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RESUMEN. Luego de una introducción critica a la teoría del Big-Bang stan
dard, se presentan resumidamente diversos modelos cosmológicos inflaciona
rios y su relación con las teorías de supercuerdas y gravedad cuántica.

ABSTRACT. After a critical introduction to the standard Big-Bang theory, 
several cosraological inflationary mecéis, and their relation with 
superstrings theory and quantum gravít.y are concisely treated.

A. EL UNIVERSO Y SUS CARACTERISTICAS FRINCIFAl^S

El universo es, por definición, el sistema físico que contiene a todos 
loe sistemas físicos. En consecuencia se podría considerar el sistema fí
sico más completo y complicado. Si se lo puede estudiar es porque, como todo 
sistema físico, se lo puede simplificar enormemente, transformándolo en mo
delos que obedecen a ecuaciones matemáticas conocidas. Dos propiedades fun
damentales del universo permiten que estos modelos resulten simples y tengan 
éxito. Estos son: el universo es aproximadamente homogéneo e isótropo a gran 
escala y, el universo se expande. Estudiemos estas propiedades separadamen
te.

. Homogeneidad e isotropía. El universo es una mésela de materia y radia
ción. La radiación más abundante, que llena el universo, es un fondo de 
microondas a una temperatura aproximada de 2,72-2,75°K, el que muestra sólo 
anisotropía del uno por mil (10~3), de modo que para esta radiación el uni
verso es homogéneo e isótropo. Respecto a la materia ocurre lo mismo, si 
tomamos longitudes de un orden adecuado ni, pero las inhomogeneidadee,

(H Esta escala era de 10*  años luz en el libro de Heinberg (1972). Pero huí sábenos que do puede ser nás 
chica que 100 Hpc porque se han observado distribuciones de satería de este tanaño (e.g. i'Apparent et al., 
1986; Chinearte, Vettolani. 1987; Geller et al., 1987). Podria ser del orden de 100 a 300 Hpc (Einasto, 
Buffini, 1988). Se pueden buscar tanbién pruebas indirectas de esta escala (Bonnor, Elila, 1986; Stoeger, 
Ellis, Hellaby, 1987), pero se basan en el principio cosnológico: “no senos el centro del universo0. Sin eibargo ¡¡podríalos serlo!! (lilis et al., 1978; Ellis, 1979). El nodelo standard se justifica nejor por su 
éxito global que por este tipo de razonaaientos (Ellis, Stoeger, 1387). En el fondo, coao tiene un sólo 
paránet.ro, es el único que se presta a hacer un nodelo con los pocos datos de que disponenos (Kolb, 1988). 
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pasan a ser del orden de la unidad para el orden de tamaño de los cúmulos de 
galaxias.

El diferente comportamiento respecto a la homogeneidad de la materia y 
la radiación es fácil de comprender. Mientras que en la materia masiva las 
pequeñas fluctuaciones iniciales crecieron debido a las fuerzas gravitato- 
rias, los fotones son no masivos y sus fluctuaciones no evolucionaron, mos
trándonos sólo las fluctuaciones iniciales fósiles. El universo primitivo, 
en consecuencia fue isótropo y homogéneo, de modo que estas hipótesis pueden 
emplearse con mayor exactitud para la cosmología primitiva (la que tratare
mos en especial en este Informe) que para la cosmología de hoy.

Podemos entonces postular, al menos como una primera aproximación, que 
ya que queremos hacer un modelo de universo .para grandes escalas , éste será 
homogéneo e isótropo (luego trataremos de describir las .^homogeneidades de 
la materia como perfeccionamiento del modelo isótropo y homogéneo). En este 
panto no paede resistirse la tentación de contar la paradoja de Olber que 
demuestra cómo ion modelo homogéneo ingenuo no puede funcionar, de modo que 
una cosmología no ingenua es necesaria para explicar algo tan simple como 
que la noche ee negra. Construyamos pues un modelo ingenuo, homogéneo, es
tático e infinito (Fig. 1). La tierra, que colocamos en el centro,. recibirla 
luz de todas las galaxias. Si L es la luminosidad de tona galaxia típica a 
distancia R, la parte recibida por la tierra por unidad de superficie sería 
L/4tiR2. Si la densidad de galaxias es N, la parte recibida por la tierra 
desde todas Las galaxias desde el volumen entre las esferas de la Fig. 1 es 
(L/4ttR2)N(4tiR2) R, de modo que la energía que recibe ia tierra, por unidad 
de superficie es

La paradoja no se arregla suponiendo que nubes de gas impiden la lle
gada de la radiación, porque estas nubes se calentarían y comenzarían a su 
vez a radiar. La paradoja se resuelve suponiendo que el universo o no ee 
infinito o no es estático, parque en ambos, caeos (y razonado de nianera muy 
primitiva) la última integral resulta

donde rv es el radio máximo del universo en el caso finito o el radío del 
universo visible (ver más abajo, ec. 3) en el caso no estático. En efecto, 
el universo no es estático, esta es la segunda característica esencial, que 
efectivamente resuelve la paradoja presentada.
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Expansión del universo. El descubrimiento esencial de Hubble es que las 
galaxias lejanas se alejan de nosotros con una velocidad de C 2 3

v — Hr (1)

donde H es la ”constante" de Hubble estimada en

H = h 100 (km/seg.) 1/Mpc (2)

donde h es un factor numérico entre % y 1, difícil de determinar con mayor 
precisión, porque muchas galaxias próximas, que pertenecen al cúmulo de 
Virgo, están "cayendo" hacia nosotros y porque la medición de distancias muy 
grandes contiene muchos errores I3].

* Véase trabajo de Bnrbldge (1988). Sil «bario el valor aeaor parece el aejor, Sandaie (1988).

Como *a  medida que nos alejamos vemos galaxias más viejas, el problema 
consiste en hallar objetos patrones cuya luminosidad pueda ser considerada 
constante en el tiempo para medir bien las distancias.

La expansión del universo tiene muy Importantes consecuencias.

1) Cura la paradoja de Olber porque, muy esquemáticamente, podemos decir 
que sólo nos puede llegar luz de un universo visible, cuyo radio rv es, de 
la ec. (1)

(*] Pin loviileatoe locales ver Ljaden-Bell (1987). Para e»ideacias de corriilento al rojo aaóialo ea 
ISO ?er Bordbidie (1981), Arp (1987).

3ol. Asoc. Arg. de A¿tr



Hrv < c ; rv < c/H C4] (3)
donde c es la velocidad de la luz
2) Oria expansión de la forma (1) deja el universo homogéneo e isótropo.
3) Extrapolando La recesión de las galaxias hacia atrás en el tiempo debe

mos admitir que las galaxias emergieron de una fase densa en el pasado.
Extrapolando ingenuamente (1) hacia atrás, hallamos que las galaxias 

se hallaban en un punto único, con densidad infinita, hace un tiempo
t = H-i (4)

(ya que la distancia recorrida en t es v.t = H-i.H.r = r, o sea recorrieron 
una distancia rv justo la que separa la galaxia en cuestión del punto donde 
el Big-Bang se produce [5].

l4l ri * i,24 x 10*T 1H % KM* años luz. II universo observable tendría 10*1 * * * * * galaxias. conteniendo KUi
estrellan cada una.
* Ksta es una siiple liases clásica que luego será lodlflcada por el sodelo relativista: el Bis-Bang ae

produce a partir de todos los puntos del universo.
1 nsv*B el lisiado "tensor nétrlco plano, ea una natriz diagonal, con diagonal principal -1, 1, 1, 1; o

sea niv = diagl-1,1,1,1), Adciás llaiaios t = x», x = x1, y = x2, z = x5, de iodo que p, v = 0,1,2,3. 
lepeticiói de Índices lipllcan una amatoria omitida.

