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Resumen

Se pretende en estas cortas notas mostrar y deducir las relaciones matematicas fundamentales que
permiten comprender algunos elementos basicos de la cosmologia estdndar, se hace un recuento de la
evolucién fisica del universo, se acude a los desarrollos convencionales para brindar un acercamiento
interpretativo del origen evolucién y estado actual del universo, en algunos apartes se mencionan e
ilustran esquemas tedricos alternos para profundizar en la comprensién de los modelos cosmoldgicos.
Se mostraran las relaciones bésicas obtenidas a partir de la relatividad general, se hara énfasis en
algunas de ellas y se ilustraran algunos problemas bésicos que presenta dicha cosmologia. Ademads
se expresan algunas ideas propias entorno a algunos aspectos tedricos mencionados.

PACS: 98.80.-k, 98.80.Es
Palabras Claves: Teorias, modelos, campo escalar, supersimetria, supergravedad, ecuaciones de
Friedmann, Universo membrana.

Abstract

The aim in these short notes show and deducted fundamental mathematical relationships that
allow us to understand some basic elements of standard cosmology, is an account of the physical
evolution of the universe, we turn to conventional developments to provide an interpretive
approach to the origin and evolution current state of the universe, in some sections mentioned
and illustrate alternative theoretical schemes to deepen the understanding of cosmological models.
They show the basic relationships obtained from general relativity, will emphasize some of them
and illustrate some basic problems having such cosmology. Also expressed some ideas of their own
environment to some theoretical aspects mentioned.

PACS: 98.80.-k, 98.80.Es
Keywords: Theories, models, scalar field, supersymmetry, supergravity, equations of Friedmann,
braneworld.
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1 Introduccién de hipétesis o presupuestos, postulados, leyes, teor-

emas, enmarcada en un campo de aplicacién, es de-
,Qué es una teorfa? una teoria es un sistema formal cir, de lo que trata la teorfa, el conjunto de cosas que
légico-deductivo [1][2][3], constituido por un conjunto
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explica, junto con esto también, algunas reglas que per-
miten extraer consecuencias de las hipétesis estableci-
das. En general las teorias sirven para confeccionar
modelos cientificos que interpreten un conjunto amplio
de observaciones, en funcién de los axiomas, presupues-
tos y postulados, que en marcan la teorfa, de alguna
forma el modelo materializa los elementos de la teoria.
En general es muy dificil explicar en detalle qué con-
stituye una teoria a menos que se especifique el &mbito
de conocimiento o campo de aplicacién al que se re-
fiere, el tipo de objetos a los que se aplica, etc. Por
esa razon es posible formular muchas definiciones de
teoria, no es un concepto cerrado. En general las teor-
fas en si mismas o en forma de modelo cientifico per-
miten hacer predicciones e inferencias sobre el sistema,
real al cual se aplica la teorfa. Igualmente las teorfas
permiten dar explicaciones de manera econémica de los
datos experimentales e incluso hacer predicciones sobre
hechos que serdn observables bajo ciertas condiciones.
Adems3s, la mayoria de teorfas permiten ser ampliadas
a partir del contraste de sus predicciones con los datos
experimentales, e incluso pueden ser modificadas, cor-
regidas o englobadas, mediante razonamientos induct-
ivos. La ciencia se constituye y, sobre todo, se construye
por la ampliacién de dmbitos explicativos mediante la
sucesién de teorfas que, aun manteniendo su valor de
verdad en su ambito explicativo, son falseadas por la
teorfas que le siguen. Una teorfa no es el conocimi-
ento que permite el conocimiento, una teoria no es una
meta en si misma, es la posibilidad de una partida, una
teorfa no es una solucidn, es la posibilidad de tratar un
problemal4].

