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RESUMEN. Luego de una introduccidn critica a la teoria del Big-Bang stan-
dard, se presentan resumidamente diversos modelce coemologicos  inflaclona-
rios y su relacién con las teorias de supercuerdas y gravedad cuantica.

ABSTRACT. After a critical introduction to the gtandard BRig-Bang theory,
several cosmological inflaticnary modele, and their relastion  with
superstrings theory and quantum gravity are concizely treated.

A. EL UNIVERSO Y SUS CARACTERISTICAS PRINCIPALES

El universo es, por definicién, el sistema fisico que contiene a todos
loz sietemas fisicoes. En consecuencia se podria considerar el sistema fi-
sico mas complete y complicado. Si se lo puede estudiar es porque, come toda
glstema fisico, se lo puede eimplificar enormemente, transformandolc en  mwo-
delos que obedecen a ecuaciones mateméticas conccidas. Dos propiedades  fun-
damentales del universo permiten que estos modelos resultern simples y tengan
exito. Estog son: el universo eg aproximadamente homcgéneo e isdtropo a gran
escala y, el universo se expande. Estudiemos egtmns propledsdes separadamen-
te.

. Homogeneldad e isotropia. El universo es una mescls de materia y  radia-
cidén. La radiaciétn més abundante, que 1lena el universce, es an fonde de
microondas a una temperatura aproximada de 2,72-2,75°K, el que muestra =010
anizotropia del uno por mil (10-3), de mocdo gue para esta radiacidon el uni-
verso es homogéneo e isdStropo. Respecto a la materis ocurre lo miamo, =1
tomamos longitudes de un orden adecuade [11, pero lag  inhomogeneidades,

{11 Ista escala era de 105 afios luz en el libro de Weinberg (1972). Pero huy eabemos que no puede ser mas
chica que 100 ¥pc porque se ham observado dislribuciones de materia de este temafio (e.g. L Apparent et al.,
1986; Chincaris, Vettolani, 1887; Celler et al., 1987). Podria ser del crdea de 100 a 300 M¥pc (Einastc,
Buffini, 1998). Se pueden buscar también pruebas indirectas de esta escale (3cmeor, Ellls, 1986, Stoeger,
Ellis, Hellaby, 1987), pero se basan en el principio cosmolégico: “no eomos el centrc del universo™. Sin
exbargo jipodriamos serlo!! (Ellis et al., 1978; Ellis, 1979). El sodelo stendsrd se justifica eejor por su
éxito glodbal que por este tipo de razonaaientos (Ellis, Stoeger, 1987). Ea el fondo, ccmo tieze ue 86lo
pardeetro, es el dnico que se presta a hacer un modele con loa pocos datos de que disponesos (Kolb, 1988).
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pasan a ser del orden de la unidad para el orden de tamafio de los cuaulos de
galaxias. -

El diferente comportamiento respecto a la homogeneidad de la materia y
la radiacién es facil de comprender. Mientras que en la materia maziva las
pequefias fluctuaciones iniciales crecieron debido a las fuerzas gravitato-
rias, los fotones son no masivos y suzx fluctuaciones no evolucionaron, moe-
trandonos 86lo las fluctuaciones iniciales fésilee. El universo primitiveo,
en consdecuencia fue igotropo y homogéneo, de medo que estas hipdteszis pusden
emplearse con mayor exactitud para la cosmeologia primitiva (la que tratare-
mo3 en especial en este Informe) que para la coemologia de hoy.

Podemor entonces postular, al menog como una primera aproximacidn, que
ya que queremes hacer un modelo de universo para grandes escalaz, éste sera
homogéneo e isdtropo (luego trataremos de describir las inhomogeneidadee de
la materia como perfeccicnamiento del modelo isdtropo y homogéneo). En este
pnto no puede resistirse la tentacidn de contar la paradoja de Olber que
demestra cobmo an modelo homogéneo ingenuo no puede funcionar, de modo que
una cosmologia no ingenua e necesaria para explicar algo tan simple como
que la noche ee negra. Construyamos pues un modele ingenuo, homogéneo, ee-
tatico e infinito (Fig. 1). La tierrs, que colocmmos =n <1 centro,. recibiria
luz de todas lms galsaxias. S1 L es lz luminosidad de ana galaxia tipica a
distencia R, la parte recibida por la tierra por wunidad de superficie seris
L/4nR2. 51 la densidad de galaxias es N, la parte reciblda por la  tierra
desde todze las galsxise desde el volumen entre las esferas de la Fig., 1 es
(L/4nR2)N(4nE2) R, de modo gque la energia que recibe la tierra, por wunidsd
de superficie es ’

LN [/ dR =
]

La paradoja no se arregla suponiendo que nubes de gag impiden la  1lle-
gada de la radiacién, porque eztas nubes e calentarian y comenszarian a  =u
vez a radiar. La paradoja se reguelve suponiendo que =1 wniversoe o no es
infinite o no es eatatico, porgue en ambos cagcs (y razonado de panera muy
primitiva) la altima integral resulta

Ty
LN J dR « +e

0

donde rv e2 ¢l radio paximoe del wniverso en <1 caczo finito ¢ =1 radic del
universo vieible (ver mas abajo, ec. 3) en el cago oo =2statico., En  efecto,
e]l universo no es estatico, ezta ez la sequnda caracterigtica esencial, que
efectivamente resuelve la paradoja presentada.
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Expansion del universo. E1 descubrimiento esencial de Hubble es que las
galaxias lejanas se alejan de nosotros con una velocidad de (2]

v = Hr (1)
donde H es 1a "constante” de Hubble estimada en
H = h 100 (km/eseg.) 1/Mpc (2)

donde h es un factor namérico entre % y 1, dificil de determinar con mayor
precisidn, porque muchas galaxias préximas, que pertenecen al cumulo de
Virgo, estdn “cayendo” hacia nosotros y porque la medicion de distancias muy
grandes contiene muchos errores [3].

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

La expansion del universo tiene muy importantes consecuencias.

1) Cura la paradoja de Olber porque, muy esquematicamente, podemos decir
que 8610 nos puede llegar luz de un universo visible, cuyo radio rv es, de
la ec. (1)

(3) Para sovinientos locales ver Lynden-Bell (1987). Para evideacias de corrimiento al rojo andmalo ea
Q50 ver Bardbidge (1961), Arp (1987).

3 VTéase trabajo de Burbidge (1988). Sia embargo el valor menor parece el mejor, Sandage (1988).

()
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Hrv < ¢ ; rv < ¢/H (4] (3)
donde ¢ es la velocidad de 1la luz
2) Una expansion de la forma (1) deja el universo homogéneo e isdtropo.

3) Extrapolando la recesién de las galaxias hacla atras en el tiempo debe-
mos admitir que las galaxias emergieron de una fase densa en el pasado.

Extrapolandn ingenuamente (1) hacia atrés, hallamos que las galaxias
se hallaban en un punto Wnico, con densidad infinita, hace un tiempo

t = H-1 (4)

(ya que la distancia recorrida en t es v.t = H-1.H.r = r, 0 sea recorrieron
una distancia r, justo la que separa la galaxia en cuestién del punto donde
el Big-Bang se produce [5].

LLegamos asi, naturalmente, al modelo de la "Gran Explosién”, el
"Big-Bang": Hace aproximadamente un tiempo H-1, la densidad (y la tempera-
tuara como veremos) del universo, era infinita; ocurrié una gran explosién y
1lo que vemos en la actualidad es la expansién debida a esa gran explosidn
inicial. Pero como debemos hablar de velocidades del orden de la velocidad
de la luz (cf.ec.(3)), e3 bueno que hagamos nuestro modelo recurriendo a 1la
relatividad general desde el comienzo.

B. ECUACIONKS RELATIVISTAS
La longitud de arco del espacio de Euclides es:
dS2 = dx2 + dy2 + dzz

La del espacio de Minkowski, de la Relatividad Especial es una .gene-
ralizacién de la ecuacién precedente, introduciendo el tiempo como si fuera
una variable espacial mas, pero con el signo cambiado

dS2 = - dt2 + dx2 + dy2 dz2 = nuy dxw dx¥ (8] (5)

Como sabemos, en Relatividad General (RG) sustituimos el espacio
plano por el curvo. Un universo en expansién isétropa y homogénea se obtiene
maltiplicando la parte espacial de 1la métrica por un factor de escala a2(t):

(40 rv - 9,24 1 1027 b-! ~ 1010 afios luz. K1 universo observable tendria 1011 galaxias, conteniendo 10!!
estrellas cada una.

5 Ista es una sisple imagen clésica que luego sers modificada por el modelo relativista: el Big-Bang se
produce a partir de todos los puatos del universo.