LLegamos asi, naturalmente, al modelo de la "Gran Explosión", el 
"Big-Bang": Hace aproximadamente un tiempo H-i, la densidad (y la tempera
tura como veremos) del universo, era infinita; ocurrió una gran explosión y 
lo que vemos en la actualidad es la expansión debida a esa gran explosión 
inicial. Pero como debemos hablar de velocidades del orden de la velocidad 
de la luz (cf.ec.O)), es bueno que hagamos nuestro modelo recurriendo a la 
relatividad general desde el comienzo.
B. ECUACIONES RELATIVISTAS

La longitud de arco del espacio de Euclides es: 
dS2 = dx2 + dy2 + dz2

La del espacio de Minkowski, de la Relatividad Especial es una gene
ralización de la ecuación precedente, introduciendo el tiempo como si fuera 
una variable espacial más, pero con el signo cambiado

dS2 = - dt2 + dx2 + dy2 dz2 = cbd*  dxv [®] (5)
Como sabemos, en Relatividad General (RG) sustituimos el espacio 

plano por el curvo. Un universo en expansión isótropa y homogénea se obtiene 
multiplicando la parte espacial de la métrica por un factor de escala a2(t):
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dS2 = - dt2 + a2(t)[dx2 + dy2 + dz2] = g^V dx^ dxv

7 Hás abajo explicaios cóio pueden extenderse las ecuaciones de evolución sin recurrir a 8.G.
9 En su feria diagonal, o sea en el sisteaa coioviente.
9 Lo que sigue es sólo válido para el periodo en que la radiación doiina a la Batería, vale decir antes del 

’tieipo de desacople’. En el universo doiinado por la latería p seria la densidad de latería ( pa5 = cte) yP = 0.

(6)

obtenemos así el modelo llamado universo de Friedman - Lema!tre - Roberteon 
- Walker (FLRW), espacialmente plano. Eventualraente podríamos necesitar, que 
la parte espacial de nuestro modelo no fuese plana, podríamos poner, en 
cambio, una esfera o un hiperboloide de tres dimensiones, o sea

con
dx2 +dy2 + dz2 -> dr2/(l - Kr2) + r2d£2 

d&2 = d02 4 sen20 d02

(7)

donde k " + 1, -1,0, corresponde a la esfera, el hiperboloide o el plano
respectivamente.

La métrica del universo tendrá que ser una solución de la ecuación de 
Einstein, que es la generalización de la ecuación de Newton ( v 2$ = 4tc G p ) 
al caso relativista:

RiaV - (l/2)gu,V - R + AgnV - SjtGTmV (8)

donde guV es la métrica del universo (que sustituye la métrica plana de 
la ec, (5), RiW es el tensor de curvatura contraído, R es el escalar de 
curvatura, G la constante de Newton ordinaria, A la llamada constante cos
mológica que deberá ser determinada experimentalmente y TVv el tensor de 
energía-momento que oficia de fuente en esta ecuación de campo [7 * *] . El 
tensor de energía-momento debe ser necesariamente homogéneo e isótropa. En 
consecuencia este tensor de energía momento, sea de 1a materia o de la ra
diación, es [*]

TVu = diag(-p, 4p, +p, +p) (9)

donde p ee la densidad de materia-energía y p la presión (p > 0 para com
presión) . En el modelo del Big-Bang standard la materia es tratada come.' un 
gas ideal ‘de partículas. Para altas temperaturas [9 *] como las que se produ
cirían en la gran explosión (temperaturas grandes con respecto a la masa en 
reposo de las partículas dominantes en el universo) tenemos un gas ideal de 
partículas sin masa. Entonces es (potencial químico cero):

p - (tt2/30)N(T)T4 (10)
P = p/3
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S = (2tíV45)N(T)T3
donde T es la tezrjperatura, S la densidad de entropía y

N(T) = Nt(T) + (7/8)Nf(T) (11)

donde Nt> (T) [Nf(T) ] es el número de grados de libertad bosónicos 
(f enniónicos) a la temperatura T, N(T) en general decrecerá con T, ya que a 
medida que T disminuye habrá menos partículas que puedan considerarse sin 
masa y que quedan en equilibrio térmico C10].

11 Coio energeticanente ce ’ T r la energía total es <*> = / nW si T >> i es u y puede decirse que i RjO.

En estas condiciones la ecuación de Einstein pasa a ser simplemente:

(á /a )2 + k/az - A./3 = (8nG/3) (12)

Otro elemento que se postulará en el modelo del Big-Bang standard es 
que la evolución del universo es adiabática, lo que es lógico ya que el 
universo no puede intercambiar calor con ninguna fuente, o sea:

(d/dt)(Sa3) = 0 (13)

Lo que con la ec. (103) (para el universo dominado por la radiación) y 
mientras N(T)) sea constante, conduce a que

aT - cte (14)

lo que demuestra que la temperatura aumenta a medida que a es más chico, o 
sea que estamos más cerca del Big-Bang,

Si no queremos recurrir a la Relatividad General podemos interpretar 
las ec. (12) y (13) como la conservación de la energía, para el observador 
conveniente, y la segunda ley de la termodinámica, para el fluido cósmico 
respectivamente.

Las ecuaciones (10), (.12) y (14) nos darán soluciones con a creciente 
que explican la expansión del universo, como veremos (Las fimo iones de a - 
a(t) para k = 0 y para distintas épocas, están indicadas en la primera co
lumna de la Fig. 2).

C. HISTORIA TERMICA DEL UNIVERSO
En la Fig. 2 hemos esquemat 

atrás para adelante, a medida que 
está constituida por estmeturae c. 
descripta cada vez por teorías más 
así decirlo, de un tipo de materia 
una transición de fase (TF). Hemos

izado la historia del universo. Yendo de 
vcunos a mayores temperaturas, la materia 

ada vez más simples e inversamente, queda 
sofisticadas y poco conocidas. Pasa, por 
a otra y de una teoría a otra, mediante 
indicado el eje de los tiempos medido en

segundos y el de las temperaturas medidas en Gev. 11 11
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Las estructuras se hacen cada ve2 más siinples a medida que la tempe
ratura aumenta.

- A mas de - 1500 °K Las moléculas no pueden existir y se dividen en átomos.
- A más de ^ 4000 °K los átomos no pueden existir, se ionizan y dividen en
núcleos y electrones (temperaturas de ionización, 4100 °K = 0,35 ev). El
tiempo correspondiente se llama tiempo de desacople, de los fotones, ya que 
la materia ionizada se acopla en los fotones difundiéndolos y la no ionizada 
no.
- A más de 10- * Gev los núcleos no pueden existir y se dividen en neutrones 
y protones. El proceso inverso se llama "Nucleosínteeis".
- A más de “ 1 Gev los neutrones y protones se dividen en quarks, La tran
sición de fase correspondiente se llama T.F, de confinamiento ya que antes 
de dicha T.F, los quarks están “confinados” en partículas y luego de ellas 
quedarán no confinados.
- A más de 102 Gev la materia sufre la T.F. de Weinberg-Salam y varias par
tículas que eran distintas resultan ahora indistinguibles. Prácticamente 
sólo quedan tres tipos de partículas, los leptonee, los quarks y los 
gravitenes.
- A más de 1014 Gev una nueva T.F. ocurre, la T.F. de la Gran Unificación 
donde los leptones y quarks se hacen indistinguibles.
- A más de 1019 Gev ocurre la última T.F. , llamada T.F. de Flanck. Los 
gravitones, que .antes de esta temperatura pueden ser considerados clásica
mente, deben ser, en más, cuantificadoe y (tal vez) se vuelvan indistingui
bles con loe. leptonee y los quarks, teniéndose en consecuencia una única 
partícula ‘ (o estructura) elemental.

Explicación de la Figura 2,

10 Bol. Asoc. Arg. de Astr.



. Si T >> m, pueden considerarse no masivas las partículas tales que su masa 
es m, en consecuencia los valores indicados en el eje vertical para KT pue
den considerarse que representan loe distintos umbrales que separan las 
partículas masivas de las no masivas.
. Los tiempos están calculados con el modelo clásico. Con el modelo infla
cionario hay que multiplicar, al menos por 65 el periodo de inflación, y tal 
vez por mucho más. El origen de los tiempos en el cuadro es, en consecuen
cia, el origen de los tiempos "clásico". Si hubo inflación, podemos pensar 
que hubo tiempos negativos y el origen de los tiempos se extendió, tal vez, 
hasta el
. Las evoluciones indicadas t.^, t1 2 * */®, corresponden al modelo con A = 0 y k =

1. ABUNDANCIAS DE NÜCLB06. Entre 10*5 seg. y 1 seg. toda la antimateria ha
desaparecido y entre el segundo y el minuto, con una temperatura de lMev,
los núcleos atómicos pueden formarse. Algo antes y para temperaturas algo
mayores, un equilibrio térmico se establece, con respecto a las interaccio
nes débiles en particular, reacciones como

0, llamado de Einstein-De Sitter.
De esta manera el crecimiento de la temperatura nos ha hecho pasar de 

la enorme complejidad del conjunto de todas las moléculas posibles a la 
eduplicidad de un sólo tipo de partícula. En la Figura 2 hemos trazado tam
bién dos lineas horizontales de puntos que separan el tipo de teorías físi
cas utilizadas. En el tercio inferior, el conjunto de teorías utilizadas, 
para el Big-Bang standard, está sólidamente comprobado por la experiencia y 
son universalmente aceptadas. En el tercio medio, las teorías físicas uti
lizadas para los modelos inflacionarios están satisfactoriamente formuladas 
pero no están totalmente comprobadas por la experimentación y podrían ser 
sustituidas por teorías más satisfactorias en el futuro. En el tercio supe
rior tendremos que utilizar teorías tipo cuerdas o gravedad cuántica, de las 
cuales podemos decir que sólo están medianamente esbozadas y pueden muy bien 
no resultar satisfactorias. Nuestro programa consiste en estudiar primero el 
tercio inferior, viendo qué problemas pueden resolverse y qué problemas 
plantean preguntas que deben contestarse recurriendo a teorías del teredo 
medio. Proceder luego de igual manera con el tercio medio y ver finalmente 
qué podemos decir del tercio superior.

