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La teoria sobre l'origen i l'evolucié de I'Univers que avui gaudeix d'una
acceptacié més general dins el mén cientific rep el nom de teoria del big bang, és
a dir, teoria de la gran explosio. Nosaltres aci en direm “model corrent” per tal
de remarcar aquesta relativa acceptacio.

D’acord amb aquest model el nostre Univers és homogeni i isotrop 1 és en
expansid, de manera que esguardant més 1 més cap endarrera veuriem un mon
més dens 1 per tant més calent. En algun moment suficientment allunyat en el
passat —fa cosa de 1§ x 109 anys, cent mil anys més o menys— el mon era tan
calent que els actuals agrupaments en galaxies, cumuls, estrelles, etc. eren
impossibles 1 el mén es reduia a un plasma indiferenciat 1 calentissim
—T ~ 10K~ compost de muons, p.-, electrons, e, neutrinos, v, i llurs antiparti-
cules, p*, e+, v, més fotons, y, 1 una relativament petita contaminacié de

protons, p, 1 neutrons, n, tot en equilibri termodinamic.
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ci6 com ara Origen y evolucion del Unéverso
En anar expandint-se, aquest
moén s'ana refredant i com a

w conseqliencia els muons-anti-
muons primer i els electrons-positons
després s'anihilaren, i entre un esdeveni-
ment 1 'altre, els neutrinos es desacobla-
ven de la resta de la materia-energia.
Després de I'anihilacio electro-posito els
constituents fonamentals de I'Univers

primitiu eren els fotons més una petita
contaminacié d’electrons, protons 1 neu-

trons amb una carrega global neta nul-la.
Mentrestant la relacié nombre de neu-
trons/nombre de protons, que havia co-
mencat essent I, anava baixant amb la
temperatura a través d’una serie de reac-
cions regulades per les interaccions fe-
bles. Quan la temperatura baixa fins a ~
10K, el deuteri que continuament es
formava comenca a ésser estable 1 des-
prés, mitjangant successives reaccions
entre ell mateix 1 amb els neutrons i els

protons, acaba essencialment donant heli,
He4. El comencament de la sintesi del
deuteri, d, bloqueja el mecanisme de for-
macid de protons a partir dels neutrons,
de manera que la relacié nombre de neu-
trons/nombre de nucleons resta conge-
lada al nivell assolit —d’'un 13,5 %— en
comencar la sintesi del deuters, 1 aixi la
quantitat d'He# produida fou aproxima-
dament d’'un 27 % de la materia total.

Continuem aquesta historia: som a una
temperatura T<<109K. A ternperatures
com aquesta '’hidrogen i I'heli del nostre
Univers primitiu es troben completa-
ment ionitzats. Cal esperar l'any
~ 7 x 10’ de la vida de 'Univers perque
la temperatura baixi fins als 4 x 103K,
que €s la temperatura a la qual, tenint en
compte la densitat de materia-energia a
I'Univers en aquell instant, es recombina
I'hidrogen. Fins aleshores materia i ra-
diacio es mantenien en equilibri térmic.
Bruscament, pero, després de la recombi-
nacio, els atoms neutres ja no interaccio-
nen amb uns fotons massa poc energetics.
La materia es fa transparent per a la ra-
diacio, la qual resta amb la seva distribu-
cié espectral del cos negre. Aquesta ra-
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diacid ens hauria d’estar arribant avui —es
pot veure que amb la mateixa distribucio
del cos negre— amb una temperatura
forca més baixa com a consequiencia del
desplagament cap al roig, resultat de I'ex-
pansié de I'Univers.

El desacoblament materia-radiacié pro-
dueix també un altre efecte molt notable:
havent desaparegut la pressio de radiacio,
la gravitacid comenca a actuar practica-
ment sense oposicio i anira amplificant
les petites fluctuacions de materia, és a
dir, que resta oberta la porta perque es
puguin formar les fortes inhomogeneitats
locals (galaxies, estrelles, ...) en la distri-
bucié actual de la materia de I'Univers.
Aquest és el quadre general de I'Univers
primitiu. ¢Quines coses té a favor seu
perqué una gran part de la comunitat
cientifica el consideri un model profitds?
La primera és que els dos elements de
base d’'un Univers homogeni —tot i les
fortes inhomogeneitats locals— 1 isotrop
d’una banda, i un Univers en expansi6 de
I'altra, semblen fets establerts amb una
certa solidesa. D’aci es dedueix que
I'Univers ha passat per estats més 1 més
densos i calents com més anem endarrera
en el temps. Hom podria pensar que el
caracter necessariament aproximat de la
isotropia de I'Univers podria posar un
limit a aquests estats ultradensos pels
quals hauria d’haver passat. Tanmateix
els teoremes de Hawking i d’Ellis de-
mostren, a partir de la relativitat general,
que qualsevol Univers “raonable” desen-
rotlla necessariament en el temps una
singularitat, cosa que dona suport a la
idea que d'una manera o altra hem de
partir d'un Univers for¢a dens i calent.
Sobre aquesta base d’'un Univers homo-
geni, isotrop 1 en expansio el “model
corrent té en el seu haver dos exits re-
marcables: @) Predir 'existencia d’una ra-
diaci6 de fons amb la distribucid espec-
tral del cos negre i una temperatura de
~ 3K. L'opinié més estesa és la d’'identi-
fiear dquesta radiacié amb la descoberta
per Penzias i Wilson el 1965. 4) Calcular
una abundancia relativa d’heli a I'Univers
d’'un ~ 27%, la qual abundancia sembla