Ny, es el Llanado "tensor nétrico plano, es una matriz diagonal, con diagomal principal -1, 1,1, 1: o
sed Nyv = diag(-1,1,1,1), Adends llamamos t = xo, x = x!, y=12, 2 -1V, de modo que gp,v =0,1,2,3.
Repeticida de fadices implican una susatoria omitida.
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dS2 = - dt2 + a2(t)[dx2 + dy2 + dz2] = guv dx# dx’ (6)

obtenemos asi el modelo llamado universo de Friedman - Lemaitre - Roberteon
- Walker (FLEW), espacizlmente plano. Eventualmente podriamos necesitar, que
la parte egpacial de nuestro modelo noe fuese plana, podriamos poner, en
cambio, una esfera o wn hiperboloide de tres dimensiones, o sea

dxz +dyz + dzz -> dr2/(1 - Kr2) + r2d? (7)
con
dQz = de82 + senzf8 dg-

donde k = + 1, -1, 0, correeponde a la egfera, el hiperboleide o el planc
respectivamente.

La métrica del universo tendra que ser una solucidén de la ecuacidn de
Einstein, que es la generalizacidn de la ecuacidn de Newton ( v2® = 4 G p )
al caso relativista:

Ruv - (1/2)8uwv - R + Aguv = 8nGTwy (8)

donde guv es la métrica del universo (que sustituye la métrica plana nuv de
la ec. (5), Rww es el tensor de ourvatura contraido, R es €1 escalar de
curvatura, G la constante de Newton ordinaria, A la llamada constante <©os-
molégica que debera ser detzrminznds exrerimentalmente v Tuv el tensor de
energia-momento que oficia de fuente en esta ecusclin de cempo [7] 0 El
tersor de energia-momento debe ser necesariamente homogéneo e isdtropo.  En
conesecuencia este tensor de energia momento, sea de la materin o de la ra-
diascidn, es [8]

TV. = diag(-p, +p, +p, +D) (9)

donde p e la densidad de materia-energia y p la presion (p » 0 para com-
presién). En el modelo del Big-Bang standard la m=teria es tratada come un
gas ideal de particulas. Para altas temperaturas [9] como las que se  preddu-
cirian en la gran explosion (temperaturas grandes con respecto a la masa en
reposo de las particulas dominantes en el universe) tenemos wn gas idesal de
particulas ein masa. Entonces es (petencial quimico cero):

p (2 /30)N(TIT4 (10)

p=p/3

T Més abajo explicamos como pueden extenderse las ecuaciones de evolucion sin recurrir a B.G.

% En su forma diagonal, o sea en el sistems comoviente.

Y Lo que sigue es s0lo vélido para el periodc en que la radiacion domins @ la materia, vale decir antes de!l
"tienpo de desacople”. En el universo dominado por ls materia p serfa la densidad de materia ( pa’d - ctely
p=0.
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S = (2rn2/45)N(T)T?
donde T es la temperatura, S la densidad de entropiz y
N(T) = Nu(T) + (7/8)Ng(T) (11)

donde No(T) [Ne(T)] e el nuwero de gradoes de libertad bosédnicos
(fermidnicoe) a la temperstura T. N(T) en general decrecerd con T, ya que =&
medida que T dismirmaye habra menoe particulas que paedsn considerarce sin
mwasa ¥y que auedan en equilibrio térmico [10].

En estas condiciones la ecuacidn de Einstein pasa a z2r simplemente:
(a /a)? + k/a2 - A/3 = (8nG/3) (12)

Otro elemento que se postulard en el modelo del RBig-Rang standard es
que la evelucidén del universo es  adiabdtica, lo que es légico ya que el
universo no puede intercambiar calor con ninguna fuente, o sea:

(d/dt)(Sa%) = 0 (13)

Lo que con la ec. (103) (para el universo dominado por la radiacion) vy
mientras N(T)) sea conztante, conduce a que

al = cte (14)

lo que demuestra que la temperatura aumenta a medida que a es mas chico, ©
sea que estamosg mas cerca del Big-Bang.

51 ne queremos recurrir a la Relatividad General podemos interpretar
las ec. (12) y (13) como la conservacion de la energia, para el obeervador
conveniente, y la segunda ley de la termodinamica, para el fluido oedsmic:s
rezpectivamente,

Las ecuaciones (10), (12) v (14) nos daran coluciones con a creciente
qQue explican la expanzidén del universc, come veremos (Las fimclones de a =
a(t) para kK = 0 y para distintas é&épocag, estan indicadas en la primera oo-
luma de la Fig. 2).

C. HISTORIA TERMICA DEI. UNIVERSO

En 1la Fig. 2 hemncs esquematizado la historiz del wniverse., Yendo de
atras para adelante, & medida gue vamosg a mayore:s taempersturas, la  materia
exta constituida por estructuras cada ves mag simplez 2 inversamente,  gueds
descripta cada vesz por teorlasz mas sefisticadaz v poco conocldas, Fasa, por
asi decirlo, de an tipo de materie a otra y de una tecria a otra, mediante
wna transicidon de fase (TF). Hemos= indicado 2l eje de los tiempos medido en
gegundog vy €l de las temperaturae medidas en Gev.

19 Cono enem'ticqnente es " 1y la energia total es @ = v ad4k? i 12> nes w ~ky puede decirse que n 0.
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Las estracturas se hacen cada vez mhs cinples & medida que 1la  tempe-
ratura aumenta.

- A wae de — 1500 °K lz:e moléculas no pueden existir yv se dividen en &tomoe.
- A m&s de ~ 4000 °K lor Aatomos no pueden existir, se ionizan y dividen en
nicleos y electrones (temperaturae de ionizacidon, 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 vy 1a no ionizada
no.

- A mas de 10-4 Gev los nucleos no pueden existir y se dividen en neutrones
y prctones. El proceso inverso se llama "Nucleosintesia™.

- A mls de ~ 1 Gev los neutrones y protones se dividen en guark=. La tran-
eiciéon de faese correspondiente se 1lama T.F. de confinamiento yva que antes
de dicha T.F. los quarks estan “confinados”™ en particulas y luego de =llas
quedaran no confinados.

- A mae de 102 Gev la materia sufre la T.F. de Weinberg-Salam y varias par-
ticulas que eran distintas resultan ahora indistinguibles. Practicamente
edlo quedan tres tipos de particulas, 1los leptonee, los quarke y  los
gravitones.

- A mas de 1014 Gev ana nueva T.F. occurre, 1la T.F. de la Gran Unificacidn
donde los leptones y quarks se hacen indistinguibles.

- Amag de 1019 Gev ocurre Jla 1ltima T.F., 1llamada T.F. de Planck. Laos
gravitones, que antes de esta temperatura pueden ser consideradoe clasica-
mente, deben ser, en maz, cuantificades y (tal vez) se vuelvan indistingui-
bles con los leptones y 1o guarks, teniéndose en  consecuencia uns nica
particula (o estructura) elementz=l.

Explicaciétn de la Figura 2.

.

12/3
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. 51 T »> m, pueden considerarse no megivas las particulag taleg que su masa
a8 m, en consecuencia los valores indicados en el eje vertical para KT pue-
den considerarse que representan los distintog umbrales que sgseparan lase
particulas maeivas de las no masivas.

. Los tiempos estan calculados con el modelo clésico. Con el modelo infla-
cionario hay que multiplicar, al menog por 65 el periodo de inflacién, y tal
vez por mucho mas. El origen de 1lcs tiempos er. el cuadro es, en c<consecuen-
cla, el origen de los tiempos ‘“clasico”. Si hubo inflacién. podemoe pensar
qQu2 hubo tiempos negativos y el origen de los tiempos se extendid, tal vez,
hasta el -,

. Las evoluciones indicadas t%, t2/3, corresponden al modelo con A= 0y kK =
0, llamado de Einstein-De Sitter.

De =2sta manera el crecimiento de la temreratura nog ha hecho pasar de
la enorme complejidad del conjunte de todas las moléculas posibles a 1la
slrmplicidad de un s6lo tipo de particula. En le Figura 2 hemoe trazado tam-
bién dos lineas horizontales de puntos que separan el tipo de teorias fisi-
cas utilizadas. En el tercio inferior, el conjunto de teorias utilizadas,
para el Big-Bang standard, estd sdlidamente comprobado por la experiencia y
son universalmente aceptadas. En el tercio medio, las teorias fisicas uti-
1izadas para los modzlos inflacionarioe estan satisfactoriamente formuladas
Pero no estan totalmante comprobadas por la experimentacidén y podrian eer
sustituidas por teorias mas satiefactorias en el futuro. En el tercio supe-
rior tendramos que utilizar teorias tipo cuerdas o gravedad cuantica, de las
cuales podemos decir que e6lo estén medianamente esbozadas y pueden muy bien
no resultar satisfactorias. Nuestro programa consiste en estudiar primero el
tercio inferior, viando qué problemas pueden resolverse y Qqué problemas
plantean preguntas que deben contestarse recurriendo a teorias del tercio
medio. Proceder luego de igual manera con el tercio medio v ver finalmente
qu? podemos -decir del tercio superior.