En consecuencia, por el momento nos limitaremos a contar la parte de 
1j8l historia que corresponde al tercio inferior e implica tipos de materia 
bien conocidos y teorías ya totalmente probadas que se utilizaban en el 
Big-Bang clásico, de modo que comenzaremos la historia luego de los 10-® 
seg. cuando, luego del confinamiento de los quarks, las partículas elemen
tales están formadas, constituyendo lo que se llama la "sopa inicial" 
(Weinberg, 1972). De la parte inicial de la historia tendremos que explicar 
la relación entre bar iones y fotones que resulta:

riB/n Z 10-i i (15)Y
esoa razón de densidades parece no haber variado sensiblemente desde esa 
época. El modelo del Big-Bang standard tiene dos importantes verificaciones, 
la previsión correcta de las razones entre densidades de núcleos y la ex
plicación de la radiación de fondo de ' 2,7 °R, Veamos ambas: 1
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v e + p <—> e+ + n (16)

que establecen un equilibrio químico entre protones y neutrones, de modo que 
la abundancia relativa de estas partículas, más o menos protones o neu
trones, queda fijada por la mecánica estadística, que depende, claro, de las 
condiciones físicas reinantes, la temperatura, la densidad y la velocidad de 
dilatación del universo en esa época. A medida que el universo se expande y 
enfría, las interacciones débiles cesan de actuar y la relación protón/ 
neutrón se congela, luego los protones y los neutrones pueden comenzar a 
combinarse en núcleos. La reacción

2H +y -> n + p (17)

hace difícil que esta formación pueda comenzar (especialmente porque hay 
muchos fotones presentes, cf.ec.(15)). Este cuello de botella del deuterio 
es pesado solamente para T ¿ 100 Kev (10~4Gev), y cuando es pasado, todos 
los neutrones presentes se combinan en deuterio y finalmente en 4He. Ele
mentos más pesados no se producen en estas circunstancias (luego se produ
cirán en las estrellas donde hay más tiempo para cocinarlos). Se puede cal- 
calar el 4He producido que resulta

4He/(!H + 4He) t 0,23 - 0,24 (en masa) (18)

(o sea aproximadamente el 8% en número de núcleos). Este valor parece ser 
confirmado por la experiencia dentro de los errores observacionales [1V]. Es 
el resultado más impresionante del Big-Bang standard.

También se ha investigado, con cierto éxito, la abundancia de 2H y 
3H

Hay un ingrediente importante en el cálculo de la abundancia de 4He 
que merece observarse, el resultado del cálculo depende sensiblemente del 
núnero de especies de neutrinos. En efecto, cuanto más especies de neutrinos 
haya, mayor será la densidad de energía (cf. ec. (10i)j y mayor la velocidad 
de dilatación (cf. ec. (12)), en consecuencia cuantos más neutrinos haya, 
mayor resulta n/p y 4He/H. El cálculo detallado indica que caben solamente 
cuatro especies de neutrinos. Más especies deben descartarse.

2. La radiación de fondo. Aproximadamente a los 1012 seg. (tiempo de desa
cople 3,5 x 1012 h~1 seg.) y para una temperatura de ' 4000 °K los átomos 
pueden formarse. Los .electrones que antes estaban libres y que difundían los 
f otenes, haciendo al universo opaco, quedan cautivos y el universo se vuelve 
traníjparente. El objeto más lejano que podemos ver es pues este gas opaco a 
" 4000 °K que ,,redshiffteado,‘ hasta hoy, medíante la ecuación (14), da, 
Juntamente los 2,7°K. Este es otro acierto importante de la teoria del 
Big-Bang standard.

D. OTRAS PRUEBAS DEL BIG-BANG STANDARD

Otras pruebas de que el modelo está bien son las siguientes:

11 Preciaaiente los valores teóricos van de 0,1 a 0,3 v los observados de 0,20 a 0,29. 
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1. Densidad de nasa. 51 bien el modelo del Big-Bang standard no predice la 
densidad de masa, correlaciona esta densidad a otras cantidades, principal
mente la edad del universo.

La forma tradicional de medir la masa observable es a travée de la 
luminosidad observada, y luego estimar la cantidad de masa necesaria para 
constituir la fuente luminosa. El parámetro crucial es la razón masa/lus, 
M/L, que se expresa como múltiplo de la rasón M^/L del Sol: (M/L)s. Para una 
población de estrellas típicas es:

M/L = (3 - 10)(M/L)s (19)

Una masa comparable se cree que está dentro de las nubes de gas que 
pueden observarse mediante rayos X y no para luz visible. Sumando estas dos 
cantidades resulta que se llega muy bien a la masa que loe procesos de 
nucleosintesis necesitan. Seria muy dificil, sea obeervaeionalmente, sea 
teóricamente, acomodar mucha más, por ejemplo suponer que existe una gran 
población de estrellas que han agotado su combustible y que ya no son visi
bles.

Yendo ahora a la ecuación (12) podemos poner en ella ■ A = 0. En efecto 
es muy probable que actualmente sea cero, ya que el valor estimado actual
mente es:

IAJ < 10-82 Gev2 (20)
o A/mpi < 10-izo [12]
ya que si A fuera mayor su efecto se notaría en la dinámica de loe cúmulos
de galaxias, cosa que no se nota. Poniendo pues A = 0 y k = 0 (para el es
pacio plano) tenemos de (12) que:

H2 = (8ttG/3)p (donde H = ¿/a) (21)

y podemos definir la densidad crítica como:

pe = 3H2/8ttG =10-29 gm/cm3 C.i31 (22)
* •

De la ec. (12) puede deducirse que si p <pe es k = 1 y el universo
eventualmente recolapsará y si p < Pe es k = -1 y el universo se expandirá
infinitamente. En términos, de la densidad critica tenemos, para la densidad 
bariónica P4]

Qb = Pb/Pc * 0,01 - 0,02 (23)

i*  ipi es la tasa de Planck, 10u Gev.
'i*  Sería IJIxlH*  h*  gi/ci5 precisaiente.
u Que mía entre 2xl0-*i  gi/ci*  <p i < 7x10-**  gi/ci5 para que la nucleosíntesis del *H  j el *fie  salga 

bien, pero que por observaciones directas estaría entre 10-**  gi/ciJ í Pi í 10-n gi/ci*.  Osareios los 
prlieros valores.
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Otra forma para medir la densidad de masa es utilizando sus efectos 
gravitacionales, por ejemplo, midiendo órbitas de rotación alrededor de ga
laxias. El principio para tales mediciones es extremadamente simple.

Para un cuerpo en órbita circular alrededor de una masa esférica es:

v(r)2 = GM(r)/r (24)

donde r es la distancia al cuerpo central, v(r) es la velocidad y M(r) la 
cantidad de materia contenida en una distancia r desde el centro. Para 100 
galaxias espirales se observa que v(r) = cte en 5 kpc ¿ 40 - 60 kpc, lo que 
es notable ya que la zona visible de la galaxia desaparece para r £ 10 kpc. 
Si la distribución de materia origina la distribución luminosa tendriamoe un 
comportamiento muy diferente, sería v(r) - r-*/2  a partir de r ^ 10 kpc.

Estas curvas de rotación muestran que las galaxias están rodeadas de 
materia obscura con masa de la forma M(r) r (para que V(r) = cte), lo que 
corresponde a una densidad p (r) - 1/r2 que es característica de una esfera 
de gas isotérmica atraída por la gravitación. Y ei se extiende este creci
miento lineal de M(r) hasta que las galaxias se toquen, entonces la masa 
total del universo es aproximadamente la crítica pe [15]. Entonces parece 
muy razonable que la densidad de masa del universo sea efectivamente pe 
(lo que hace k = 0 y al universo especialmente plano), lo que por otra parte 
es sugerido por el universo inflacionario,como veremos más adelante.

