astrofisicos es en algunos casos muy fuerte, en particular en el caso de los
agujeros negros supermasivos que aparentemente existen en el centro de practicamente
todas las galaxias.

Sin embargo, tener pruebas indirectas de que existen los agujeros negros no es lo mis-
mo que observarlos directamente. Pero, ;como ver un objeto que, como su nombre lo
indica, no emite ningtin tipo de luz? Sorprendentemente, existe un método directo para
detectar agujeros negros que podria dar fruto en un futuro cercano. Este método esta ba-
sado en la existencia de otro fenémeno asociado a la relatividad general de Einstein, las
ondas gravitacionales. Las ondas gravitacionales son a la teoria de la relatividad general
lo que la luz y las ondas de radio son a la teoria electromagnética de Maxwell. Consisten
en perturbaciones del campo gravitacional que se propagan justamente a la velocidad de
la luz. Las ondas gravitacionales se producen cuando grandes concentraciones de masa
y energia interaccionan entre si y producen cambios violentos en el campo gravitacio-
nal. En nuestro Universo, dichas ondas estan asociadas a los fendmenos astrofisicos més
violentos: las explosiones de supernovas, las colisiones entre estrellas de neutrones, y los
agujeros negros.

Un agujero negro estdtico no produce ondas gravitacionales por la misma razén que
no emite luz. Pero los agujeros negros frecuentemente estdn asociados a otros objetos de
manera que estan perturbados, y un agujero negro perturbado si emite ondas gravitacio-
nales mientras regresa a una situaciéon de reposo. Dichas ondas gravitacionales no salen
del interior del agujero, sino que se producen por la dindmica del campo gravitacional en
la vecindad del horizonte. Al perturbar a un agujero negro, su campo gravitacional em-
pieza a oscilar, y el agujero negro emite ondas gravitacionales hasta alcanzar nuevamente
el reposo. Es algo asi como golpear una campana con un martillo y oirla vibrar hasta que
se detiene. Aligual que la campana, el agujero negro tiene un “sonido” caracteristico, pero
en vez de estar formado de ondas sonoras, este sonido estd hecho de ondas gravitaciona-
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les. En otras palabras, las ondas gravitacionales que produce un agujero negro perturbado
tienen un espectro de frecuencias especifico que no comparte con ningtn otro sistema fisi-
co. Analizando las ondas gravitacionales igual que analizamos la luz de una estrella para
saber de qué esta hecha, podriamos identificar con toda certeza al emisor. De modo que
si se perturba a un agujero negro y observamos las ondas gravitacionales que éste emite,
podemos estar seguros de que se trata de un agujero negro y no de otra cosa.

Hasta la fecha atn no se han observado las ondas gravitacionales de manera directa,
debido principalmente a que sus efectos sobre la materia son muy débiles. Cuando una
onda gravitacional interacciona con un objeto extendido produce una fuerza que tiende
a estirar y contraer al objeto de manera alternada en las direcciones perpendiculares a la
de propagacién de la onda. Pero este efecto es muy pequefio. No es dificil calcular que si
un evento astrofisico violento, como la colisién de dos estrellas de neutrones por ejemplo,
ocurre en algin lugar de nuestra galaxia, el efecto esperado sobre un objeto en la Tierra
es de una parte en 102!. Es decir, un circulo de particulas libres de un metro de didmetro
se estirarfa y comprimiria por el paso de una onda gravitacional una distancia de 102
metros, el equivalente a una millonésima parte del radio de un protén. Medir un efecto
asi de pequeno es algo claramente muy dificil.

Pese a las dificultades, a la fecha se han considerado y construido dos tipos diferen-
tes de detectores de ondas gravitacionales. El primer tipo de detector son grandes barras
cilindricas de aluminio de varias toneladas de peso, cuyos modos longitudinales de vibra-
cién corresponden a las frecuencias de las ondas gravitacionales esperadas (tipicamente
algunos cientos de Hertz). Se espera que al pasar una onda gravitacional se excitarian di-
chos modos de oscilacion, y las barras entrarian en resonancia. Los primeros detectores de
este tipo fueron construidos por Joseph Weber en la década de 1960, y a la fecha atin exis-
ten versiones mds modernas de dichos detectores que trabajan a temperaturas criogéni-
cas para disminuir el ruido térmico. El segundo tipo de detectores son los interferémetros
laser, que miden la separacién entre masas suspendidas libremente. Los primeros prototi-
pos de estos interferémetros, con brazos de pocas decenas de metros, fueron construidos
en la década de 1980. Hoy en dia existen varios detectores en funcionamiento con escalas
de kilémetros: el proyecto LIGO en los Estados Unidos con 2 detectores de 4 kilémetros
de brazo, el proyecto VIRGO en Italia con un detector de 3 kilémetros, y el proyecto GEO
600 en Alemania con un detector de 600 metros.