En consecuencia, por el momento nos limitaremog a contar la parte de
la historia que corresponde al tercio inferior e implica tipos de materia
bien conocidog vy teorias ya totalmente probadas que se utilizaban en el
Big-Bang clésico, de modo que comenzaremos la historia luego de los 10-8
eeyg. cuandd, luego del confinamiento de los quarke, las particulas elemen-
tales estan formadas, constituyendo lo que se llama la “sopa inicial”
(Weinberg, 1972). De la parte inicial de la historia tendremos que explicar
la relacién entre bariones y fotones que resulta:

nB/nY ~ 10-11 (15)

ega razdn de densidades parece no haber variade sensiblemente desde esa
época. El modelo del Big-Bang standard tiene dos importantes verificaciones,
la prevision correcta de 1las razones 2ntre densidades de ntcleos y la ex-
plicacién de la radiacion de fondo de ~ 2,7 °K. Veamog ambas:

1. ABUNDANCIAS DE NUCIEOS. Entre 10-5 3eg. y 1 geg. toda la antimateria ha
desaparecido y entre el segundo y el minuto, <con una temperatura de 1Mev,
los niucleos atémicos pueden formarse. AlZo anteg y para temperaturas algo
mayvores, un equilibrio térmico se estaplece, con reepecto a lag interaccio-
nes débiles en perticular, reacciones como

Bol. Asoc. Arg. de Astr. 11



Ve + p <—=> e+ +n (16)

que establecen un equilibrio quimico entre protones y neutronee, de modo que
la abundancia relativa de estas particulas, mas o menos protones 0 neu-
trones, queda fijada por la mecanica estadistica, que depende, claro, de las
condiciones fisicas reinantes, la temperatura, la densidad y la velocidad de
cdilatacién del universo en esa época. A medida que el universo se expande vy
enfria, las interacciones débileg cesan de actuar y la relacion protdn/
reutrén se congela, luego los protones y los neutrones pueden comenzar a
coisbinarse en nucleos. La reaccion

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

hace dificil que esta formacidon 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 ea deuterio y finalmente en 4He. Ele-
rentos mas pesados no se producen en astas circunstancias (luego ee  produ-
clran en las estrellas donde hay mas tiempo para cocinarioe). Se puede cal-
cular el 4le producido que resulta

4He/71H + 4He) x 0,23 - (0,24 (en masa) (18)

(0 s8ea aproximadamente €l 8% en namero d= nacleos). Este valor parece ser
confirmado por la experiencia dentro d= log errores observacionales [11]. Es
el resultado mas impiesionante del Big-Bang staadard.

También se ha investigado, con cierto éxito, la abundancia de 2H vy
SH

Hay un ingrediente importente en el calculo de la abundancia de 4He
que merece observarse, el resultado d=1 calculo depende sensiblemente del
nimero de especies de peutrinog. En efacto, cuanto mas egpecies de neutrinos
hayva, mayor gera la densidad de energia (¢f. ec. (101)) y mayor la velocidad
de dilatacidn (cf. ec. (12)), en consecuencia cuantos mas neutrinos haya,
payor resulita n/p y ‘He/H. E1 c&alculo detallad> indica que caben solamente
cuntro especies de neutrinos. Mas especies deben descartarse.

2. La radincitn de fondo. Aproximadamente a lo3 1012 geg. (tiempo de desa-
cople 3,5 x 1012 h-1 geg.) y para una temperatura de ~ 4000 °K los  atomos
rueden formarse. Los electrones que antes estaban libres y que difundian los
fotones, haclendo al univerzo opaco, quedan cautivos y el universo se vuelve
transparente. El objeto mas lejano que podemos ver ee pues este gas opaco  a
~ 4000 °K que “"redsghiffteado” hasta hovy, mediante la ecuacion (14), da,
Jusstamente log 2,7°K. Este es otro acierto importante de la teoria del
Eig-Bang standard.

D. OTRAS PRUEBAS DEL BIG-BANG STANDARD

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

11 Precisanents los valores =eoricos van de 0,1 a 0,3 y los observados de 0,20 a 0,29.

12 Hol. Aoz, Avg. de Astre.



1. Densidad de masa. Si bien el modelo del Big-Bang standard no predice 1la
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 travéeg de 1la
laminosidad observada, vy luego estimar 12 cantidad de masa necesaria para
constituir la fuente luminosz. El parametro crucial es 1la razén masa/lus,
M/L, aue se expresa como miltiplo de la razén M/L del Sol: (M/L)s. Para una
‘poblacién de estrellas tipicas es:

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

"Una masa comparable se cree que estd dentro de las nubes de gas que
pueden obeervarse mediante rayos X y no para luz visible., Sumando estas doe
‘cantidades resulta que ge llega muy bien a la masa que log procesos de
‘nucleosintesis necesitan. Seria muy dificil, sea obeervacionalmente, sea
tedricamente, acomodar mucha més, por ejemplo suponer aque existe una gran
poblacién de estrellas gque han agotado su combustible vy que ya no son visi-
blés,

Yendo ahora a la ecuacién (12) podemos poner en ella : A= 0. En efecto
es muy probable que actualmente gea cero, ya que el valor estimade actual-
mente eg:

|A| < 10-82 Gev?z (20)
o}
A /mpl < 10-120 [12]
va que si A fuera mayor su efecto se notaria en la dinémica de loe ocimules
de galaxias, cosa que nc se hota. Pondendo puegs A = 0y k = 0 (para el es-
pacio plano) tenemos de (12) que:

H2 = (8nG/3)p (donde H = &a/a) (21)
y podemos definir la densidad critica como:
pc = 3H2/8nG = 10-29 gm/cm3 [13] (22)

De la ec. (12) puede deducirse que 81 p <peces k = 1 y el univereo
eventualmente recolaprara v 21 » < pe &2 k = -1 y el univereo se eaxpandiri
infinitamente. En términog de la den=idad critics tenemos, para la  densidad
‘baridnica [14]

Qv = Pe/Pc ™ 0,01 - 0,02 (23)

13 31 es la masa de Planck, 1019 Gev,

13 Serfa 1,80x10-39 bt ga/ca’ precisavente.

14 Que varfa eatre 2x10-31 ga/c? <(p 3 < Tx10-1 gn/ca® para que 2 pucleosintesis del 3H y el YHe salga
bien, pero que por observaciones directae estaria emtre 10-31 gn/cad ¢ Py ¢ 10-29 gnjcad. Usaremcs los
prineros valores.

Bol. Asoc. Arg. de Astr, 13



Otra forma para medir la densidad de masa es utilizando sus efectos
gravitacionales, por ejemplo, midiendo érbitae de rotacién alrededor de ga-
laxias. El principio para tales mediciones es extremadamente simple.

Para un cuerpo en 6rbita circular alrededor de una masa esférica es:

v(ir)z = GM(r)/r (24)

donde r es la distancia al cuerpo central, v(r) es la velocidad y M(r) 1la
cantidad de materia contenida en uns digtancia r desde el centro. Para 100
galaxins esgpirales ese observa que v(r) = cte en 5 kpc = 40 - 60 kpe, lo que
eg rnotable ya que la zona vieible de la galaxia desaparece para r 2 10 kpe.
Si la distritucién de materim origina la distribucidn luminosa tendriamoe un
conportamiento may diferente, serim v(r) = r-1/2 g partir de r 2 10 kpc.
Estue curvas de rotacién muestran que las galaxise estan rodeadas de
materia obecura con masa de la forms M(r) ~ r (para que V(r) = cte), lo que
corresponde A una densidad p (r) - 1/r2 que ee caracteriestica de una esfera
de gas isotérmica atraida por la gravitacidén. Y ei se extiende este creci-
miento lineal de M(r) hasta que las galaxias 3¢ toquen, entonces la masa
total del universo es aproximadamente la critica pc [15]. Entonces parece
miy razonable que la densidad de masa del universo sea efectivamente pc
(lo que hace k = 0 y al universo especialmente plano), 1o que por otra parte
es sugerido por el universgo inflacionario,como veremos mas adelante.