2. Edad del universo. Hemos visto que la edad ingenua del universo es H-*.  
Un cálculo más preciso usando la ec. (12) da para la densidad critica una 
edad de (considerando sólo las teorías luego de 10-6 eeg., k=0yp=pc y 
el modelo de Einstein-De Sitter)

te = (2/3)H-i = 6,7h-1 x 109 afíos (25)

Dos métodos han sido utilizados para verifican' esta edad:

Edad de los cúmulos globulares. Estos cúmulos se suponen tan viejos como las 
galaxias que probablemente se formaron muy al principio de la historia del 
universo. La edad de estos cúmulos puede estimarse mediante observaciones y 
la teoría de la evolución estelar, obteniéndose:

te.gloto.v 15,8 ± 2,4 x 109 años C16] (26)

Vida media del 2350, el 238u y el z^Th. Puede estimarse la abundancia de

i*  En efecto la nasa de una galaxia típica es 5xl0n Hsoi 7 puede atribuirse a los halos obscuros una nasa 
de ' !012 ÜBoi, si bien esto puede ser exagerado. En consecuencia para que el uniTerao sea critico, cono lo 
quiere el nodelo inflacionario, teneaos que encontrar nás latería de origen no bariónico, esto conduce al 
problena de la latería faltante. ! tiene que ser no bariónica porque si fuera bariónica los liiites de 
densidad bariónica iipuesta por la nucleosintesis se superarían.
11 Iben, Renzini (1985), Pagels et al. (1986). Otros dates son la edad de las enanas blancas 9,3 t 2 x 10*  

años (Hinget, 1987).
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©otos Isótopo© en el momento de la formación del universo, ya que probable
mente se formaron por captura rápida de neutrones en la explosión de 
supernovas. La abundancia presente puede ser observada dando la vida media 
de estos isótopos, ésto da:

11,0 ± 1,6 x 109 afios [17] (27)

Hacia 1984 utilizando estos y otros procedimientos se estimó que la 
edad del universo es:

t = 15 x 109 años ± 10% (28)

cf. D. Sobraran, 1984), La coincidencia de (25) y (28) para h = 1/2 (el valor 
asignado por Sandage, 1988) es una confirmación bien impresionante de la 
cosmología del Big-Bang [*»].

Para todas estas deducciones no se ha invocado una física muy exótica 
ya que las escalas de energías consideradas sólo son 10 Mev, que son bajas 
respecto de las energías conseguidas en los aceleradores y las densidades 
utilizadas no son mucho mayores que las de las estrellas. La conclusión de 
este párrafo es que el universo puede ser ajustado adecuadamente con un 
universo de Einstein-De Sitter o crítico, pero que entonces debemos explicar 
la existencia de la materia faltante. Este conclusión no está totalmente 
verificada, sin embargo hasta los más escépticos (Burbidge, 1988), concluyen 
que es muy probable que vivamos en un universo de FLRW, crítico o abierto.

E. CRITICAS AL BKJ-BANS STANDARD.
Varias críticas pueden formularse a la teoría del Big-Bang standard y 

algunas preguntas ni siquiera pueden formularse dentro de la teoría. Estas 
son:

1) La cantidad fósil nB/n^ # 10- n es un pequeño parámetro que no puede ex
plicarse.

2) ¿Qué es la materia faltante? Esta materia no puede ser bariónica si no 
queremos tener problemas con la núcleosíntesis [19] (y queremos un universo 
crítico).

3) La homogeneidad y la isotropía del espacio no es explicada. Debemos

n fovler (1981).!• Is difícil acoiodar la edad del universo para universos cerrados: el universo seria, en consecuencia abierto o critico. Tal cosa indica taibién la nediclón de so el paránetro de desaceleración que resulta qo - (l/2)(ft i+2 flr) - con fa/lev#r : PjZfSc ; C A/8s6)pe. Si «a = 0 ■ >> flr ea qo = (l/2)pn/pe v las uedicíonesdan 0 < qo < 0,5 (Burbidge, 1088), luego 0 < pi < pe v el universo es abierto o critico, todo eeto conduciría al universo critico, pero por cierto no hay una evidencia sólida de que existe la densidad critica, teneioa el probleia de ia nateria faltante.i’ Para otra explicación ver Alcock et al. (1987).
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suponer que estas propiedades son condiciones iniciales de la teoría. Esto 
no es satisfactorio, como no lo es cualquier "ajuste fino" (fine-tunning) 
impuesto en una teoría sin explicación alguna [20].

4) Aparece el fenómeno, particularmente molesto, de la desconexión causal. 
Para comprenderlo volvamos a la ec. (6), o sea consideremos el caso de la 
métrica especialmente plana (que es la que en efecto resulta finalmente) y 
observemos que la podemos escribir como una transformación conforme de la 
métrica de Minkowski (5).

dS2 = a2(n )[-dn2 + dx2 + dy2 + dz2] (29)

donde hemos definido un nuevo tiempo coordenado, el tiempo "conforme":

r, = dt/a(t) (30)

Para simplificar la cosa consideremos el problema en sólo una dimensión es
pacial:

ds2 = a2(n)[-dn 2 + dx2] (31)

lo que puede hacerse porque todos nuestros razonamientos se limitarían a 
considerar distancias desde el observador que ubicamos en el eje n , de modo 
que tendrán simetría esférica.

Dibujamos el plano n, x (Fig. 3)

Figura 3: Los eventos A y B se ven desde 0, pero no tienen pasado común.

*• Sis eibarfo Burbidge (1988) dice que este probleia es pura letafisica.
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En este plano, en virtud de la métrica (31), loe rayos de luz son 
rectas a 45°. Calculemos ahora exactamente el radio del universo visible. Lo 
que vemos es el fondo de radiación que ocurrió en el tiempo de desacople, o 
sea los eventos que hemos indicado con {1}. Si tomamos el Big-Bang como el 
origen de n , el tiempo de hoy es tH y to al tiempo de desacople, es:

(32)
y el x del horizonte visible es x = | ndea| mientras que su valor real es 
a(tH)x naes de modo que tenemos que el diámetro del universo visible L es:

L = 2a(tH) /tHdt/a(t) (33)
to

Mientras que si pensamos que la interacción luz y materia ionizada comenzó 
en el tiempo cero y terminó en el tiempo de desacople, tenemos que la máxima 
amplitud que puede haber sido termal izada, ya que estuvo en contacto causal 
es, razonando de igual manera:

1 = 2a(tH)/t°dt/a(t) (34)
o

es éste en consecuencia el diámetro máximo de las zonas que pueden ser 
termalizadas y en consecuencia son homogéneas.

Si utilizamos las soluciones de la ecuación de Einstein (12) para 
k=0, A = 0 y suponemos, como se hace en el modelo standard que el universo 
estuvo dominado por la radiación hasta el tiempo de desacople y en conse
cuencia a " Vi y por la materia luego, de modo que a ^ t2/3 hallamos que

1 < L (35)

de modo que el fondo del cielo no estaría causalmente conectado, las zonas 
homogéneas serían de diámetro inferior al diámetro visible y aparecerían 
"parches* ’. Un cálculo exacto darla que en 180° del fondo del cielo habría 
aproximadamente 90 regiones causalmente conectadas (veáse Apéndice I) [21 ] 
Cada una de estas regiones sería un "parche'' que lógicamente no tendría la 
misma temperatura que los otros de modo que el cielo, en lugar de ser negro 
y homogéneo estaría formado por "parches" de distintos tonos de gris. El 
borde de los "parches" serían "horizontes causales", fronteras de la "des
conexión causal".

21 Kn realidad ea estos cálculos heaos toaado sólo el tieapo de desacople y la hoaogeneización que producen 
loa fotones hasta este tieapo. Si quisiéronos utilizar taabíén los aeutrinos teadriaios que usar el tieapo 
de desacople de los neutriaos que es anterior y si quisiéronos utilizar fuerzas aún aás "prlaitiyas", 
accésitariosos tieapos aún señores que bocea al probleta peor.