forga d'acord amb l'experiencia. En qual-
sevol cas la distribucio d’heli a 'Univers,
que sembla més uniforme que la distribu-
ci6 d’elements més pesants, suggereix un
origen cosmologic per al primer 1 estel-lar
per als altres, cosa en la qual hi ha un
cert acord.

Tot 1 aixi el “model corrent” ha estat
contestat des de diverses perspectives.
Per comencar, ningl no ha estat capag
fins avui d’elaborar un mecanisme que
expliqui la formacio de les galaxies 1 els
cumuls de galaxies amb llurs dimensions
tipiques dins el “model corrent” (cal dir,
pero, que una tal explicacié tampoc no
ha estat donada en el marc de qualsevol
altra teoria). En particular aixo ha fet que
diversos autors postulin un univers pri-
mitiu anisotrop amb l'esperanca de gene-
rar aixi unes fluctuacions de densitat pri-
mitives que originin posteriorment les
actuals galaxies amb llurs dimensions ti-
piques, car en el “model corrent” les ga-
laxies, la formacio de les quals s’arriba a
explicar, tenen masses massa petites
comparades amb les existents de debbd.
D’altres autors han postulat un nombre
barionic nul (tanta materia com antima-
teria) per a I'Univers, i han tractat a
partir d’aci d'explicar I'existencia dels
agrupaments galactics actuals amb uns
exits limitats. La hipotesi d’'un nombre
barionic nul té l'encis particular de la
simetria i explica, eliminant-lo, 'exis-
tencia en el “model corrent” d'un nom-
bre pur (nombre de barions per fotd) ex-

traordinariament petit (~ 1079). Tanma- .

teix les quantitats de raigs y o d'antipar-
ticules que s’haurien de rebre a la Terra
com a consequencia de 'anihilacié cos-
mologica corresponent de materia-anti-
mateéria, no han pogut ésser observades,
la qual cosa ha fet que aquesta hipotesi
no hagi tingut gaires partidaris.

Un altre punt obscur del “model corent”
és la suposici6 que la constant gravitato-
ria, G, es manté constant en el temps en
les més extremes condicions fisiques de
I'Univers primitiu. Han estat donades
severes fites per a la variacié en el temps,
durant la vida de I'Univers, de les cons-

tants fonamentals h, e, c¢. Tanmateix no
han pogut ésser establertes fins avui limi-
tacions tan restrictives per a G 1 de fet hi
ha una serie de teories (entre elles la de
Dirac el 1937) on es contempla la varia-
ci6 de G en el temps.

Un cop donada aquesta visi6 panoramica
de I'Univers primitiu, passarem a analit-
zar amb més detall cadascuna de les eta-
pes parcials, des de la “temperatura equi-
valent” per a la formaci6 de parelles p +
(T~ 10'K) fins al desacoblament mate-
ria-radiacié (T ~ 4.103K).

A la primera d’aquestes etapes el mdn
tenia una edat de menys de 104 siala
segona d'uns 7.10 anys. Abans, pero, de
comengar amb la primera etapa farem
unes consideracions generals sobre la
densitat de materia-energia present 1 pas-
sada de I'Univers, la relacio nombre de
barions/nombre de fotons i la relaci6 en-
tre la temperatura, T, de 'Univers 1 la
funci6 R(t) que en descriu I'expansié en
els models cosmologics tipus Friedmann
en que és basada la teoria del big bang.

L'EVOLUCIO
TERMICA I DE
CONTINGUT
MATERIA-ENERGIA
DE L UUNIVERS

A vpartir d’'una estimacié de la densitat
actual de materia a 'Univers i de I'abun-
dancia relativa de l'heli, i acceptant que
els elements més pesants que I'He+ s’han
format en els interiors estel-lars —els cal-
culs de les abundancies relatives d’aquests
elements en aquest esquema son bastant
d’acord amb |'experiencia—, hom ha po-
tut calcular la temperatura de la radiacio
de fons i obtenir un nombre,
T=T ~3K, dacord amb els resultats
experimentals.