Al dia de hoy no se tiene ninguna deteccién confirmada de ondas gravitacionales,
aunque se espera que la primera deteccidon ocurra antes del final de ésta década, y posi-
blemente tan pronto como el 2016 (esta estimacién esta basada en la sensitividad de los
detectores y en la estadistica de las posibles fuentes de ondas gravitacionales astrofisicas).

Uno de los sistemas méas prometedores para la primera deteccién de ondas gravitacio-
nales, debido a la amplitud de las ondas emitidas, es precisamente la colisiéon de dos ob-
jetos compactos, ya sean estrellas de neutrones o agujeros negros. Puede parecer extrafio
pensar en la colisién de dos agujeros negros, pero el fendmeno no es tan poco comun
como podria suponerse. Basta recordar que dos terceras partes de las estrellas se encuen-
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tran en sistemas binarios. Si dichas estrellas son lo suficientemente masivas, al final de
sus dias se convertiran en agujeros negros. Las explosiones de supernova que acompafian
a la formacién de dichos agujeros causardn una enorme friccién dindmica que finalmen-
te dard lugar a una binaria muy compacta de dos agujeros negros. Una vez que los dos
agujeros negros estan lo suficientemente cerca, la emisién de ondas gravitacionales y la
consecuente pérdida de energia debida al movimiento orbital causard que se acerquen
mas y mds en una trayectoria espiral, hasta que finalmente colisionaran en una violenta
fusién en la que hasta un 5% de la masa total del sistema se convierte en energia que
escapa en forma de un destello de ondas gravitacionales.

La deteccién de ondas gravitacionales es sélo el primer paso. Una vez que se haya
dado una primera detecciéon confirmada, lo que seguramente llevard a un premio Nobel
para las personas involucradas, se entrard en la era de la astronomia de ondas gravita-
cionales. Vivimos realmente en un momento muy emocionante, cuando por primera vez
podremos observar al Universo con gravedad, lo que seguramente nos permitird hacer
descubrimientos que atin no podemos imaginarnos.

10. ¢(Agujeros negros en Suiza?

En septiembre de 2008 entr6 en operacion el “Gran Colisionador de Hadrones” en el
laboratorio CERN en Ginebra, Suiza. El Gran Colisionador, o LHC por sus siglas en inglés,
es el mayor acelerador de particulas jamds construido. Fue construido para estudiar las
propiedades de las particulas elementales en gran detalle, y existe la expectativa de que
nos permita descubrir no sélo nuevas particulas, sino nuevas leyes de la naturaleza. Hace
unos meses se anuncio el posible hallazgo de la particula de Higgs en el LHC, el dltimo
eslabon que permitiria cerrar el Modelo Estandar de la particulas y campos.

Pero quiza la especulaciéon més sorprendente alrededor del LHC, y lo que causé in-
cluso que se hicieran demandas judiciales para evitar que entrara en funcionamiento, es
la posibilidad de crear mini agujeros negros con tamafios microscépicos. Poder crear mini
agujeros negros depende de teorias fisicas especulativas segtin las cuales el espacio tiene
mads dimensiones que las tres que conocemos. La teorfa de cuerdas, por ejemplo, sélo es
matematicamente consistente si uno asume que ademads de las tres dimensiones que co-
nocemos el espacio tiene otras 6 dimensiones extra que no vemos. ;Por qué no las vemos?
La respuesta es que no las vemos porque estdn “enrolladas” en tamafios extremadamen-
te pequefios. Cuando se consideran distancias del tamafio de esas dimensiones extra, la
fuerza de gravedad se vuelve mucho mas intensa, y resulta mucho mas facil crear agujeros
negros de ese tamafio.

La teoria de cuerdas estandar dice que las dimensiones extra son increfblemente pe-
quefias, del tamafio de la llamada “longitud de Planck” Lp = \/AG/c3 ~ 1.6 x 10~%5m,
por lo que estardn siempre fuera de nuestro alcance. Pero algunas versiones atin méds es-
peculativas afirman que las dimensiones extra son pequefias pero no tanto, de manera
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que el LHC podria estar en condiciones de producir mini agujeros negros. Nétese que pa-
ra crear estos mini agujeros negros primero se necesita que las dimensiones extra existan,
y luego que no sean demasiado pequenias, lo que en conjunto resulta muy poco probable.
Si el espacio sélo tiene las tres dimensiones conocidas, producir mini agujeros negros en
el LHC resulta imposible. Atin asi, si toda esta cadena de especulaciones fuese correcta,
(podrian estos mini agujeros tragarse a la Tierra como en su momento afirmaron algu-
nos medios de comunicacién? La respuesta, afortunadamente, es no, y la razén es que la
Tierra esta siendo bombardeada constantemente por rayos césmicos que tienen energias
miles de millones de veces mayores que las del LHC. Si esto resultara peligroso, hace mu-
cho que la Tierra ya no estarfa aqui. Sin embargo, la posibilidad de crear agujeros negros
microscépicos en el laboratorio resulta tan emocionante que no debemos dejar de buscar.
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