2. Edad del universo. Hemos vigto que 1la edad ingenua del universo es H-1.
n calculo mas preciso ugando la ec. (12) da para la densidad critica wna
edad de (considerando s6lo las teorias luego de 10-8 geg., Kk = 0y p = pec vy
el modelo de Einstein-De Sitter)

te = (2/3)H-1 = 6,7h-1 x 109 @afios (25)
Dos métodos han sido utilizadeos para verificar esta edad:

Edad de los cimulos globulares. Estos cimulos se suponen tan viejos como las
galaxias que probablemente ge formaron muy al principio de la historia del
universo. La edad de estos cumulos puede estimarse mediante observaciones vy
la teoria de la evolucidén estelar, obteniéndose:

te.glop.v 15,8 £ 2,4 x 109 afiog [18] (26)

Vida media del 2350, el 238U y el 232Th. Puede estimarse la abundancia de

15 En efecto la nasa de una galaxia tipics es 5x10!% Meor y puede atribuirse a los halos obscuros una masa
de - 1012 Nso1, si bien esto puede ser exagerado. En consecuencia para que el universo sea critico, como lo
quiere el modelo inflacionario, tenexos que encontrar ads materia de origen no bariémico, esto conduce al
problepa de la nmateria faltante. T tieme que ser no baridnica porque si fuera baridmica los 1limites de
densidad bariénica impuesta por la nucleosintesis se superarian.

19 Iben, Renzini (198%), Pagels et al. (1986). Otros dates son la edad de las epanas blancas 9,3 + 2 1 109
afios (Winget, 1887).
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astos 1s6topos en el momento de la formacién del universo, ya que probable-
mente se formaron por captura répida de neutrones en la explosién de
supernovas. La abundancia presente puede ser observada dando la vida media
de estos isdtopos, ésto da:

11,0 £ 1,6 x 109 afios [17] (27)

Hacia 1984 utilizando estos vy otros procedimientos se estimd que 1la
edad del universo es:
t = 15 x 109 afios + 10% (28)

cf. D. Schramm, 1984). La coincidencia de (25) y (28) para h = 1/2 (el valor
asignado por Sandage, 1988) es wuna confirmacién bien impresionante de 1la
coz2mologia del Big-Bang [18],

Para todas estas deducciones no se ha invocado una fisica muy exética
ya que las escalas de energias consideradas e6lo son 10 Mev, que son bajas
regpecto de las energias conseguidas en 1los aceleradores y las densidades
utilizadas no son mucho mayores que las de las estrellas. La conclusién de
eate parrafo es que 1 universo puede ser ajustadc adecuadamente con wn
universo de Einstein-De Sitter o critico, pero que entonces debemos explicar
la existencia de 1la materia faltante. Esta conclusién no estd totalmente
verificada, sin embargo hasta los mas escépticos (Burbidge, 1988), concluyen
que es muy probable que vivamoe en un univereo de FLRW, critico o abierto.

E. CRITICAS AL BIG-BANG STANDARD.

Yarias criticas pueden formularee a la teoria del Big-Bang standaxd y
algunas preguntas ni siquiera pueden formularse dentro de la teoria. Estas
Bon:

1) La cantidad fésil na/n ~ 10-11 e un pequefic parametro que no puede ex-
plicarse.

2) (Qué eeg la materia faltante? Este materia no puede =er barionica ei no
queremoe tener problemas con la nucleosintesis [19] (v queremos un universo
critico).

3) La homogeneidad v 1la isotropia del espacio no e2 explicada. Debemos

X {oller (1987).
s difiei]l acomodar 1a edad del universo para universos cerrados: el universo seria, en coasec ia abiert
ca}tico fal coea indlca talbién 1a |ed1c16n de qo eé nartgetﬁa de dasaceleracibn que reaulta ,o : }l/:??lcnzza '?r-o ’
con gn ; s s 4& 8> Qresqe-: las nediciones
dan 0 ¢ qo ( o (Burbid ce. l 8, luego 0 pn ( pe x el iverao es abierto o criti co odo esto conduciria al
nnlv:zlo cri:{g:,tgero por cierto 20 hay una evidencia sélida de que existe la densidad critica. Tenemos el problesa de
nateris faltan
3 Para otra explicacién ver llcock et al. (1887).
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suponer que estas propiedades son condiciones iniciales de la teoria. Esto
no es satisfactorio, como no lo es cualquier "ajuste fino" (fine-tunning)

impuesto en una teoria sin explicacién alguna [20].

4) Aparece el fen6meno, particularmente molesto, de la desconexitn causal.
Para comprenderlo volvamos a la ec. (6), o sea conslideremos el cago de 1la
métrica espacialmente plana (que es la que en efecto resulta finalmente) vy
observemos que la podemos escribir como una transformacion 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':
no = It atsact) (30)
Para simplificar la cosa consideremos el problema en s6lo una dimensién es-
pacial:
dSz2 = a2(n)[-dn 2 + dx2] (31)

lo que puede hacerse porque todos nuestros razonamientos s8e limitarian a
considerar distancias desde el observador que ubicamos en el eje n , de modo
que tendran simetria esférica.

Dibujamos el plano n, x (Fig. 3)

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

10 5in eabargo Burbidge (1988) dice que este problema es pura metafisica.

16 Bol. Asoc. Arg. de Aetr,



En este planc. en virtud de 1la métrica (31), los rayos de luz son
rectas a 45°. Calculemos ahora exactamernte el radio del universo vieible. Lo
que vemos es el fondo de radiacién que ocurrié en el tiempo de desacople, o
gea los eventog que hemoe indicado con ({1}. Si tomamos el Big-Bang como el
origen de las n, el tiempo de hoy es tH y to al tiempo de desacople, es:

t
" des = ft:jdt/a(t) (32)

¥y ¢l x del horizonte vieible es x = | Ndes| mientrag que su valor real es
a(tH)X nNdes de modo Que tenemos que el didmetro del universo visible L es:

L = 2a(th) fttlHdt/a(t) (33)
o)
Mientras que 81 pensamos que la interaccién luz y materia ionizada comenzéd
en el tiempo cero y termind en el tiempo de desacople, tenemos que la maxima
emplitud Qque puede haber sido termalizada, ya que estuvo en contacto causal
es, razonando de igual manera:

1 = 2a(tH) fgod't:/a(t) (34)

es éste en consecuencia el diametro méximo de las 2onas qQue pueden ger
termalizadas y en consecuencia son homogéneas.

51 utilizamos las soluciones de la ecuacidn de Einstein (12) para
k=0, A = 0 y suponemos, como se hace =n el modelo standard que el universo
estuvo dominado por la radiacién hasta el tiempo de desacople y en conse-
cuencia a - th y por la materia luego, de modo que a ~ t</3 hallamos que

1<L (35)

de modo que el fondo del cielo no estaria causalmente conectado, las zonas
honogéneas serian de diémetro inferior al diametro visible y aparecerian
"parches”. Un calculo exacto daria qu= en 180° del fondo del cielo habria
aproximadanente 90 regicnes causalmente conectadas (vease Apéndice I)[21]
Cada una de estas regiones seria un “parche” que légicamente no tendria 1la
nigma temperatura que los otros de modo que el cielo, en lugar de ser negro
y homogéneg estaria formado por "parches” de distintos tonos de gris. El
btorde de los "parches” egerian “horizontes causales”, fronterae de la ‘“des-
canexién causal’.

5) De igual manera las pequefiasz degviacionee de la isotropia, fluctuaciones
que eventualmente generan las galaxias no estéan explicadas. Sin duda este
problema no puede resolverse sin entender el problema anterior.

11 Ba realidad en estos calculos hemos tomado sélo el tieapo de desacople y la homogeneizacién que producen
los fotones hasta este tiempo. 51 quisiérames utilisar también los meutrinos tendriamos que usar el tiespo
de desacople de los neutrinos que es anterior y el quisiéramos utilizar fuerzas adn més “primitivae”,
aecesitarfianos tiempos ain menores que hacen al problea peor.
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6) :(Por qué el universo parece estar tan cerca de la densidad critica? EBFO
ee muy preocupante porque la densidad critica es un "punto fijo inestable”,
2cmo pasamos a demostrar enseguida. Consideremos a

'D - Dc|/ [

v la definicién de densidad critica (22). De (12) Y (14) podemos deducir 1la
acuacién para la evcolucion de la temperatura, que para A = 0 es

(T/T)2 + €T2 = (8nG/3) p (36)

dende _
e = k/alTs (37)

Nctemos Que la conservacién de la entropia indica que € es constante. Por
(14) la (36) puede escribirse como

Hz + € T2 = (8nG/3)p (38)

o sea
(8nG/3)c + €T* = (8nG/3)p

Luego
lp-pcl/p = (3/8nG)(€T2/p) = (45€/4n3GNT2)~ T-2 (39)
1o que demuestra que pc es8 un punto fijo inestable para la expansién del
ur:iverso. Para que veamos 1o que resulta insatisfactorio notemos que hoy es,
de: acuerdo a todos los datos disponibles:
0,1 < p/oc < 4 (40)
(coride hemosg utilizado los limites mas amplios posibles).
51 consideramos el universo espacialmente esférico (k = 1) € resulta
relacionada a la entropia wedimnte [22]
|€} = 1/(aT)2 = Q(1)N2/35-2/3 = 10-58 N2/3 (41)

donde N es el namero de tipos de particulas que podemos tomar igual a 102.