Tanmateix aci partirem de la tempera-
tura obtinguda experimentalment per a la
radiacié de fons i, dondnt per suposat
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que la bona explicaci6 per a aquesta ra-
diaci6 és la que dona el “model corrent”,
reconstruirem la historia de ['Univers.
En aquesta reconstruccio ens caldra
també partir d’'una estimacio del nombre
de barions presents avui a I'Univers.
Aquest cami és potser formalment més
dogmatic, pero és més clar des d'un punt
de vista expositiu.

Comencem doncs calculant el nombre
actual, N_, de fotons per cm: a I'Uni-
vers. De fa férmula de Planck del cos
negre 1 de la relacié d’Einstein

(1.1)
energia foto = hw
hom obté la relacio segiient per al nom-
bre de fotons N_per cm>
(1.2)

N =203xTs,
és a dir, posant T = T, ~ 3K, resulta:
(1.3)
N ~ jo00.
yo

Ara bé, el nombre actual de barions per
cms és incert 1 €s situat entre un maxim
de 6 x 10%1 un minim de 3 x 1078
Prenent algun nombre entre l'un i laltre
podem dir, sacrificant I'exactitud a la co-
moditat d’exposicio, que actualment hi
ha un barié (proté o neutrd) per cada 109
fotons. (Han estat elaborades algunes hi-
potesis que surten del “model corrent”
per tal d’explicar aquest nombre pur tan
petit. A la introduccié n’hem citat justa-
ment una: 'Univers té, de fet, un nom-
bre barionic rigorosament nul, és a dir, hi
ha tant de matéria com d’antimateria.)
Arabé, per un canto el nombre barionic
es conserva i per un altre el nombre glo-
bal de fotons també, aixo ultim sempre
que la temperatura 51gu1 per sotade T ~
6 x 109K, que és la “temperatura equi-
valent” per a la creacié de parelles elec-
tré-positd  (const. de Boltzmann x
Te = massa electré x ¢ 2). Aixi, doncs, per
sota d'aquesta “temperatura equivalent”
el nombre relatiu de barions per foto
sempre ha estat el mateix, de l'ordre de
107,

A partir del nombre actual de fotons per
cm’, N, hom podria deduir facilment
quants Iotons hi ha hagut per unitat de
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volum per a qualsevol época tal que
T<T, si la funcié d’expansié R(t) fos
coneguda.

En efecte, tindriem:

R
N=N, —
" R (y)

on R_ representa el valor actual de la
funcio R(t). Una férmula analoga valdria
per a la densitat de barions.

De (1.2) i (1.4) resulta, doncs:

(1.5)
I
T = const. — -

R(t)

"DE T =2 1,2.10: K AL

_ DESACOBLAMENT
DELS NEUTRINOS

La “temperatura equivalent” dels muons,
T, és d'uns 1,2 x 10" K. Aixo vol dir
que si comencem la nostra historia lleu-
gerament per sobre de 1,2 x 107 K, a
part dels fotons i barions de que hem
parlat al paragraf anterior més un nom-
bre d’electrons igual al de protons, el
moén comprendria una gran quantitat ad-
dicional d’electrons més els positons cor-
responents, 1 igualment una gran quanti-
tat de muons i antimuons'. També hi
hauria neutrinos i antineutrinos en grans
quantitats, els quals, com veurem més
endavant, encara deuen ésser presents al
nostre voltant.

Per sobre de T =1,5 x 10*K, hem supe-
rat la “temperatura equivalent” dels
pions, que s6n mitjancers de les interac-
cions fortes entre nucleons. Els pions es
trobarien aleshores en grans quantitats i
I'estudi de la materia en aquestes condi-
cions ultraextremes esdevé molt dificil, si
més no a causa de les nostres limitacions
actuals en el coneixement de les interac-
cions fortes. Nosaltres no considerarem
aquest Univers ultraprimitiu 1 comen-
carem amb la temperatura T~1,2 x
10K, com acabem de dir.

Els e, u¥ citats interaccionen amb els

fotons, v, a través dels processos d’anihi-
laci6 i creacio de parelles i la dispersid
Compton. També hi ha interaccions fe-
bles entre electrons, muons i neutrinos:.
Finalment hi ha interaccions englobant
electrons o muons 1 neutrinos 1 nucleons,
les quals no son tan rellevants com les
anteriors, als efectes d'allo que diem en
aquest paragraf, a causa del petit nombre
relatiu de nucleons.