5) De igual manera las pequeñas desviaciones de la isotropía, fluctuaciones 
que eventualmente generan las galaxias no están explicadas. Sin duda este 
problema no puede resolverse sin entender el problema anterior.
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6) ¿Por qué el universo parece estar tan cerca de la densidad critica? Esto 
ee muy preocupante porque la densidad crítica es un “punto fijo inestable”, 
cc©o pasamos a demostrar enseguida. Consideremos a

|P - Pc|/ P

y la definición de densidad crítica (22). De (12) Y (14) podemos deducir la 
ecuación para la evolución de la temperatura, que para A = 0 es

(T/T)2 + eT2 = (8nG/3) p (36)
dcnde

f = k/a2T3 (37)

Notemos que la conservación de la entropía indica que e es constante. Por 
(14) la (36) puede, escribirse como

H2 + € T2 = (8tiG/3)p (38)

o sea
( 8tüG/3 )p c + €T» = (8TtG/3)p

Luego

|P-Pc|/P = (3/8nG)(€T2/p) = (45«-:/4tc3GNT2 )- T-a (39)

lo que demuestra que Pe es un punto fijo inestable para la expansión del 
universo. Para que veamos lo que resulta insatisfactorio notemos que hoy es, 
de acuerdo a todos los datos disponibles:

0,1 < p/pc < 4 (40)

(donde hemos utilizado los límites más amplios posibles).
Si consideramos el universo espacialmente esférico (k - 1) e resulta

relacionada a la entropía mediante [22]
0

|€| r Í/(aT)2 = 0(l)N2/3S-2/3 < 1Q-58 fl2/3 (4!)
donde N es el número de tipos de partículas que podemos tomar igual a 102. 22

22 Definíaos la entropía total coio S = Sa3, donde le poneiou a a diienslón de longitud. De
(10j) 5 = (2i2/45)l(T)T3 y
(14) a! = cte

signe la (41), priier ténino El segundo se obtiene de (39), donde despéjanos £ , uue es una constante a partir de los datos de hoy, incluida la (40)
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Entonces, por ejemplo, para T = 1017 Gev obtenemos

|p - Pc|/P < 10-55 (42)

Este es un nuevo flne-tunning de las condiciones iniciales que debe ser ex
plicado.

Este problema puede ser formulado de tres maneras equivalentes:
a) ¿Por qué la densidad de energia está tan próxima a la critica y estuvo 
tan fantásticamente próxima en el universo primitivo (cf. ec. 42)?

b) De la ec. (37) surge que, como 0, es k s 0 y podemos considerar que el 
universo es casi plano. Nos preguntamos, ¿por qué el universo es casi pla
no?. Pór esto este problema es llamado problema de la "chatura" [23]

c) ¿Por qué la entropia es tan grande? S > 2 x 1087 (cf. ec. 41). Como se ha 
conservado desde el comienzo del universo, y deberla haber sido originada en 
procesos elementales que le debieron haber dado razonablemente un valor 
próximo a la unidad, tendría que tener este valor y no un valor fantástica
mente grande. O sea, si fue originada por procesos raicrofisleos durante el 
Big-Bang, debería tener un tamaño microfisleo, y no un tamaño enorme (más 
que raacrof ísico, i casi cosmológico!).

22 Ib realidad en nuestro monaniento, i - i y lo que quereios decir rigurosaaente es que la curvatura de
las secciones espaciadas del universo es eitreiadaieote chica.
24 Para estas altas energías, las interacciones débiles no Jugaron ningún papel, y cono éstas son las

responsables de roiper la siaetria y antinateria, se supone que en esta época habla tanta latería cono
antlnateria. labia en consecuencia interacciones que hacían pasar bariones a antlbariones y naatenian la
rasén entre ínterin y antinateria igual a uno. Cuando ais tarde conienaan a funcionar las interacciones
débiles, este equilibrio se roipe entre 10-* seg. y 1 seg. luego del Big-Bang.

7) Finalmente una última pregunta, ¿por qué A es tan pequeña (cf. ec. 20)?

En principio la microfísica puede conducir a una respuesta plausible 
para todas estas preguntas (con excepción de la 7), para lo cual tendremos 
que recurrir a la serie de teorías para más de 10 Mev que indjecarooe en la 
Fig. 2 (todas ellas para energías menores a 1019 Gev, o sea posteriores al 
tiempo de Planck), las que hemos llamado anteriormente el "tercio medio".

F. EBN5IDAD DE BARICHES
En las teorías Gran Unificadas, el número de variones parece no con

servarse, entonces nB/n y puede determinarse por la física de esta época. 
Las teorías gran unificadas sugieren que para T ^ 1015 Gev el intercambio de 
partículas muy pesadas estableció un equilibrio estadístico en el cual la 
abundancia relativa de bariones y antibar iones era uno C2*].  A medida que 
disminuía la temperatura, desapareció este intercambio que viola la conser
vación del número bariónico, y una asimetría neta se estableció y congeló, 
luego de lo cual los procesos que violan el numero bariónico se volvieron 22 * 24 * * * *

Bol. Asee. Arg. de Astr. 19



muy raros (estas interacciones que violan el número bariónico, violan 
también la simetría CP). Los cálculos cuantitativos de este proceso son muy 
imprecisos ya que las masas de las partículas mediadoras están mal determi
nadas, pero los resultados demuestran que el número nB/ny observado no es 
ni ridiculamente pequeño ni ridiculamente grande.

En consecuencia nh/ny queda determinada por la microfisica.
De modo que loe procesos para determinar nB/ny y p/n son del mismo

tipo.

1- Hay una interacción que establece un equilibrio térmico (la mediada por 
las partículas muy pesadas de GUT para nB/ny y la correspondiente a la in
teracción débil para p/n).

2- La mecánica estadística de la época definida por la T, p ya, fija la 
razón en cuestión: nB/n^ .o p/n.

3- T disminuye, la interacción desaparece y la razón nB/n^ se congela.

G. Lá MASA FALTARTE
La física de las partículas elementales provee muchos candidatos para 

la materia obscura no bariónica.

i) Neutrinos. Podría existir un fondo cosmológico de neutrinos análogo al 
fondo cosmológico de fotones, dejado libre a T - 1 Mev, temperatura a la que 
el universo se volvió transparente a los neutrinos. Podemos estimar que hay 
100 (v + v) por cada especie por centímetro cúbico. Si la masa de una de 
estas especies de neutrinos es de ^ 50 ev, bastaría para producir la densi
dad crítica Pe (en 1985 se estimó que los neutrinos podrían tener una masa 
de 17 ev.).

íi) Axlones [2S]. Es una partícula muy ligera de masa del orden de 10-5 ev 
que interactúa muy débilmente con la materia. Cosmólogicamente los axiones 
se producen copiosamente y son muy fríos.

iü) Partículas supersimétricas. Fotinos, gravitinos, etc. (genéricamente 
" trios") son formas diferentes de materia faltante. Tienen distintas impli
caciones cosmológicas, en particular para la teoría de la formación de los 
cúraulos de galaxias. Mayores estudios sobre estas cuestiones nos permitirá 
decidir sobre la natiiraleza última de la materia faltante.

El. EL UNIVERSO INFLACIONARIO
Alan Guth (1981) hizo una brillante contribución a la cosmología 

concibiendo el universo inflacionario, que resuelve simultáneamente el

21 Di cupo de Huí w sirve pira roiper iuj poco lis slietrias P i T ei la QCD. 

20 Bol. Asoc. Arg. de Astr.



problema de lee horlsontes [ze] y la chatura, que además abre el camino para 
resolver el problema de las fluctuaciones.

Supongamos que concebimos un modelo de juguete donde la materia estÁ 
representada por un campo escalar neutro 0 L27 ] de lagrangiano

11 u hoiogeneidad e isotropía taibién.
n Kientaalieete, en un lodelo realista $ es el potencial de Higgs. 
n Las teorías de GUT tienen taibién potenciales de este tipo.

£ (0,3u 0) = (1/2) 3y 0 - ü(0) (43)

Fodemos calcular el TVV clásico y su densidad de energía que resulta

P [0] = (1/2)0 + (1/2)(V 0)2 + U(0) (44)
Supongamos que el potencial clásico tenga un vacio falso (relativo) 

para 0 = 0 (Fig. 4) y un vacío absoluto para 0 = a, o sea que obedezca al
diagrama (línea llena)[28]. 11

Figura 4
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Mientras el can*po  esté en el vacio falso 0 ~ 0, aparecerá una densidad de

11 o sea un caibio de fase cae hace pasar de ua íodeb a otro, GUT a M.S., etc.
91 Kn aa cálcalo clásico, teadriaios que poner ua factor n tuutti/ n ¿maculario, obtenido del 

apéndice áll, en lugar de 0(1) de la ec. (41).
91 Eito ea en realidad un rasonmiento euríático, una explicación detallada es lucho íás coaplicada, pero 

explica al leños groseraiente la cantidad de Inflación necesaria.

energía constante po, que colocada en la ecuación (12) oficiará de cons
tante cosmológica A = 8nG p o , a pesar que dicha constante cosmológica sea 
en realidad cero, para el vacio verdadero. Esta constante cosmológica hace 
que la ecuación (12) tenga una solución exponencial eHt, o sea es inflacio
naria, por un cierto periodo (como veremos). Este periodo inflacionario re
suelve loe problemas, del Big-Bang standard.