11 Defininos la entropfa total como 5 - Sa’, donds le ponemos a a dimensién de longitud. De

(109) 3 CuAYKI gy

(14) al cte

s=gue la (41), priner téraino E1 segundo se obtiene de (39), donde despejamos € , que ¢8 una constante a
partir de los datos de boy, inclofda la (40)
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Entonces., por ejemplo, para T = 1017 Gev obtencmos
o - Pc|/p <« 10-55 (42)

Este es un nuevo fine-tunning de las condiciones iniciales que debe ser ex-
rlicado.

Este problema puede ser formulado de tres manerag equivalentes:
a) (Por qué la densidad de energia esta tan préxima a la critica y estuve
tan fantdsticamente proxima en el universo primitivo (cf. ec. 42)7

b) D= la ec. (37) surge que, como €x 0, e8 k ¥ 0 y podemog considerar que el
universo es casi plano. Nos preguntamos, /por qué el universo es casi pla-
no?. Por esto este problema es llamado problema de la “chatura™ [23]

) (Por qué la entropia es tan grande? S > 2 x 1087 (cf. ec. 41). Como se ha
conservado desde el comienzo del universo, y deberia haber gido originada en
procesos elementales que le debieron haber dado razonablemente un valor
proximo a la unidad, tendria que tener este valor y no un valor fantastica-
pente grande. O sea, si1 fue originada por procesos microfisicos durante el
Big-Bang, deberia tener un tamafio microfisico, y no un tamano enorme (més
qu: macrofisico, ica3l cosmoldgico!).

7) Finalmente una ultima pregunta, ipor qué A es tan pequefia (cf. ec. 20)7

En principio la microfisica puede conducir a una respueeta plausible
para todas estas pregquntas (con excepcion de la 7), para lo cual tendremos
quz recurrir a la serie de teorias para mas de 10 Mev que indicamos en la
Fig. 2 (todss ellas para energias menores a 1019 Gev, o sea posteriores al
tiempo de Planck), 1las que hemos llamado anteriormente el “"tercio medio”.

F. TENSIDAD DE BARIONES

En las teorias Gran Unificadas, el numero de variones parece no con-
gervarse, entonces ns/n y puede determinarse por la ffeica de esta &poca.
Las teorias gran unificadss sugieren que parsa T 2 1015 Gev el intercambio de
particulss muy pesadas establecié un equilibrio estadistico en el cual la
shidancia relativa de bariones y antibariones era uno [24]. A medida que
disminuia la temperatura, dessparecid este intercambio que viola la conser-
vacién del namero baridnico, y una asimetria neta se establecié v congeld,
luego de 1o cual los procesos que violan el mimero bariénico se volvieron

23 I» realidad en nuestro razonaniento, k = 1 y lo que queremos decir rigurosamente es que la curvatura de
las secciones espaciadas del universo es extremadameate chica.

24 Para estas altas energias, las interacciones débiles no jugaron nimgdn papel, y como éstas son las
responsables de romper la simetria y antimateria, se supone que en esta época habfa tanta materia como
antimateria. Hadbfa en comsecuencia interacciones que hacian pasar bariones a antidariones y nmanteafan la
razén eatre materia y antimateria igual a omo. Cuando aés tarde comienzan a funcionar las imteracciones
debiles, este equilibrio se rompe eatre 10-5 seq. y 1 seg. luego del Big-Bang.
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my raros (estas interacciones que violan el numero bariénico, violan
tambien la simetria CP). Los célculos cuantitativos de este Proceso eon muy
imprecisos ya que las masas de las particulas mediadoras estan mal determi-
nadas, pero los resultados demuestran que el namero ma/nY obgervado no es

ni ridiculamente pequefio ni ridiculamente grande.
En consecuencia ma/nY queda determinada por la microfisica.
De modo que lo8 bprocesog para determinar ma/nY y p/n son del mismo

tipo.

1- Hay una interacciétn que establece un equilibrio térmico (la mediada por
lag particulas muy pesadas de GUT parz nB/nY y la correspondiente a la in-
teraccién débil para p/n).

2- La mecdnica estadistica de la época definida por la T, p vy a, fija 1la
razén en cuestiédn: nla/nY 0 p/n.

3~ T disminuye, la interaccién dessparece y la razdn ma/nY ge congela.

G. LA MASA FALTANTE

La fisica de las particulas elementales provee muchos candidatos para
la materia obscura no baridnica.

i) Beutrinos. Podria existir uwn fondc cosmoldgico de neutrinos andlogo al
fondo cosmolégico de fotones, dejado libre a T = 1 Mev, temperatura a la que
el universo se volvid transparente a los neutrinoe. Podemos estimar que hay
100 (v +v) por cada especie por centimetro cibico. Si la masa de una de
estas especies de neutrinos es de ~ 50 ev, bastaria para producir la denei-
dad critica pc (en 1985 se estimd que los neutrinos podrian tener una masa
de 17 ev.).

i1) Adones [25]. Es una particula muy ligera de masa del orden de 10-5 ev
aque interactua muy débilmente con 1la materia. Cosmdlogicamente los axiones
ge producen copiosamente y son muy frics.

i1i) Particulas sesupersimétricas. Fotinos, gravitinos, etc. (genéricamente
"Inos”) son formas diferentes de materia faltante. Tienen distintas impli-
cacliones cosmolégicas, en partionlar para la teoris de la formacién de los

arslos de galaxias. Mayores estudiog egobre estas cuestiones nos permitira
dercidir sobre la natiraleza Gltima de la materia faltante.

H. KL ONIVEBSO INFLACIONARIO

Alan Guth (1381) hizo una brillante contribucion a la cosmologia
cancibiendo el universo inflacionarion, que resuelve simulténeamente el

25 On campo de Higas que sirve para roaper auy poco las simetrias Py T en la QCD.

20 Bol. Asoc. Arg. de Astr.



~roblema de los horizontes [28] y la chatura, que ademas abre el camino para
regolver el problema de las fluctuacionee.

Supcngamos que concebimos un mocelo  de juguete donde la materia esta
representada por un campo escalar neutro ¢ [27] de lagrangiano

L (2,9u 8) = (1/2)3, & g - U(g) (43)

Fodemos calcular el Tuv clésico y su densidad de energia que resulta
p (8] = (1/2) + (1/2)(Vv @)2 + U(g) (44)
Supongamos que el potencial clasico tenga un vacio falso (relativo)

para ¢ = 0 (Fig. 4) y un vacio absoluto para ¢ = o, O 8ea que obedezca al
diagrama (linea llena)[28].

uig) 4 THT,

Figura 4

3¢ L2 homogeneidad e isotropia también.
27 Eventualaerte, en un modelo realista ¢ es el potencial de Higgs.
3 [as teorfas de GJT tienen también potenciales de este tipo.
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Mientras el campo esté en el vacio falso ¢ = (0, aparecera una densidad de
erergia constante po, que colocada en la ecuacién (12) oficiara de cons-
tante cosmolédgica A = 8mGpo , a pesar que dicha constante cosmoldgica =sea
en realidad cero, para 21 vacio verdadero. Esta constante coemdlogica hace
Jue la ecuacidén (12) tenga wna solucion exponencial elHt, ¢ sea e inflacio-
naria, por un clerto periodo (comeo veremos). Este periodo inflacionario re-
suelve loe problemas del Big-Bang standard.

En realidad el proceso ocurre ce la giguiente manera. E1 pctencial a
ccnsiderar no es el clésico, hay que tener en cuenta correcciones cuanticas,
de temperatura y gravitatorias, las que producen un potencial corregido o
efectivo Veff(@) (linea de puntos). Este potencial depende principalmente de
le tempersatura y varia como lo indican las lineag de puntos segun la tempe-
ratura: es una paratola para T >> Tc (temperatura critica), tiene los dos
minimog a la misma sltura para T = Tc y luego se vuelve como la linea 1llena
pera T = 0. Cuando T < Te el vacio ¢ = (0 ya no es m&e verdadero (absoluto)
de modo qQue puede ocurrir un “tunneling” al vacio verdadero (seguido de un
rcdamiento por la pendiente del potencial) que lleva al sistema al vacio
verdadero ¢ = o (produciendo, de paso, un rompimiento espontaneo de simetria
(29]. Cbando Tz 0y @ =0, ee A = 0 y salimos de la fase inflacicanria que
en consecuencia dura sdlo un periodo de la evolucién del universo. Esta fasge
resuelve los siguientes problemas (del parrafo E):

J) Homogeneidad e isotropla. S1i el universo se expande exponencialmente, se
expande por un factcr enorme de modo que toda inhomogeneidad preexistente se

»lancha.