Hom pot demostrar que, al comenga-
ment, el ritme al qual tenen lloc totes
aquestes reaccions supera netament el
ritme d’expansié de 'Univers, de manera
que el resultat global de totes elles en
cada instant es traduira en el correspo-
nent equilibri termodinamic. En conse-
quencia, en l'aproximaci6 del gas ideal
tindrem per a les diferents particules la
llei de distribucid

2.1)

—

Vmz2c+ + ?_‘T

KT
n(p)=4mhsgp: | e ep

on n(p) dp és el nombre de particules
amb moments compresos entre p i p +
dp, 1 el signe + o — depen de si les
particules son fermions o bosons respec-
tivament. Finalment, g és igual a 1 per a
neutrinos 1 a 2 per a electrons, muons 1
fotons, mentre que m és la massa de les
particules 1 f el potencial quimic del gas
de particules. En particular per a fotons i
neutrinos és m = o. D'una altra banda és
ben sabut de la mecanica estadistica que
per a un gas de fotons f és igual a o. En
consequencia, des del punt de vista de la
termodinamica de l'equilibri, les reac-
cions

L. Aixo surt de comparar I'energia en repos de les parti-
cules amb KT. Veurem després que aquesta comparanga
és el factor rellevant a I'hora de determinar, a una tem-
peratura donada, quines son les particules presents en
abundancia, com a conseqiiencia del fet que els poten-
cials quimics que intervenen aci sén nuls.

2. Normalment parlarem de diverses particules i signifi-
carem alhora elles i llurs antiparticules.
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(2.2)

u* + u-—== fotons, e’ + e == fotons
es tradueixen en les relacions seglients
per als potencials quimics:

(2.3)

f.+f =o, f. . +f =o

en notacions evidents. La h1p0t651 ben
confirmada de nul-litat de la carrega glo-
gal a I'Univers, l'altra hipotesi forca
plausible que el nombre barionic és prac-
ticament nul i la menys segura que també
ho s6n els nombres leptonics (I'electric i
el muonic), es pot demostrar que con-
dueixen a

(2.4)

Per tant

(2.5)

i quan posem f=o0 a (2.1) veiem que per
a KT<mc: el nombre de particules cor-
responents comenga a ésser negligible,
d’acord amb les afirmacions que haviem
fet al comengament d’aquest paragraf.
Mentrestant, que passa amb els neutri-
nos? Deixant de banda les reaccions que
inclouen nucleons, els quals son relativa-
ment poc nombrosos, ens queden per a
produir 1 absorbir neutrinos una serie de
reaccions en totes les quals apareixen els
muons (reaccions com és ara e~ + @+«
v+ v, v + w—v + e, etc). Un cop
la temperatura de 'Univers ha baixat per
sota de la “‘temperatura equlvalent dels
muons, T, com a conseqiiencia de l'ex-
pansi6, aquests comencen a ésser escas-
$Os.

Un simple calcul d'ordre de magnitud
permet de mostrar que els neutrinos es
desacoblaran de la resta de la materia-
energia de I'Univers a la temperatura de
1,3 x 10"K o potser una mica més tard
per als neutrinos electronics si s'admet
'existencia de mesons vectorials inter-
mediaris en les interaccions febles.
Deixarem aquest punt amb aquest grau
d’indefinicio, car la temperatura a la qual
es desacoblen de debo els neutrinos no té
cap relleu de cara a possibles observa-
cions, sempre que aquest desacoblament
tingui lloc abans de I'anihilaci6 electro-

positd (T =6x10%K), la qual cosa és el
que passa sigui quina sigui la teoria de les
interaccions febles que hom utilitzi.
Després que els neutrinos han perdut el
contacte termic amb el gas de fotons +
electrons — positons, les temperatures
respectives continuen essent iguals, car
I'una i l'altra disminueixen amb l'expan-
sio de 1'Univers segons la mateixa llei
(1.5). La situacio canvia quan s'esdevé
I'anihilacio electro-positd, com veurem
de seguida.

DEL

~ DESACOBLAMENT
DELS NEUTRINOS A

~ L’ANIHILACIO

__ ELECTRO-POSITO

Un cop I'Univers s’ha refredat fins als T
~ 5.109K com a consequencia de I'ex-
pansio, estem per sota de la “temperatura
equivalent” dels electrons, T, Els elec-
trons 1 positons shan practicament ani-
hilat tots. Deixant de banda els neutri-
nos, el contingut de materia-energia de
I'Univers s’ha reduit a fotons i una lleu-
gera contaminacio de protons i electrons
en igual nombre més neutrons. L'energia
d’aquesta anihilacio s’ha consumit doncs
essencialment a escalfar el gas de fotons,
el qual a partir d'aquest moment restara
per sempre fins avui més calent que el
gas de neutrinos, del qual continuara de-
sacoblat, 1 la relacio de les temperatures
de I'un i l'altre restara la mateixa d’ales-
hores.