En realidad el proceso ocurre de la siguiente manera. El potencial a 
considerar no es el clásico, hay que tener en cuenta correcciones cuánticas, 
de temperatura y gravitatorias, las que producen un potencial corregido o 
efectivo Veff(0) (linea de puntos). Este potencial depende principalmente de 
le temperatura y varia con» lo indican las lineas de puntos según la tempe
ratura: es una parálela para T >> Te (temperatura critica), tiene los dos 
mínimos a la misma altura para T - Te y luego se vuelve como la linea llena 
pera T = 0. Cuando T < Te el vacio 0 = 0 ya no es más verdadero (absoluto) 
de modo que puede ocurrir un "tunneling" al vacio verdadero (seguido de un 
rodamiento por la pendiente del potencial) que lleva al sistema al vacio 
verdadero 0-o (produciendo, de paso, un rompimiento espontáneo de simetría 
[29], Cuando T v 0 y 0 - a, es A ~ 0 y salimos de la fase inflacioanria que 
en consecuencia dura sólo un periodo de la evolución del universo. Esta fase 
resuelve los siguientes problemas (del párrafo E):

3) Bottogeoeldad e isotropia. Si el universo se expande exponencialmente, se 
expande por un factor enorme de modo que toda inhomogeneidad preexistente se 
plancha.

4) Horizontes. Si a ^ eHt la integral de la ec. (34) da un resultado muy 
grande y L < 1, de nodo que los horizontes desaparecen (es como si hubiéra
mos corrido muy abajo el eje x, en la Fig. 3, ver cálculo en Apéndice II).

6) Chatura. Igualmente si el universo se expande con un factor enorme, la 
métrica espacial debe aparecer como muy chata (solución al problema E.6.b), 
1c que obliga a que la densidad sea aproximadamente la crítica, (solución al 
problema E.6.a, existe en consecuencia materia obscura), y la entropía ne- 
<cesarla se produzca, porque la evolución forzada por el término cosmológico, 
que puede asimilarse a una energía externa, ya no es adiabática^0] (solu
ción al problema E.6,c.). La inflación se realiza, en realidad, en un espa
cio de De-Sitter, donde todas las densidades son, debido a la simetría de 
este espacio, constantes, entre ella la densidad de entropía S [si]. De modo 
que la entropía total en ese período no será constante sino que crecerá como

S = a3S , S - cte. 11
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El proceso es en consecuencia no adiabático, en este período, ya que 
la expansión producida por puede considerarse como una fuerza externa que 
entrega energía al sistema, sacándola del campo cuántico. Durante el período 
de inflación, el radio crecerá como

HT, . HT e 1 /e o HT(trto) Hte

siendo to el tiempo en que comienza la inflación, ti el tiempo al que ter
mina y t ~ ti - to el periodo de inflación. La entropía que tenemos que 
Justificar es, de la ec. (41), S ~ 10®’^ y si para toS producido por procesos 
elesnentales es S " 1 debe ser

e3Hr - 1087

luego
©ht - 1029 (45)

Este número resuelve ampliamente el problema de los horizontes calculados 
desde el tiempo de desacople para T = 1010 Gev. pero es mucho más generoso 
ya que puede resolver eventuales problemas de horizontes para temperaturas 
mucho mayores de modo de usar todos los posibles tipos de interacciones para 
homcg'eneiz&r (en realidad esta explicación es una sobre-simplificación, ya 
que si fuera estrictamente cierta y fí = ote, por la ec. (10) es T = cte 
durante la inflación, lo que no es cierto. Es sólo una aproximación global, 
la energía del campo pasa al sistema y se transforma en temperatura).

11 Ti que reacciones tipo (16) o (17) conducen taibléi a la tenaiización y a la igualdad de temperatura 
entre loa distintos coiponentee de la radiación y la Batería en distintas etapas de la evolución del 
uniferso. Estas teriallzaciones deben ser tenidas en cuenta, no sólo la última, sino podría existir el 
probleia de los borlxontes para los neutrinos que se desacoplarían lucho antes que los fotones, etc.

Pare calcular las ecuaciones (32) a (36) hemos utilizado el tiempo de 
desacople vinculado al periodo de homogeneización por los electrones libres, 
de la materia ionizada antes que el universo fuera transparente, pero si 
queremos que la homogeneización sea producida también, como dijimos, p:>r 
fuerzas más elementales [32], podemos tomar una época en que la temperatura 
era T = 101? Gev (o sea dos órdenes de magnitud mayor que la temperatura de 
GTJT), entonces repitiendo el razonamiento, no obtendríamos 90 horizontes 
sino muchos más, precisamente

1/L - 10-23 (46)

Si querernos que todas esas fuerzas tengan tiempo para homogeneizar el 
universo el período inflacionario debe ser (cf. Apéndice 11)

eHr > 1028 - e65 (45')

o sea del orden de (45), inflación necesaria para adquirir la entropía 11 11
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requerida, ya que de esa manera la escala a(t.) se incremente de a(t) ' eHT 
en el período inflacionario, produciendo todos los efectos señalados. En 
general todos los modelos inflacionarios dan mimeros superiores a estos

Finalmente los modelos inflacionarios tienen dos ventajas, ya que 
permiten afrontar el problema (5) [31 * * 31 * * 34] del párrafo E y calcular las fluc
tuaciones iniciales (las que resultan, sin embargo, 5 órdenes de magnitud 
mayores a las reales para los modelos más simple [35]) y resuelve, por otro 
laio, el llamado problema de la densidad de monopolos. En efecto, muchas 
teorías de Gauge, como las que hay que usar, predicen la aparición de solu
ciones topológicas no triviales, monopolos, cuerdas, paredes, etc., con 
densidades no compatibles con la experiencia. Estas estructuras se formarían 
sólo en las fases iniciales del universo, cuando la simetría no está rota, y 
la densidad seria disminuida por el proceso de inflación hasta valores com
patibles oon la observación, de modo que ésta es otra ventaja de la infla
ción.

31 lecesitaioi en consecuencia un núiero ilniio de factores e que Taria entre 58 7 65 según los autores 7
los valores toudos.
34 La eziatencia de las fluctuaciones en la fase inflacionaria se basa en la existencia de la teiperaturade lavking.
35 Debería ser |óp/p|i : KM. lita es la "fluctuación de densidad en el horizonte" que resulta 10* veces 

»&i grade.
31 Superparticulae, que serian posibles, 7 posibles rotaciones de partes del Universo son taibién dlluidae 

coi igual létodo.

Las soluciones de monopolo surgen para el campo de Higgs 0 con V(0) - 
0 en toda teoría cüyo grupo G contiene de manera no trivial el grupo U(l). 
Se trata de soluciones clásicas a la ecuación de campo de 0 / 0, extendidas 
y oon energía estática finita, que hay que calcular utilizando la teoría de 
monopolos, y oon una topología no trivial, la que tiene un cierto numero de 
vueltas (winding number). Sin conocer el número de monopoloe por unidad de 
volumen no se pueden hacer más cálculos o consideraciones de modo que no 
liaremos ninguna, para no apartamos del tema central. Estos monopolos ten
drían suficiente energía para cerrar el universo por varios órdenes de meg- 
riituri. La solución 'ís que los monopolos no pueden formarse ahora, ya que 
V(0) = 0 y su densidad inicial es diluida por la inflación C30].

I. PBOBLBHAS DEL MODELO MFLACIONABIO

En el modelo inflacionario es sumamente importante el proceso de de
caimiento del vacío falso al vacío verdadero. Este proceso es equivalente al 
cambio de fase de un gas a líquido, cuando la temperatura disminuye, proceso 
en el cual se forman gotitas (o burbujas si fuera al revés). El cambio de 
fase cosmológico se produce también dentro de recintos donde aparece el va
cío verdadero, una burbuja, dentro del resto del espacio donde el vacío 
falso domina.

Si realizamos el cálculo detallado de la forma de producirse las 
turbujas, con los jpotenciales ordinarios de la teoría de gauge cuyos 
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parámetros en general contienen un término de masa (l/2)u02n7] en el po
tencial, obtenemos burbujas que en nada se parecen a nuestro universo: o el 
cambio de fase nunca termina, poique la zona fuera de las burbujas (que está 
en vacío falso) se expande a mayor velocidad que la formación de la burbuja, 
o se forman estructuras que no tienen nada que ver con nuestro universo (una 
burbuja grande rodeada de burbujas chicas). Este es el principal problema de 
la llamada "Vieja inflación" (Guth, 1981).