4) Horizontes. Si a -~ =Ht la integral de la ec. (34) da un resultade may
grande y L < 1, de nodo que los horizontes desaparecen (es como s8i hubiéra-
o8 corrido muy abajo el eje x, en la Fig. 3, ver cé&lculo en Apéndice II).

6) Chatuara. Igualmente i1 el universo se expande con un factor enorme, la
Itrica egpacial debe gparecer come my chata (solucion al problema E.6.b),

lc que obliga a que la densidad sea aproximadamente la critica. (8olucién al
problema E.6.a, existe en consecuencis materia obscura), v la entropia ne-
cesaria se produzca, porque la evolucién forzada por el términoe cosmoldgico,
qQue puede asimilarse a una energia externms, ya no es adlabatica[30] (solu-
ciétn al problema E.6.c.). La inflaciérn se remliza, en realidad, en un espa-
clo de De-Sitter, donde todas las dersidedes son, debido a la gimetria de
este espacio, constantes, entre ella la deneldsd de entropia S [31]. De modo
qQue la entropia total en ese periodo ro eeré constante gino que crecera como

S = als , S = cte.

19 0 gea un cambio de fase que hace pasar de unm models a otro, GUT a W.5., ete.

¥ Ko un cilcalo cldsico, tendriamos que poner ua factor M stasdard/ N iaflacienario, obtenido del
apéadice AII, en lugar de 0(1) de la ec. (41).

31 Esto es en realidad un rasoemiento euristico, uma explicacion detallada es mucho mas complicada, pero
explica al menos groseramente la cantidad de inflacién necesaria.
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El procesc es en consecuencia no adiabéAtico, en este periodo, va que
la expansion producida por puede considerarse como una fuerza extema que
entrega energia al sistems, sacindola del campo cuantico. Durante 1 periodo
de inflacion, el radio crecerid como

HTp eHTy o GHT(Ey=tg) o HT

giendo to el tiempo en que comienza la inflacidn, ti1 el tiempo al que ter-
pinay T = t1 - to el periodo de Inflacién. La entropia que tenemog que
Justificar eg, de la ec. (41), S ~ 1087 y g1 para toS producido por procesos
elementales es S ~ 1 debe ger

e3HT ~ 1087

luega
eHT ~ 1029 (45)

Este nimero resuelve ampliamente el problema de log horizontes calculados
deede el tiempo de desacople para T = 1010 Gev. pero es mucho mas generoso
ya que puede resoiver eventuales problemag de horizontes para temperaturas
muche mayores de modo de usar todos logs posibles tipos de interacciones para
honmogeneizar (en realidad esta explicacidn es una sobre-gimplificacién, vya
Que 8] fuera estrictamente clertay 6 = cte, por laec. (10) e T = cte
darante la inflacién, 1o que no es cilerto. Ees 86lo wna aproximacién global,
la energia del campo pasa al sistema y se transforma en temperatura).

Pars calcular las ecuaciones (32) a (36) hemos utilizado el tiempo de
deegacople vinculado &1 periodo de homogieneizacion por los electrones libres,
d= la materia ioniz=da antes que el wniversgo fuera transparente, pero si
queremos que la homegeneizacidédn sea producida también, como dijimos, por
faerzas mée elementales [32], podemos tomar una época en que 1la  temperatura
era T = 1017 Gev (o sea dos Ordenes de magnitud mayor que la temperatura de
GIT), entonces repitiendo el razonamiento, no obtendriamos 90 horizontes
sino muchos mée, precisamente

1/L ~ 10-23 (46)
Si queremos que todas esas fuerzas tengan tiempo para homogeneizar el
wiverso el periodo inflacionario debe ser (cf. Apéndice 11)
eHT > 1028 ~ ¢85 (457)

0 82a del orden de (45), inflacién necesaris para adquirir la entropia

31 Ta que reacciones tipe (16) o (17) conducen tambiér a la termailzacién y a 1a igualdad de temperatura

entre los distintos componentee de la radiaciém y 12 materia en distintas etapas de la evolucién del
universo. Estas termalizaciomes deber ser tenidas en cuenta, po solo la dltima, sino podria existir el
problese de los horizontes para los neutrinos que se desacoplarian mucho antes que log fotones, ete.
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rejuerida, va que de esa manera la escala a(t) se incremente de a(t) ~ ebr
en el periodo inflacionario, produciende todes los efectos senialados. En
general todos 1los modelos inflacionarics dan numeros superiores a eetoe

[83].

Finalmente los modelos inflaciocnarios tienen dos ventajas, ya que
permiten afrontar el problema (5) [34] del parrafo E y calcular las fluc-
tuaciones iniciales (las que resultan, ein embargo, 5 &rdenes de magnitud
mayores a las reales para los modelos mas simple [35]) y resuelve, por otro
Jailo, el llamado problema de la densidad de monopolos. En efecto, muchas
terrias de Gauge, cano las que hay que usar, rredicen la aparicion de solu-
ciones topolégicas no trivialeg, monopolos, cuerdas, paredes, etc., con
densidades no compatibles con la experiencia. Estas estructuras se formarian
6010 en las fases iniciales del univereo, cuando la simetria no estd rota, y
la densidad seria diaminuida por el proceso de inflaciémn hasta valores com-
patibles con la observacidén, de modo que ésta e8 otra ventaja de la infla-
cidn.

Las solucione3s de monopolo eurgen para el campo de Higes ¢ con V(g) =
(0 en toda teoria cuyo grupo G contiene de manera no trivial el grupo U(1).
Se trata de soluciones clésicas a la ecuaciédn de campo de ¢ # 0, extendidas
Yy oon energia estatica finita, qQque hay que calcular utilizando la teoria de
monopolos, y con una topologia no trivial, la que tiene un clerto mimerc de
vweltas (winding number). Sin conocer =21 namero de monopoloe por unidad de
volummen no 8¢ pueden hacer mas calculos o considerasciones de modo Qque no
hasemoe ninguna, para no gpartamosg del tema central. Estos monopolos ten-
cdrian euficiente energia para cerrsr &l universo por variosg ordenes de meg-
ri2ad. La solucién 28 que loe monopolos no pusden formarse shora, ya que
Y(3) = 0 y 8u densidad inicial es diluida por la inflacion [38].

I. PROBLEMAS DKL MODKLO INFLACIONARIO

En el modelo inflacionario es sumamente importante el proceso de de-
caimiento del vacio faleo al vacio verdadero. Este proceso es eguivalente al
caibio de fase de un gag a liquido, cuando la temperatura disminuye, proceso
en el cual se forman gotitas (o burbujas =i fuera al revés). El cambio de
fase cosmolégico se produce también deatro de recintos donde aparece el va-
cio verdadero, una burbuja, dentro del resto del espacio donde el vacio
fa'so domina.

51 realizamoe el calculo detallado de la forma de producirse las
twbhujas, con los potenciales ordinarios de la teoria de gauge cuyos

33 Jecesitanos en consecuencia un nimero ninimo de factoree ¢ que varia entre 58 y 65 segin los autores y
los valores tomados.

34 La existencia de las fluctuaciones en 1a fase inflacionaria se basa en la existencia de la temparatura
de Raeking.

3% Deberfa ser lbp/PIl = 10-4. Esta es la “fluctuacién de densidac en el horizonte™ que resnlta 105 veces
Bas graade.

3¢ Superparticulas, que serian posibles, y posibles rotaciones de partes del Universo son también dilufdae
con igual aétodo.
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parametros en general contienen un t2rmino de masa (1/2)up2l37] en el po-
tencial, obtenemos burbujas que en nada 3¢ parscen a nuestro universo: o el
cambio de fase nunca termina, porque la zona fuera de las burbujas (que esta
en vacio falso) se expande a mayor velocidad que la formacién de la bturbuja,
o se forman estructurag que no tienen nada que ver con nuesgtro universo (una
burbuja grande rodeada de burbujas chicag). Este es el principal problema de
la llamada "Vieja inflacién™ (Guth, 1981).

Si hacemos un fine-tunmning de los parametroe de la tecoria, de manera de
eliminar el términc de masa y llegar =81 & un tipo de potencial llamadoe de
Coleman-We:inberg, e! problema desaparwace porque el potencial es muy plano en
su maximo, el rodamiento del vacio es muy lento y s8e forma una unica burbu-
Ja, que engloba a todo el universo. liste es el escenario de la "Nueva in-
flacién”, debida a Albrecht, Steinbhard y Linde (1982).