Quina era doncs aquesta relacié? Per tal
de contestar aquesta pregunta hem de fer
una petita digressio:

La mecanica estadistica ens diu que 'en-
tropia, S, d'un gas de fotons és propor-
cional a ia (temperatura) . Més exacta-
ment:

(3-1) 4 m:Ks
g = 25 Yy

Y45 o

on V és el volum ocupat pel gas i K la
constant de Boltzmann. D’altra banda, si
T>T (la* temperatura cqulvalent dels
electrons), aquests i els positons son par-
ticules ultrarelativistes, és a dir, tals que
energia =c x moment. En aquestes con-
dicions, la mecanica estadistica dona per
a I'entropia S__ d'un gas d’electrons (ana-
logament per “als positons)

(3.2)

oo |~
k.

Per tant, entre les temperatures T i T
I'entropia total S del gas de fotons, elec-
trons 1 positons, del qual (delxant a
banda els neutrinos ja termicament desa-
coblats) és constituit I'Univers, val

(3.3)

4 W 45 (Tl C)l a

on T > T . Després de I'anihilacié elec-
tro-positd, tindrem:

(3-4)

on T <T .

D'altra banda hom pot demostrar que
I'entropia de cada contingut parcial en
equilibri termodinamic de 1'Univers en
tot volum comobil es conserva en el
temps. Aixi, en notacions evidents,

(3~5) 11 m:Ks 3
— R’()T’=
45 (ho) L
n: K4
S R'()T/'
45 (he) ¢ OT,,
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és a dir,

(3.6)

R, T,= R T =~14RT,

Per tant, just després de I'anihilaci6 elec-
tro-posito la temperatura dels fotons fou
1,4 vegades més gran que la temperatura
dels fotons just abans de I'anihilacio, per
tant també 1,4 vegades més gran que la
temperatura dels neutrinos. Com que,
després de l'anihilacio, fotons i neutrinos
veuen disminuir llur temperatura com

I

R (¢)

(vegeu 1.5), tant els uns com els altres,
aquesta relacio 1,4:1 entre llurs tempera-
tures s hauria mantingut sense modifica-
ci6 fins avui. Aixo vol dir que en l'actua-
litat ens trobem immergits en un gas de
neutrinos amb una temperatura d'uns
2K. Dissortadament la tecnologia actual
és incapa¢ de detectar aquesta mar de
neutrinos. La seva deteccio seria decisiva
per a assentar el “model corrent” de
I'Univers sobre una base d’allo més so-
lida.

Quina densitat té aquest gas de neutrinos
que avui ens envolta d'acord amb el
“model corrent”? Fa un moment hem dit
que un gas d’electrons ultrarelativista té
una entropia 7/8 de l'entropia d’un gas
de fotons. Aquest factor 7/8 també apa-
reix en relacionar l'energia o el nombre
de particules de l'un i de l'altre. Els neu-
trinos tenen un spin 1/2, com els elec-
trons, i llur massa és zero (allo que carac-
teritza una particula ultrarelativista és
justament que la seva massa pot ésser
tractada com a nul-la). Hom pot veure
aleshores que els calculs de la mecanica
estadistica que condueixen a aquest factor
de 7/8 donen el mateix resultat per als
neutrinos. D’acord amb aixo, la formula
(1.2) i el fet que tenim dues especies de
neutrinos (neutrinos i antineutrinos)s,

hom obté

(3.7)

Ja hem dit abans que el quocient

Tf

T

Y

després de I'anihilacio electro-posit6 val

1.4
Per tant (3.7) dona:
(3.8)
7 I
N,=— - N,=~0.63 N,
4 (1.4)

Com que haviem dit que avui és N =
N, ~ 500 fotons per cm: (vegeu (1. ’3)
resulta per al nombre actual de neutrinos
per cm3, N

(3.9)

N, ~300.

LA SINTESI DE L'HELI

En els dos ultims paragrafs no hem con-
siderat practicament la relativament pe-
tita contaminacié6 de nucleons a ['Uni-
vers, car als efectes d'allo que hi hem

3. Dues especies en igual nombre a més a més, car hem
suposat al paragraf 2 que el nombre leptonic és nul.

estudiat, és a dir, T e
muo, el desacoblament dels neutrinos i
I'anihilacio electro-positd, no eren relle-
vants. Tanmateix el nombre barionic es
conserva, 1 per tant si volem dir alguna
cosa sobre els barions avui és clar que la
citada “petita contaminaci6” de 1'Uni-
vers primitiu ha d’ésser rellevant.

Com ja hem dit a la introducci6 d’aquest
treball un dels exits del “model corrent”
ha estat justament de preveure una abun-
dancia relativa d’heli (He#) a 'Univers, la
qual cosa, tot 1 la dificultat de les mesures
d’aquesta abundancia, sembla d’acord
amb ['experiencia. Recordem que actual-
ment hi ha un cert acord que I'hidrogen i
I'heli d’avui tenen un origen cosmologic,
mentre que els elements més pesants que
I'heli es deuen haver format posterior-
ment a l'interior de les estrelles.