Los seres humanos construyen teorias para asi ex-
plicar, predecir y dominar diferentes fenémenos, como
cosas inanimadas, eventos, o el comportamiento de sis-
temas fisicos o de seres vivos o artificiales, entre otros.
En muchas circunstancias, la teoria es vista como un
modelo de la realidad, pero es mucho méds, una teorfa
hace generalizaciones acerca de observaciones condu-
ciendo a un conjunto coherente e interrelacionado de
ideas. Una teoria tiene que ser de alguna manera veri-
ficable; por ejemplo, uno puede teorizar que una man-
zana caerd cuando se le suelta, y entonces soltar una
manzana para ver qué pasa. Muchos cientificos, argu-
mentan que las creencias religiosas no son verificables
y, por lo tanto, no son teorias sino materia de fe. De
otra parte en ciencias puras y, sobre todo, en ciencias
aplicadas, se denomina modelo cientifico a una repres-
entacion abstracta, conceptual, grafica o visual, fisica,
matemadtica, de fenémenos, sistemas o procesos a fin
de analizar, describir, explicar, simular - en general,
explorar, controlar y predecir- esos fenémenos o pro-

cesos. Un modelo permite determinar un resultado fi-
nal o "output " a partir de unos datos de entrada o
"inputs ". Se considera que la creacién de un modelo
es una parte esencial de toda actividad cientifica. Audn
cuando hay pocos acuerdos generales acerca del uso,
de modelos, la ciencia moderna ofrece una coleccién
creciente de métodos, técnicas y teorfas acerca de di-
versos tipos de modelos[1]. Las teorfas junto con las
propuestas sobre la construccién, empleo y validacién
de modelos se encuentran en disciplinas tales como la
metodologia, filosofia de la ciencia, teoria general de
sistemas y el campo relativamente nuevo de visualiza-
cién cientifica. En la préctica, diferentes ramas o dis-
ciplinas cientificas tienen sus propias ideas y normas
acerca de tipos especificos de modelos. Sin embargo, y
en general, todos siguen los principios del modelado o
del modelo, ahora bien, para hacer un modelo es ne-
cesario plantear una serie de hipétesis, de manera que
lo que se quiere estudiar esté suficientemente plasmado
en la representacién, aunque también se busca, normal-
mente, que sea lo bastante sencillo como para poder ser
manipulado y estudiado, en resumén, puede decirse que
una teorfa es un sistema interrelacionado de conceptos,
de definiciones y de hipétesis correlacionadas sistemét-
icamente, cuyo fin es explicar y predecir los fenémenos,
o los hechos. La distincién general entre la teorfa y
la hipétesis, es el grado de complejidad y abstraccion.
Las teorfas tienden generalmente a ser mds complejas,
abstractas y generales, para poder incorporar multiples
variables del &mbito de estudio. Las hipétesis, por otra
parte, tienden a ser simplificaciones de unas pocas vari-
ables que implican casos concretos[4]. Un modelo se
puede definir como la representacién de un sistema con-
struido para estudiar un cierto aspecto de ese sistema
o del sistema en su totalidad. El modelo es diferente de
la teoria porque el papel de la teoria es la explicacién,
mientras que el papel del modelo es la representacion.
Los modelos se pueden utilizar segiin sean las inten-
ciones tedricas o aplicadas. Los modelos descriptivos
ilustran el comportamiento de elementos en un sistema
en el cual la teorfa sea inadecuada o no existe. Los
modelos que clarifican: amplian el uso de teorias bien
desarrolladas o mejoran nuestro acuerdo de los concep-
tos principales. Los modelos de simulacién: clarifican
las relaciones estructurales de conceptos e intentan di-
vulgar las relaciones entre ellas. Pueden ser estéticos,
representando un sistema en un punto resuelto en el
tiempo, o dindmicos, representando la evolucién de un
sistema a través del tiempo[3].

Atendiendo a la anterior conceptualizacion pasamos
a estudiar lo que se ha dado en llamar el Modelo Es-
tdndar de la Cosmologia, el cual si se observa deteni-
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damente se ajusta a los elementos conceptuales defin-
idos anteriomente, desde el punto de vista epistemols-
gico puede considerarse este tipo de modelo como un
ejemplo claro de lo que deben ser los modelos fisico-
matemadticos cuyo objeto de estudio en este caso es el
universo, ademds es importante decir que este modelo
estd enmarcado en la Teorfa General de la Relatividad.