Como veremos, es la forma del potencial V(@) la que determina el
cmportamiento del modelo. Si fijamos este potancial s8in  tener en cuenta
otroe objetivos que obtener una buena inflacidén, podemos hallar efectiva-
nente una funcién V(g) que satisfaga tiodos los roquerimientos que hemos ve-
nido seffalando: que las burbujas que aparezcan sean lag adecuadas, que la
eecala de las fluctuacianes sea la correcta, etec. Pero, un modelo “"ad hoc”,
congtruido al s86lo efecto de gatisfacer todos los datos observacionalegs no
g gatisfactorio, ys que constituye, e¢n el fondo, un "fine-tunning” de V(@)
Y 1o Qque justamente se queria evitar eran los ajustes finoe. Los modelos “ad
nce” tienen, por cierto, interés, ya que van permitiendc comprender la teo-
ria de la inflacidén, pero no son la solucién que hemos estado buscando. En
realidad, lo que quisiéramos es hallar un modelo “sintesis” que explique
simultaneamente la fisica “"local"” de las particulas elementales y la cosmo-
lcgia "glcbal”. O sea que el potencial V(@) no sea fijado "ad hoc” gino que
surja naturalmente como congecuencia de una teoria de lasg particulas ele-
ientales que también sea aplicada para explicar el comportamiento “local” de
las mismas. Este modelo no se ha hallado ain, y éste parece ser el obetaculo
principal que hay que vencer para continuar el estudio de la cosmologia
cuéntica.

Por el momento conviene hacer vna clasificacién de los modelos exie-
wentes. Los mismos pueden ser clasificades en (damos 610 un ejemplo de cada
tipo):

Modelos no supersimétricos. El més completo es el modelo no supersimétrico
hasado en la GUT-SUs (Shafi, Vilenkin [1984], Fi [1984]). En la ultima ver-
8ln tiene un canpo =scalar “ad hoc”, el "inflstén”, que ee la parte resl de
wn singlete de gauge complejo con un potencial Colemasn-Weinberg, de la for-
nac

V(#) = Bo4/2 + Bp4[In(@2/02) - 1/2] (47)

donde ¢ es el campo complejo y B un coeficiente del orden de 0(10-14). Se
debe suponer que log acoplamientog de ¢ con todog log otros campos de la

37 Como hay varios parémetros indeterninados, p no se conoce muy bien.
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teoria son menores que 10-7, para =vitar correcciones cuanticas gque arruinen
e.. pequefio orden que debe tener B. La parte real de ¢ es el inflaton y la
parte imaginaria puede considerarse un axion. ¢ induce una ruptura de la
gimetria SUs cuando recibe un valor de espectacién de vacio no nulo. Se re-
quiere que dicho valor sea o = 1018 Gev (icasi 1la energia de Planck!) Ha-
biendo introducido estos parémetros “ad hoc” el modelo resulta simple y ex-
plica el universo observable.

. Modelos supersimétricos. Los modelos supersimétricos tienen la ventaja de
que las correciones radiativas que normalments arruinan la pequefiez de los
parémetros, necesaria para que el modelo tenga éxito, se cancelan por efecto

de: la supersimetria.
Un ejemplo de modelo supersimetrico que funciona es el de Holman,

Ramcnd vy Ross (1984). El1 modelo tiene un “"superpotencial” con un "sector de
inflatén" 1 = @ 2/M)(¢ - M)2, donde M = mp1/(8n)1/2 (ide nuevo un parametro
del orden de la masa de Planck!). El potencial en estos modelos se usa como
un desarrollo en serie en ¢/M que resulta:

V(g) = 84(1 - 4p3/M3 + 6,504/M4 - 85/M5 + ...) (48)

Perada M = 10-4 0 sea A 2 x 1014 Gev, la densidad de las fluctuaciones vy
el periodo de inflacién resulta el adecuado. En consecuencla nuevamente,
hebiendo introducido un "sector” cuyo unico objeto es producir inflacién vy
clertos parémetros "ad hoc” el modelo es simple y funciona.

Loe dos modelos tienen dos problemas potenciales.

- Gravedad cudntica. Los dos modelos tienen parametrog proximos a los para-
netroe de Planck, de modo que, en principic, habria que estudiarlos cuanti-
ficando la gravedad. Sin embargo se los ha estudiado s6lo semiclasicamente,
ve que estudios preliminares sobre este problema indican que la aproximacioén
semiclasica es suficiente.

- Valores iniciales. En ambos modeloss los acoplamientos son  extremademente
débiles s8i queremos que los madelos funcionen. En consecuencia es poco  pro-
beble que exista un equilibrio térmico local y no existe en consecuencia
razén alguna para tcmar ¢ = (0 como condicion inicial. Podriamos decir que
2gtamog en.una region del wniverso cuya condicidén inicial fue Jjustamente
@ 3 0, pero de esta manera estamos haciendc otro ajuste fino.

Parece mas razonable suponer que el ¢ inicial tuviera un valor tomado
arbitrariamente y en consecuencia distinto de cero. Una teoria construida
3cbre esta premisa ee ajusta mas al espiritu de la inflacidén. Dicha teoria
fue formulada por Linde (1883) y s8¢ denomina “inflacion cadotica”. Supongamos
n potencial escalar simple de la forma V() = X ¢4, con un minimo en ¢ = 0.
Supongamos ademds que lag condiciones iniciales son ¢ = @0 7 0y Qque  @(x)
28 lo suficientemente constante y suave para que una gran zona del espacio
experimente inflacién. E1 mimero N de factores € que se obtienen por infla-
cién es:

N=s°
$0
Para obtener N = 58 hace falta que g0 = 4,3 mp1 (nuevamente valores mayores

Hdt = n(go/mp1)e (49)
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que la masa de Planck). Para obttener fluctuaciones de las densidades del
orden correcto A debe ser menor que 10-14,

Algunos refinamientos del modelo son, por ejemplo, que puede usaree
m2@2 comd> potencial, en ves de ) ¢4. Finalmente la inflacidn puede obtenerse
20r medios diferentes que las roturas =2spontaneas de simetria, basta, por
ajemplo, agregar wn término €éR2 [38] al langrangiano gravitacional (Mijie.
Morrig vy Suen (1985)). E1 modelo resulta correcto si 1011 = e% = 1013 Gev.

Indudablemente la inflacion parmite magnificar grandemente la medida
de los posibles egtados iniciales del universo. Para el Big-Bang clésice el
conjunto de estados inicialez tiene medida caro, vy 8i blen no tod> eetado
inicial lleva a la inflacién. ests a=dida es finiza para laz tecrias
desscriptas en este capitulo. Sin smbargo quedan cuatro grandes preguntas sin
contestar.

. Log modelos utilizados son "ad hoe” =2in una motivacién fisica indepen-
diente.

. 51 la inflacidén tuvo lugar sgeria 2 = 1. En efecto, para lograr que las
fluctuaciones iniciales de densidad sean lag correctas ((&p/p) = 10-4) hace
faltaque Q@ = 1 + 10-4., Por otro lado 2= predice un espectro de fluctua-
ciones de densidad libre de escalas. Hoy en dia no hay datosg convincentes
que nog aseguren quie estag dog prediccicnes  sean exactamente ciertag. Las
1ediciones dinamicas dan que @ = 0,1 - 0,3 por ejemplo. Esta divergencia
Juede ser explicada de tres maneras distintas: (i) posibles errores giste-
maticos de medicidn, (1ii1) materia no condensada en cumulos que dan la rparte
no viesible de QI[3%], (1ii) una "enerzia de vacio” que tenga el mism> papel.
Ninguna de estas explicaciones parec2> definitiva.

En todas las teorias que hemos deecripto las energlas puestas en  juego
estan proximas o eon mayores a la eanerzia de Planck, de modo que pareciera
indispensable utilizar gravedad ocuantica (o0 2ea  teorias del “"tercio supe-
rior” como veremos en el proximo parrafo).

. La inflacién no da ninguna explicacion de la pequenez de la constante
cottmologica.

. GRAVEDAD CUANTICA, SUPERCUERDAS

De las cuatro preguntas  formaladas al final del ultimo parrafo, la
segqnda debe ser contegtada refinando las téchicas de obeervacion. mientrag
que lasg otras tres conducen &  la necesidad de perfeccionar la teoria. Al
actual nivel del degarrollo de las teorias de lss particulss e intersccionee
elementales pareciera que solsmente podremos sncontrar wan modelo convinesnte
de lag miemas a altas energing (enerdlas regneridas, como vimos, por la in-
Tlacidn) ei disponenos de una estructura que describs todss las  interaccio-
neg: fuertes, débiies, electromegnéticas v gravitatorisz en wn marce  wnicoe,
Como esa teoria debe ser necesariamente cuantica, implieca cuantificar la

3¢ Téraino previsto por l« teoria de canpos en ¢! espacio-tismpo curvo.
33 Al respecto véase la sugerencia de Sistero (1988).
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aravedad. Hoy en dia el modelo més promigsorio para unificar las interaccio-
nes y cuantificar la gravedad es la teoria de supercuerdas, la que se halla
bejo intensa investigacidén y de la cual tal vez provengan las regspuestas a
lag tres preguntas restantes (cf. Green, Schwarz, Witte, 1987)[40]. Lo que
ge: trata de hacer es un gran cuadro unificado que no sélo explique particu-
lss e interacciones sino que conduzca a una cosmologia correcta para el
ardverso, una “"teoria del todo”. Es totalmente prematuro tratar de dar una
icea general de dicho gran cuadro, s6lo podemos entreveer algunas pinceladas

del mismo.