El calcul de I'abundancia d'He+ en el
marc del “model corrent” es fa en dues
etapes: en la primera hom calcula la rela-
ci6 d’abundancia neutr6-protd, i en la
segona hom analitza les reaccions nu-
clears que a partir d’aquests neutrons i
protons condueixen a la formacio de di-
versos nuclids i en particular d’'He-.

L’abundancia relativa neutro-proto, dei-
xant de banda les propies reaccions nu-
clears que conduiran a la formacié de
diversos nuclids 1 finalment a I'He+, és
regulada per les tres reaccions.

(4.1)

n+v:—~p+c*, n+e<*p+ v,
n—pt+e+v.

Veurem després que aquesta aproximacio
de deixar de banda, de moment, les dites
reaccions nuclears és justificada.
Designem per A (n = p) el ritme global
per nucled de les tres reaccions (4.1)
anant d’esquerra a dreta, i per A (p= n)
anant de dreta a esquerra. La teoria “V-
A" de les interaccions febles, que son les
interaccions que regulen els processos
(4.1), dona per a I'un i l'altre
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(4.3) =
m 2
Mp» n)=A/ [I-——| (Q+q9)q-.
g Q+9)
__a Q+q)
KT, KT
1+e 1+e dq

on A és una constant, m_la massa de
electrd, T, la temperatura dels neutri-
nos, T la temperatura de la resta de ma-
teria-radiacid 1 Q =massa neutro-mas-
sa protdo ~ 1,3 MeV. Les integrals es
prenen des de + o0 a — oo, excloent
l'interval (<Q-m, —Q + m).

A l'energia d'1,3 MeV correspon la tem-
peratura equivalent T=1,5 x 10" K.
Considerem una temperatura T>>1,5
x 10'K; en qualsevol cas, major que 1,3
x 10" K, temperatura de desacoblament
dels neutrinos, pero més petita que 1,5 x
10'* K, “temperatura equivalent” dels
pions. Aleshores a (4.2), (4.3) podrem
posar aproximadament T =T, Q=m_
= o, amb la qual cosa:

(4.4)

Vo= p) = y(p~ n)

Ara bé, hem dit al paragraf 2, i ho repe-
tim aci, que els calculs donen uns ritmes
rapids de reaccid, per als diferents pro-
cessos considerats, comparats amb el
ritme d’expansio de 'Univers. El co-
rol-lari d'aixo és que hi ha temps alesho-

res d’atenyer I'equilibri termodinamic,
amb la qual cosa (4.4) suposa una situaci6
inicial d'igual nombre de neutrons que de
protons.

L’evolucié amb el temps d'aquesta pro-
porcid inicial neutrd-protd és donada per
'equacio diferencial

(45)
4X = A(ne p)X + Np= n) (1-X)

on X és la proporcié nombre de neu-
trons/nombre de nucleons i per a A(n—
), Mp—=n), valen les expressions (4.2),
4.3). La integracié numerica d'aquesta
equacio diferencial dona en particular
una proporcio

(4.6)
X=13,7%

per a T= 10K, que és la dada rellevant
per a fer el calcul de 'abundancia d’heli,
com veurem a continuacio.

Considerem ara directament la questio6 de
I'aparicio i evolucio d’abundancies relati-
ves dels primers nuclids: H: Hs, Hes
He+ Durant el periode que ens ocupa
aquests nuclids son trivialment no relati-
vistes 1 també el gas que formen és no
degenerat. L'estadistica de Boltzmann
seria doncs suficient per a descriure’n les
abundancies. Per a cada niclid tindriem
una relacio tal com:

(4.7)

enmKT
n:gT e

on n és el nombre de nuclids en qtiestio
per unitat de volum i m i f la seva massa
1 potencial quimic. El factor g és el nom-
bre d’estats diferents resultat de I'spin.

De fet la formacio d'H+, Hes, He+ direc-
tament a partir dels protons i neutrons

preexistents pressuposa xocs de 3 1 4
particules. Tenint en compte la densitat
de protons i neutrons durant el periode
que estem estudiant, aquests esdeveni-
ments resulten molt poc probables 1 aixi,
pel que fa a aquests tres niclids, hom no
arriba a I'equilibri termodinamic —que és
la situaci6 en la qual val (4.7). El resultat
és que Iinic nuclid que es pot formar
—I'abundancia del qual aleshores satisfara
(4.7 ¢és el deuteri, H: Tanmateix
aquest nuclid té una energia de lligam
molt petita: 2,26 MeV, i la temperatura
ha de baixar fins a 109 K (suposant una
densitat de nucleons a I'Univers actual de
107° gcm™) perque es pugui formar H:
en quantitats apreciables.