Contrario a la apreciacién popular segin la cudl el
universo estd lleno de indescifrables misterios, hoy en
dia los avances cientificos nos han permitido llegar a
un entendimiento muy profundo y completo sobre el
cosmos, su origen, constitucién y dindmica. Los obje-
tos astronémicos que encontramos en el universo son
sistemas m&ds o menos simples, de cierta manera una
célula viva o un sistema como el cerebro son més com-
plejos o muchisimo més complejos, los cuales pueden ser
estudiados con la misma rigurosidad aplicada en exper-
imentos de laboratorio. Que el universo no es suscept-
ible al escrutinio racional es uno de los numerosos mitos
que han surgido al momento de abordar el problema del
origen del universo para una audiencia no iniciada en
el tema. De forma similar, los medios de comunicacién
transmiten informacién incompleta y fuera de contexto
presentado innumerables crisis del big bang, supuestos
no probados, o pasos insalvables, cuando en realidad
se trata de las dificultades normales por las que pasa
una teorfa cientifica. Para disipar la confusién reinante
se hace preciso hacer una revisién a los fundamentos
que soportan la cosmologia estdndar, haciendo énfasis
en los logros a nivel experimental[6].

El universo se originé hace aproximadamente quince
mil millones de anos en un colosal evento en el cual el
espacio comenzo a expandirse rapidamente. No fue este
singular evento una gran explosién, como los fuegos ar-
tificiales brotando sus luces quemadas en un espacio
afuera que estaba listo ha recibirlas, o la explosion de
un artefacto. Todo lo contrario fue el espacio mismo
el que se expandié como una torta en el horno por ac-
cién de la levadura. Durante los primeros segundos
la temperatura era tan alta que no permitia la forma-
cién de nicleos atémicos, lo 1inico que existia era una
sopa de particulas elementales y mucha luz, es decir
en el big bang nace el espacio, el tiempo y la ener-
gia, por lo tanto la radiacién era la componente dom-
inante en el universo recién nacido, no habian estrellas,
ni galaxias ni planetas, pero justo después de pasados
los tres primeros minutos se formaron los niicleos de los
elementos primordiales mas livianos, como el hidrégeno
y el helio, y poco después, el espaciotiermpo siguié en
expansion mientras que la temperatura bajaba en igual
proporcién dejando un difuso trasfondo de "estatica de
radio " que flota en todo punto del espacio. Pequenas

perturbaciones en la distribucién de la materia lograron
mds adelante, amplificadas por la fuerza gravitacional,
formar los sistemas astronémicos que observamos hoy
tales como las galaxias, las estrellas y los planetas. En
forma muy simple y compacta, esta es la teoria cos-
moldgica que goza de mayor sustento experimental, la
cosmologia del Big Bang][7].

,Por qué el Big Bang ha sido aceptado como el mod-
elo estdndar cosmoldgico? ;FExisten modelos alternat-
ivos? jSeguird la expansién para siempre o se frenard
para luego contraerse en un punto? Preguntas funda-
mentales como éstas han atraido las mentes mas bril-
lantes de las diversas disciplinas que tocan el origen, la
existencia y el destino de la humanidad. Por ejemplo
desde Newton hasta Hubble; en los dltimos 70 anos se
ha generado més conocimiento acerca del cosmos que en
los 2185 anos precedentes, desde la primera observacién
de una supernova por los astrénomos chinos. El creci-
miento exponencial del conocimiento radica en la cre-
ciente disponibilidad de nuevos instrumentos y tecnolo-
gias que han permitido explorar el confin del universo,
como también del poderoso aparato matemadtico desar-
rollado para tal fin, por ejemplo, gracias a la invencién
del telescopio, Galileo comenzé a socavar las bases de
la cosmologfa aristotélica que dominé durante 15 siglos,
¢él mirando a través de su telescopio, observé manchas
en el sol y revel6 la existencia de crédteres y arrugas en
la superficie de la luna y los planetas, contrario a la
doctrina aristotélica segin la cual los cuerpos celestes
son perfectos. También fue Galileo, junto con Copér-
nico, quienes nos desalojaron de la privilegiada posi-
cién en el centro del universo, y nos colocaron en una
desprotegida orbita alrededor del sol. Asi como Ga-
lileo revolucioné la manera como vemos y explicamos
el mundo, hoy los astrofisicos estdn participando del
renacimiento de la cosmologia[8][9][10].