Si hacemos un fine-tunning de los parámetros de la teoría, de manera de 
eliminar el término de masa y llegar asi a un tipo de potencial llamado de 
Coleman-Weinberg, el problema desaparee poique el potencial es muy plano en 
su máximo, el rodamiento del vacio es muy lento y se forma una única burbu
ja, que engloba a todo el universo. Este es el escenario de la "Nueva in
flación", debida a Albrecht, Steinhard y Linde (1982).

Como veremos, es la forma del potencial V(0) la que determina el 
cxmportamiento del modelo. Si fijamos este potencial sin tener en cuenta 
otros objetivos que obtener una buena inflación, podemos hallar efectiva
mente una función V(0) que satisfaga todos los requerimientos que hemos ve
nido señalando: qué las burbujas que aparezcan sean las adecuadas, que la 
escala de las fluctuaciones sea la correcta, etc. Pero, un modelo "ad hoc", 
construido al sólo efecto de satisfacer todos los datos observacionales no 
es satisfactorio, ya que constituye, en el fondo, un "fine-tunning" de V(0) 
y lo que Justamente se quería evitar eran los ajustes finos. Los modelos "ad 
hcc" tienen, por cierto, interés, ya que van permitiendo comprender la teo
ría de la inflación, pero no son la solución que hemos estado buscando. En 
realidad, lo que quisiéramos es hallar un modelo "síntesis" que explique 
simultáneamente la física "local" de las partículas elementales y la cosmo
logía "global". 0 sea que el potencia]. V(0) no sea fijado "ad hoc" sino que 
surja naturalmente como consecuencia de una teoría de las partículas ele- 
loentales que también sea aplicada para explicar el comportamiento "local" de 
las mismas. Este modelo no se ha hallado aún, y éste parece ser el obstáculo 
principal que hay que vencer para continuar el estudio de la cosmología 
cuántica.

Por él momento conviene hacer una clasificación de loe modelos exis
tentes. Los mismos pueden ser clasificados en (damos sólo un ejemplo de cada 
tipo):

Modelos no supersimétrioos. El más completo es el modelo no supersimétrico 
basado en la GÜT-SUs (Shafi, Vilenkin [1984] , El [1984]). En la última ver
sión tiene un campo escalar "ad hoc", el "inflatón", que es la parte real de 
un 8 ingle te de gauge complejo con un potencial Coleman-Weinberg, de la tor
ca:

V(0) = BaV2 + B0*[ln( 02/cr2) - 1/2] (47)

donde 0 es el campo complejo y B un coeficiente del orden de 0(10-H). Se 
debe suponer que los acoplamientos de 0 con todos los otros campos de la

,T Cono hay míos paráietros indeterainados, n no se conoce iuy bien. 
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teoría son menores que 10-7, para evitar correcciones cuánticas que arruinen 
el pequeño orden que debe tener B. La parte real de 0 es el inflatón y la 
parte imaginaria puede considerarse ion axión. 0 induce una ruptura de la 
simetría SÜ5 cuando recibe un valor de espectación de vacío no nulo. Se re
quiere que dicho valor sea a = 101® (3ev (¡casi la energía de Planck!) Ha
biendo introducido estos parámetros "ad hoc" el modelo resulta simple y ex
plica el universo observable.

. Modelos supersimétricoe. Los modelos supereiioétricos tienen la ventaja de 
que las corree iones radiativas que normalmente arruinan la pequefíez de los 
parámetros, necesaria para que el modelo tenga éxito, se cancelan por efecto 
de la supereimetría.

Un ejemplo de modelo supersiroetrico que funciona es el de Holman, 
Ramcttd y Ross (1984). El modelo tiene un "superpotencial" con un "sector de 
inflatán" 1 = (A2/M)(0 - M)2, donde M - rapi/(8n:)!/2 (¡de nuevo un parámetro 
del orden de la masa de Planck!). El potencial en estos modelos se usa como 
un desarrollo en serie en 0/M que resulta:

V(0) = A 4(i - 40VM3 + 6,50«/M*  - 805/M5 + ...) (48)

Pára A/M * 10- 4 o sea A v 2 x 10 n Gev, la densidad de las fluctuaciones y 
el período de inflación resulta el adecuado. En consecuencia nuevamente, 
habiendo introducido un "sector” cuyo único objeto es producir inflación y 
ciertos parámetros "ad hoc" el modelo es simple y funciona.

Loe: dos modelos tienen dos problemas potenciales.

- Gravedad cuántica. Los dos modelos tienen parámetros próximos a los pará
metros de Planck, de modo que, en principio, habría que estudiarlos cuanti- 
ficando la gravedad. Sin embargo se los ha estudiado sólo semiclásicamente, 
ya que est-udios preliminares sobre este problema indican que la aproximación 
semiclásica es suficiente.

- Valores iniciales. En ambos modelos los acoplamientos son extremadamente 
débiles si queremos que los modelos funcionen. En consecuencia es poco pro
bable que exista un equilibrio térmico local y no existe en consecuencia 
razón alguna para tomar 0 v 0 como condición inicial. Podríamos decir que 
estamos en.una región del universo cruya condición inicial fue justamente 
0 v 0, pero de esta manera estamos haciendo otro ajuste fino.

Parece más razonable suponer que el 0 inicial tuviera un valor tomado 
.arbitrariamente y en consecuencia distinto de cero. Una teoría construida 
sobre esta premisa se ajusta más al espíritu de la inflación. Dicha teoría 
fue formulada por Linde (1983) y se denomina "inflación caótica*.  Supongamos 
un potencial escalar simple de la forma V(0) - \ 04, con un minimo en 0 ~ 0. 
Supongamos además que las condiciones iniciales son 0 = 0o ? 0 y que 0(x) 
es lo suficientemente constante y suave para que una gran zona del espacio 
experimente inflación. El número N de factores e que se obtienen por infla
ción es:

N Hdt - n;(0o/mpi)2 (49)
<f>0

Para obtener N - 58 hace falta que 00 £ 4,3 mj>i (nuevamente valores mayores 
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que ia masa de Flanck). Para obtener fluctuaciones de las densidades del 
orden correcto A debe ser menor que 10-14.

Algunos refinamientos del modelo son, por ejemplo, que puede usarse 
m202 como potencial, en ves de A 04. Finalmente la inflación puede obtenerse 
por medios diferentes que las roturas espontáneas de simetría, basta, por 
ejemplo, agregar un término eR2 L38] al langrangiano gravítacional (Mijic, 
Morris y Suen (1985)). El modelo resulta correcto si 10n i é% 1 1013 Gev.

Indudablemente la inflación permite magnificar grandemente la medida 
de los posibles estados iniciales del universo. Para el Big-Bang clásico el 
conjunto de estados iniciales tiene medida cero, y si bien no todo estado 
Inicial Lleva a la inflación, esta medida es finita para las. teorías 
descriptas en este capítulo. Sin embargo quedan cuatro grandes preguntas sin 
contestar.

. IjOS modelos utilizados son "ad hoc" sin una motivación física indepen
diente .

. Si la inflación tuvo lugar seria 2 al. En efecto, para lograr que las 
fluctuaciones iniciales de densidad sean Las correctas ((óp/p) - 10-4) hace 
falta que Q - 1 ± 10-4. p0r otro lado se predice un espectro de fluctua
ciones de densidad libre de escalas. Hoy en día no hay datos convincentes 
que nos aseguren que estas dos predicciones sean exactamente ciertas. Las 
mediciones dinámicas dan que Q ~ 0,1 - 0,3 por ejemplo. Esta divergencia
ixiede ser explicada de tres maneras distintas: (i) posibles errores siste
ráticos de medición, (ii) materia no condénsala en cúmulos que dan la parte 
no visible de QC39], (iii) una "energía de vacío" que tenga el mismo papel. 
Ninguna de estas explicaciones paree-? definitiva.

En todas las teorías que hemos descripto las energías puestas en juego 
están próximas o son mayores a la energía de Flanck, de modo que pareciera 
indispensable utilizar gravedad cuántica (o sea teorías del "tercio supe
rior" ' coido veremos en el próximo pár rafo),

. lia inflación no da ninguna explicación de la pequeñez de la constante 
cosmológica.