La temperatura equivalent a I'energia de
lligam de 2,26 MeV és ~ 2,6 x 10 K.
Hom no ha de deduir d’aci que per a
qualsevol temperatura més baixa que
aquesta tindrem deuteri en quantitat, car
a (4.7) f no és nul per al deuteri. Els
calculs a partir de (4.7) i aplicant la “Ilei
d’accié de massa” donen la temperatura
abans citada de 109 K com aquella a
partir de la qual el deuteri comenca a
formar-se en abundancia.

Dels quatre nuclids esmentats, Hz, Hj,
Hes, Hes, el primer és el que té 'energia
de lligam més petita, 1 d’entre tots, aquell
que la té més gran de bon tros és I'heli.
Aixi, un cop el deuteri comenca a for-
mar-se, a partir de reaccions de dos cos-
sos, com €s ara

(4.8)

p+tn==-d+y,d+d==Hes+n,
Hes+d ==He+ + n,

comengara a produir-se He+. El resultat
final seran restes de deuteri, petites
quantitats de triti 1 Hes formades a partir
del deuteri 1 He¢ en una proporcié neta-
ment més elevada que els tres niclids
anteriors pel fet d'ésser clarament més
estable que els altres.

Veiem, doncs, que el cami que condueix
a la sintesi de 'He+ restara barrat mentre
la produccio de deuteri estigui obstaculit-
zada. L’obstacle és una temperatura
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La investigacic de I'Univers passa avui
pels radiotelescopis. A la fotografia, el
radiotelescopi de Parbes, a lfz vall de
Goabang, Nova Gal-les del Sud, apunta
la seva pantalla de 6 4 m de diametre
cap al zenit del cel, mentre es fa de nit
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El nostre Univers es un univers
d'universos, les galaxtes. En mostrem els
principals tipus: el-liptiques, lenticulars,
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massa elevada que dissocia el deuteri de
seguida que és format, com a consequen-
cia de la seva relativament baixa energia
de lligam. La temperatura esmentada de
10K és aquella a la qual se supera aquest
“embus del deuteri”.

Un cop la temperatura ha baixat fins a
aquests 109K, la formacio d'He+ és forga
rapida, car qualsevol temperatura més
petita que 1,3 x 109 K permet l'existen-
cia en abundancia dels nuiclids esmentats
més pesants que I'heli«. Aquesta xifra
s'obté de la mateixa manera que s’obté la
temperatura de desembis de 10K: és a
dir, partint de les respectives distribu-
cions de Boltzmann (4.7) per a cada nu-
clid, propies de l'equilibri termodinamic
1 aplicant la “llei d’acci6 de massa”.
Tornem ara una mica endarrera. Al co-
men¢ament d’aquest paragraf, en tractar
d’obtenir la relacid neutrd-proto, hem
posat les reaccions (4.1), hem menys-
preat les reaccions nuclears que porten a
la formacio dels niclids deuteri, etc., i
ens hem aturat en el calcul de Pesmen-
tada relaci6 a la temperatura de 10%K. El
que hem dit després ens justifica d’haver
negligit les reaccions nuclears, car aca-
bem de veure que aquestes no comencen
a tenir un paper fins als 109K. A més, és
inutil de seguir la disminucié de neutrons
amb la féormula (4.5) per sota d’aquesta
temperatura, car en aquell moment la ra-
pida formacio de deuteri i altres nuclids
més pesants lliga els neutrons existents i
fa impossibles les reaccions (4.1). En
consequencia, en la ulterior evolucio de
I'Univers, la relacio neutro-nucled res-
tara congelada al nivell del 13,7% de
(4.6). Aquesta proporcié permet de se-
guida ['avaluacio de I'abundancia final de
Hes« negligint la diferencia de massa
neutro-proto, justament el doble, és a dir
una abundancia relativa en pes Heli+/
total de nucleons del 27% aproximada-
ment, que sembla d’acord amb les diver-
ses mesures fetes.

Hom podria preguntar per qué no es for-
men d’altres niclids més pesants que
I'He4 en aquesta sintesi cosmologica dels
elements. La rao és que no hi ha nuclis
estables amb nombres massics A = §,8,

de manera que les col-lisions n+ Hes,
p+ He 4, Hes+ He* no produeixen nu-
cleosintesi. D’altra banda la barrera cu-
lombiana en reaccions com He++ Hs —=
L 7+ y fa, juntament amb aixo que aca-
bem de dir, que la producci6 d'elements
del Li¢ endavant no pugui competir amb
la produccio d'Hes.