. Ls teoria de supercuerdas s86lo puede formularse consistentemente en 10
dimensiones (una temporal y nueve espaciales). Como el espacio-tiempo ob-
3ervable tiene s86lo cuatro se debe concluir que lag otras seis corresponden
a una pequefla variedad compacta, que para que sea inobservable debe tener
les dimensiones de la longitud de Planck (llegamos asi a una teoria del tipo
Xaluza-Klein(41]). La pequefla variedad compacta tendra ciertas simetrias que
3erian las simetrias intermas de las particulas elementales. Requerimientos
tedricos cbligan a que dicha variedad sea ademas de un tipo particular, que
lcs matemdticos dencminan Calabi-Yau. La clasificacién de este tipo de va-
riedad es, por el mcmento, un problema ablerto y muy dificil, pero sabemoe
qQue distintos tipos de variedad de Calabi-Yau llevan a distintos tipos de
icdelos fisicos para las particulas elementales. Si elegimos por ejenplo uns
variedad razonable de Calabi-Yau, se deduce que hay cuatro tipos de neutri-
nes y no mas. Como vimos, eg justamente egte nimero el correcto para obtener
la nucleosintegis. Eete e3s el tipo de coincidencias que se buscan vy que, sin
duda, resultan interesantisimas dada la variedad de campos de la fisica que
Be han puesto en Jjuego.

. A bajag energias el modelo de supercuerdas lleva (y debe llevar) a la fi-
8ica ordinaria, por ejemplo al lagrargiano ordinario de la Relatividad Ge-
neral £ = (1/2) =8 R y a la ecuzcién de Einetein (8). De modo que si bien
no conocemos exactamente aun cémo y cudl sgera el modelo final de
supercuerdas podemos preveer los primeroe términos de un desarrollo en serie
del langrangiano en potencias de a” = (1/2) 12p1 que resulta [42]:

& = (1/2) «g (R + «'R2 + «’2[RIR + R3] + ..)  (50)

donde guv Y R fueron definidos bajo la ecuacién (8) v B es el operador
D"Alembertisno. Miachas cosas se pueden entonces estudiar sin conocer ain el
lagrangiano exacto. Por ejemplo se puede ver que problemss de interpretacién
cuintica presenta la gravedad. Muchos trabeajos se han realizado al respecto
(cf. e.g. Hartle, 1985 ; Vilenkin, 1988a; Castsgnino, Mazzitelli, Yastremiz,
1938; Castagnino, 1987, 1988a y bu; Castagnino, Mazzitelli, 1988). El

{0 Recientenente, el optinismo inicial despertado por la teoria de supercuerdas, ha disainuido.

{1 Esto conduce a una "KK-cosmology” (Kolb, 1987).

42 Notese que el térnino a3 com a’ ~ 10-30 Gev-? no es el que hace falta pars el modelo de Nijic, Morris
y Sun, ya que 10-3% Gev-2 ¢ £ ¢ 10-32 Gey-2.
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correcto conocimiento de la  interpretaciém de la teoria es desde luego
esencial para poder formalar la correspondiente cosmologia cudntica.

. Finalmente nos podemos preguantar cuil es el esgtado cudntico del univereo,
cuil es su "funciom de onda”. Varisse respuestas se han dado a esta preguntsa

pero merece: la pena destacar dos:

(1) La de Hartle y Hawking (1983), que derivan su funcién de onda de la hi-
potesis que el universo surgié de la nada y que en consecuencia la variedad
que representa el universo es compacta hacia el pasado. Este modelo parece-
ria ajustarse cualitativamente bastante bien al universo observable
(Hartle, Hawking, 1933; Halliwell, Hawking, 1985).

(11) La de Vilenkin (1988v), en 1la cual también el universo surge ‘“ex
nihilo”, perc por un efecto tinel, vy parece ajustarse aun mejor que el wo-
cdelo anterior al universo cobservable, y en distintas condiciones conducir a
la nueva inflacién y & la inflacidén castics.
. Asimismo diversas 2=2xplicaciones se han buscado para la pequernez de la
constante cosmolédgica (Parker, 1982; Abbott, 13985). Ultimamente las expli-
caciones se basan en la posibilidad d= que existan fluctusmciones en la to-
ologia del espacio (Linde, 1987; Banks, 1988; Colemasnn, 1988).

Pero todoe eswos trabajos son par el momento exploratorios v estamos
lejoss de tener un panorsms sacabade sobre estos temas.

El presente informe estd basads principalmente en los trabajos 8i-
gulentes:

Wilczek (1983), Hartle (1983), Brand=mberger (1985), Ellis (1987), Kolb
(1987), Burbidge (1988).

Apéndice I
El problemn de los horizontes

En un universo de FLEW, la métrica es
d52 = az(n)[dne - dx2 - dy2 - dz2]
de modo que todosg los problemas de propagacion de la luz pueden ser tratados
en la geometria minkowskyana n , X, y, 2. Estudiemoe el problema de la ra-
diacién de fondo que nos llega hoy "H, producida en el momento de desacople
nn. Es
n 1) , t
o =/ Datza(ty nw =r"Hitsact)
0 0

cort

tp = 1012 geg tH = 1017 eeg
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MH

Luego la faja de altura Np =8 muy poco curva y la podemos desarro-
l1lar m&s o menos sobre el plano.

z-qD
| < »|

Mp

Entonces eventos que provienen de distancias superiores a 2Nbp no
Fueden estar conectadog. La maxima distancia angular de eventos conectados
es
t, L,
a = 2 p /nH = 24/ at(eseD)%}/{/ dt/(t/tp)2/3 +n p}
[-] t 0

= 2{(tp)%/(tn)2/3{2tp%/3t1/3}=

= (4/3)(tp/1)1/3 = (4/3)(1012/1017)1/3 = (4/3)(10-5)1/3

= 4/(30 £100) = 2r/n [4%]

13 p, ndaero de horizontes en 360° es
- 20 30 0 /TOU /4 ~x(30/2)x 4,5 %90 1 2,28
nusero de horizontes en 180° - 90, resultado de Guth.
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Supongamos en cambio que np - ®y nH -> o de manera tal que
np/NH -> 1, entonces

a->2 6 a->~180°

y todo el horizonte esta ~onectads.

Apétndice 11

/2

Yo

Ath

to es el tiempo en que comienza la inflacion. ti el tiempo en que termina, t
= 0 e el tiempo del Big-Bang seqin el modelo standerd. Para que lag  evolu-

ciones coincidan es:
AeHty; = ta%x 1 A = tix/eHtyy

Luego
t 1
N standara Ide‘t/t"i = I?;'C-'-"'ilo = 2t1%
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t t
n inflacisn =S ]dt/Ath = (1/A)(—1/H)JJE'HLd(—Ht)=
to to
£
—(1/AH)|E"”t!tO = (1/AH)[e-HEO0 - e-HU1l] =

(1/Mt1%) [eHity-ty )- 17

11

[nego el incremento del radio eg:
N inflacicnario/N standaca = (1/2ZHt1)[ed(ty-t5 ) -1]
eHT = linfiacionario/lstandard

or. 1= t1 - to, periodo que dura la inflacion (81 consldersunos cue HEd
1, va que H(t1 - t¢ ) ~ 65, de mode que Htl puede tener algunas ordenes de

pegnitud, pero nunca puede competir con eH(t] - tg )). Veremos que es nece-
gario justamente que eHT » 285 de moclo que tenemos de lss ec. (33) y (34):

ty

t
L = za(tw) /" dt/act) 1= 2a(tr) s © dt/a(t)

D 0
€1 en lugar de poner to ponemos t: hacemog la coga mucho maAl severa v serla

t] tH t1 tH
( 1/L)standara = {J/ dt/a(t}/{/ dt/ait)} = {fo stanoard}/{ft] standasda}
0]

1 t
(1/L)inflacionario = {fginflaciﬁn}/{fETstandald}.{ foltandard} /
{ftéstandard}= (1/L)s'tandara eHT

en el cago mae grave de utilisar t1 es (1/L)inf1. - 10-258 [44] da mode que
rara que (1/L)inf1. - 1 debe ger

eHT > 1028 ~ 285  H 1> 65
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