J. GRAVEDAD CUANTICA, SUFERCUERDA5
é

De las cuatro preguntas formuladas al filial del último párrafo, la 
segunda debe ser contestada refinando las técnicas de observación, mientras 
que las otras tres conducen a la necesidad de perfeccionar la teoría. Al 
actual nivel del desarrollo de las teorías de las partículas e interacciones 
elementales pareciera que solamente ixd remos encontrar un modelo convincente 
de ias mismas a altas energías (energías requeridas, como vimos, por ia In
flación) si disponemos de una estructura que describa todas las interaccio
nes: fuertes, débiles, electromagnéticas y gravitatorias en un marco único, 
()omo esa teoría debe ser necesaria!Dente cuántica, implica cuantificar la

Tériino prefisto por h teoría de caipos en el espacio-tleipo curvo. 
” Al respecto véase la sugerencia de Slsteró (1988).
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gravedad. Hoy en dia el modelo más promisorio para unificar las interaccio- 
n*íS  y cuantificar la gravedad es la teoría de supercuerdas, la que se halla 
bajo intensa investigación y de la cual tal vez provengan las respuestas a 
las tres preguntas restantes (cf. Groen, Schwarz, Witte, 1987)[40]. Lo que 
se trata de hacer es un gran cuadro unificado que no sólo explique partícu
las e interacciones sino que conduzca a una cosmología correcta para el 
universo, una "teoría del todo". Es totalmente prematuro tratar de dar una 
idea general de dicho gran cuadro, sólo podemos entreveer algunas pinceladas 
del mismo.

41 Recieateneate, el optinisno inicial despertado por la teoría de supercuerdas, ha dlsiinuído.
41 Esto coaduce a una "ü-cosaology" (Eoib, 1987).
49 Bótese que el ténino ai* con a' z 10~54 Ge?"* no es el que hace falta para el aodelo de Bijic, Morris 

y Sun, ya que 10-*4 Ge?-* i t ( 10-** Ge?-*.

. La teoría de supercuerdas sólo puede formularse consistentemente en 10 
•dimensiones (una temporal y nueve espaciales). Como el espacio-tiempo ob
servable tiene sólo cuatro se debe concluir que las otras seis corresponden 
a una pequeña variedad compacta, que para que sea inobservable debe tener 
las dimensiones de la longitud de Planck (llegamos así a una teoría del tipo 
Xaluza-Klein[41]). La pequeña variedad compacta tendrá ciertas simetrías que 
serian las simetrías, internas de las partículas elementales. Requerimientos 
teóricos obligan a'que dicha variedad sea además de un tipo particular, que 
Les matemáticos denominan Calabi-Yau. La clasificación de este tipo de va
riedad es, por el momento, un problema abierto y muy difícil, pero sabemos 
que distintos tipos de variedad de Calabi-Yau llevan a distintos tipos de 
modelos físicos para las partículas elementales. Si elegimos por ejemplo una 
variedad razonable de Calabi-Yau, se deduce que hay cuatro tipos de neutri- 
nos y no más. Como vimos, es justamente este número el correcto para obtener 
la núcleosintesis. Este es el tipo de coincidencias que se buscan y que, sin 
duda, resultan interesantísimas dada la variedad de campos de la física que 
se han puesto en Juego.

. A bajas energías el modelo de supercuerdas lleva (y debe llevar) a la fí
sica ordinaria, por ejemplo al lagrangiano ordinario de la Relatividad Ge
neral <£ = (1/2) R y a la ecuación de Einstein (8). De modo que si bien 
no conocemos exactamente aún cómo y cuál será el modelo final de 
supercuerdas podemos preveer los primeros términos de un desarrollo en serie 
del langrangiano en potencias de a' = (1/2) 12pi que resulta C42]:

& - (1/2) /=! (R + a'RZ + a'2[RGR + R3] + ..) (50)

donde gnv y R fueron definidos bajo la ecuación (8) y O es el operador 
D'Alembertiano. Muchas cosas se pueden entonces estudiar sin conocer aún el 
lagrangiano exacto. Por ejemplo se puede ver que problemas de interpretación 
cuántica presenta la gravedad. Muchos trabajos se han realizado al respecto 
(cf. e.g. fíartle, 1985 ; Vilenkin, 1988a; Castagnino, Mazzitelli, Yastremiz, 
1988; Castagnino, 1987, 1988a y t; Castagnino, Mazzitelli, 1988). El 
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correcto conocimiento de la interpretación de la teoría es desde luego 
esencial para poder formular la correspondiente cosmología cuántica.

. Finalmente nos podemos preguntar cuál es el estado cuántico del universo, 
cuál es su "función de onda". Varias respuestas se han dado a esta pregunta 
pero merece la pena destacar dos:

(i) La de Hartle y Hawking (1983), que derivan su función de onda de la hi
pótesis que el universo surgió de la nada y que en consecuencia la variedad 
que representa el universo es compacta hacia el pasado. Este modelo parece
ría ajustarse cualitativamente bastante bien al universo observable 
(Hartle, Eawking, 1933; Halliwell, Hawking, 1985).

(Li) La de Vilenkin (1988b), en la cual también el universo surge "ex 
nihilo", pero por un efecto túnel, y parece ajustarse aún mejor que el mo
delo anterior al universo observable, y en distintas condiciones conducir a 
la nueva inflación y a la inflación caótica.

. Asimismo diversas explicaciones se lian buscado para la pequenez de la 
constante cosmológica (Parker, 1982; Abbott, 1985). Ultimamente las expli
caciones se basan en la posibilidad de que existan fluctuaciones en la to
pología del espacio (Linde, 1987; Banks, 1988; Colemann, 1988).

Pero todos estos trabajos son por el momento exploratorios y estamoe 
lejos de tener un panorama acabado sobre estos temas.

El presente informe está basado principalmente en los trabajos si
guientes :

Wilcaek (1983), Hartle (1983), Brandemberger (1985), Ellis (1987), Kolb 
(1987), Burbidge (1988).

Apéndice I

£1 proble»! de los horizontes

En un universo de FLRW, la métrica es

dS2 - a2(n)[dn2 - dx2 - dy2 - ds2]

de modo que todos los problemas de propagación de la luz pueden ser tratados 
en la geometría rainkówskyana n , x, y, s. Estudiemos el problema de la ra
diación de fondo que nos llega hoy t1h, producida en el momento de desacople 
ni». Es

n o = /^dt/a(t) n h =/^Hdt/a(t)

tD = 10^2 seg tH = 1017 eeg
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Luego la faja de altura ^ d es muy poco curva y la podemos desarro
llar más o menos sobre el plano.

Entonces eventos que provienen de distancias superiores a 2 ^ d no 
pueden estar conectados. La máxima distancia angular de eventos conectados 
es

fc tH
a = 2 rip /r^ = t/tD)fc}/{/ dt/(t/tD)2/'3 +n d} =

= 2{(tD)V(to)2/3H2tDV3ti/*}=

** a, A&aero de horizontes en 360* es 
a = 2i 30 i/TH ¡K 551(30/2)1 4,5 *90 x 2,25 

Aúiero de horixoAtes eA 180* - 90, resaltado de Guth.

= (4/3)(tD/t)l/3 r (4/3)(1012/101T)1/3 r (4/3)(10-5)1/3 =

= 4/(30 /loó) = 2rt/n [<s] **
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Supongamos en cambio que n d - > m y n h > m de manera tal que 
n D/n h -> 1, entonces

y todo el horizonte está conectado.

Apéndice II

to es el tiempo en que comienza La inflación, ti el tiempo en que termina, t 
= 0 es el tiempo del Big-Bang segiin el modelo standard. Para que las evolu
ciones coincidan es*.

Luego
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tin inflación -f dt/AeHt = íl/AH-l/H)/ e-Htdf-Ht)=

ti
= -(1/AH) le-»1' I to = (l/AHHe_in0 -

= (1/Htiü) [eHi t]-t0 )- n
luego el incremento del radio es:

H inflacionario/^ standard :: (l/2Htl ) [eH ( t] “tg ) -1]

eHt - linflacionario/lstandard
con t - ti - to, período que dura la inflación (si consideramos que Hti ^ 
1, ya que H(ti - te ) ^ 65, de modo que Hti ixiede tener algunas órdenes de 
magnitud, pero nunca puede competir con eH(t] - t0 )). Veremos que es nece
sario Justamente que eHT > e*5 de modo que tenemos de las ec. (33) y (34):

o
£i en lugar de poner tD ponemos t?. hacemos la cosa mucho más severa y seria

standa rd}

tandard}- (1/L)standard eHT
en el caso más. grave de utilizar ti es (l/Lhnfi. - 10-2# [44] de modo que 
para que (Í/L)infi. - 1 dete ser

eHT > 102-8 - ; }[ T> 65
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