__DE LA SINTESI DE
L'HELI AL

__ DESACOBLAMENT

_MATERIA-RADIACIO

Un cop la sintesi de I'He¢ consumada,
I'Univers continuara expandint-se 1 no
s'esdevindra gaire cosa d’interes fins que
la temperatura baixi als 4 x 10K (I'Uni-
vers tindra aleshores una edat d’'uns 7 x
107 anys). Fins a aquesta temperatura la
materia —neutrons, protons i electrons en
nombre igual al de protons— és ionitzada
pels fotons, els quals, com que son tan
nombrosos —mil milions de fotons per
cada nucle6—, obliguen la materia a tro-
bar-se en equilibri termodinamic amb

ells a la temperatura que en cada instant
dona la llei (1.5).

L’energia d’ionitzacié de 'atom d’hidro-
gen, a partir de 'estat fonamental, és de
13,6 ¢V. La temperatura equivalent
d’aquesta energia és de l'ordre de 16 x
104K. Tanmateix la “recombinacio” de
I'hidrogen —la formacio d’atoms d’hidro-
gen no ionitzat— comenga a la tempera-
tura abans esmentada de 4 x 10:K.

La rao per la qual la “recombinacié” no
es produeix a 16 x 104K és que en un gas
d’hidrogen no ionitzat I'estat fonamental
no és I'inic possible. Hi ha tot un espec-
tre de possibles nivells energetics exci-
tats, i la distribucio de probabilitats
d’aquests nivells depen de la temperatura
i la pressio del gas. L'energia necessaria
per a ionitzar un atom d’hidrogen excitat
és més petita que si l'atom es troba a
I'estat fonamental; en consequencia, el
resultat final de la dita distribucio de
nivells és de fer disminuir les energies
que entren en joc en el procés de “re-
combinacid” rebaixant fins a 4 x 10 :K la
temperatura tipica a la qual aquest es
produeix. El valor precis de la tempera-
tura de “recombinaci6” depen de la pres-
si0 present en aquell moment, la qual és
essencialment la pressio dels fotons,
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amb p la densitat d’energia del gas de
fotons.
Una altra manera equivalent de com-
prendre aquesta temperatura en el procés
de recombinacié és de tenir en compte
que en la reaccid
(5.1)

pte=--H

els potencials quimics de cadascun dels
components son funcions de la pressio i
de la temperatura diferents de zero. Aixo
contrasta amb diverses reaccions descri-
tes en aquesta exposicid, on els potencials
quimics eren aproximadament nuls: per
exemple, les reaccions (2.3). Aci val la
llei de distribuci6 (2.1) amb f=0, que

ddna un factor essencial,

energia

KT

k)

exp

regulant les abundancies dels diversos
components a una temperatura donada.
Per contra, a (§.1) tindrem un factor com

energia-potencial quimic

KT

exp

Aixo fa que, a 'hora de fer una primera
estimacio d’abundancies, allo que s’hagi
de comparar amb KT no sigui 'energia
del comportament; amb KT sha de
comparar |'energia menys el potencial
quimic.

Ja hem descrit en la introduccié que la
“recombinaci6” de I'hidrogen fa que la
materia esdevingui transparent per a la
radiacio. Els calculs detallats d’aquest
procés mostren que, com a consequencia
del nombre molt elevat de fotons per
nucles, I'opacitat d aquella cau molt
bruscament, 1 que aixo fa que l'espectre
energetic de la radiacié que acaba de des-
acoblar-se continui essent el del cos ne-
gre. Després, I'expansié de I"Univers no

canvia aquest caracter de 'espectre ener-
getic de la radiacio: el seu unic efecte és
el de fer disminuir la seva temperatura
d’acord amb (1.5). Aixi s’obtindria la ra-
diaci6 de cos negre de fons descoberta
per Penzias 1 Wilson el 1905.

CONCLUSIO

A T'hora d’entrar en detalls en aquesta
exposicié de I'Univers primitiu ens hem
limitat essencialment a aquells punts di-
rectament relacionats amb mesures que
s’han fet i estan fent-se, o que potser es
podran fer en el futur: és a dir, les abun-
dancies relatives dels elements més lleu-
gers que I'He+ 1 en especial d’aquest da-
rrer, la radiacié de cos negre de fons i,
finalment, el fons de neutrinos a 2K que,
d’acord amb el “model corrent”, ens en-
volta, el qual avui no se sap com es
podria mesurar.
Es per aixo que altres gqiiestions com
I'evolucié amb 'expansi6 de I'Univers de
les densitats dels diversos components de
la materia-energia del mon, segons les
diverses epoques, no han estat gaire trac-
tades. En particular no hem dit res del
pas d’un univers dominat per la radiaci6
a un Univers dominat per la materia.
Tampoc no hem dit gaire cosa de I'escala
tem oral de I'Univers —la funcié R(t) de
SD per exemple. A titol d'informacié
podem donar les segiients fites temporals
aproximades:

( Ramon Lapiedra )
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