Las ¢rbitas planetarias eran ya bien conocidas
cuando Newton descubrié la ley universal de la
gravedad, la cual fue expuesta en 1687 en su libro Philo-
sophiae Naturalis Principia Mathematica, ello con el
aporte de las cuidadosas observaciones del exético as-
trénomo danés Tycho Brahe y a la brillante inteligencia
de Johannes Kepler, se pudo establecer el conjunto de
leyes que siguen las drbitas de los planetas alrededor
del Sol. Sin embargo, en los tiempos de Newton el
universo a gran escala estaba limitado a unas pocas
decenas de miles de anos luz. Aun no se habian des-
cubierto las galaxias u otros objetos astronémicos ex-
tragaldcticos. Solo muy recientemente (1924), el as-
trénomo norteamericano Edwing Hubble descubrié la
existencia de galaxias fuera de la nuestra. Hubble tuvo
la suerte de poder usar el telescopio méds potente que ex-
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istia en ese entonces, el de 2.5 metros del monte Wilson
en California, y a quien se le debe haber descubierto
que el universo estd en expansién, uno de los mayores
descubrimientos cosmolégicos[11].

Mientras que la cosmologia como actividad espec-
ulativa es quizd tan antigua como la mds antigua de
las civilizaciones, la cosmologfa experimental es muy
reciente. Podemos fijar el nacimiento de la cosmologia
experimental en el ano 1912 cuando el norteamericano
Vesto Slipher detecté el corrimiento hacia el rojo en
lineas del espectro de la luz proveniente de galaxias
lejanas. Es el momento de precisar el significado del
término experimental cuando se habla de cosmologia.
Ciertamente no es posible, como lo hace el quimico, ir a
un laboratorio a repetir el experimento de la formacién
del universo, o someter una estrella a las condiciones
controladas del laboratorio. Méds bien lo que hace el
astrénomo es observar el experimento del universo que
va estd hecho. La razén por la cual este procedimi-
ento tiene validez cientifica es muy sencillo, y consiste
en que las cuatro interacciones en la naturaleza actidan
de igual forma independientemente del lugar en el uni-
verso donde se encuentra, claro esta que si solo asum-
imos cuatro interacciones fundamentales. Esto quiere
decir, por ejemplo, que un dtomo de hidrégeno siempre
absorbe y emite fotones de la misma frecuencia inde-
pendientemente de si se encuentra en mi escritorio, en la
casa del vecino, en otro planeta o en otra galaxia. Este
hecho me permite estudiar objetos lejanos sin tener que
recrearlos en el laboratorio. Para sintetizar podriamos
decir que la cosmologia es una ciencia observacional[12].

Un ejemplo de efectos fisicos observados en el labor-
atorio que pueden ser usados para estudiar objetos as-
tronémicos es el de el espectro de la luz. La luz que
pasa a través de un prisma o una rejilla de difraccion se
descompone en las diferentes frecuencias (colores) que
la forman. Newton descubrié de esta manera que la luz
blanca se descompone en los colores del arco iris. En
1814 el alem&n Joseph Fraunhofer observé que el espec-
tro de la luz solar exhibia unas lineas oscuras a determ-
inadas frecuencias siempre fijas. Hoy sabemos que este
efecto es producido por la cuantizacién de los niveles
de energia en los dtomos. Cada elemento quimico de
la tabla periédica presenta un conjunto caracteristico
de frecuencias en su espectro, que sirve como huella
para identificarlo. La existencia del elemento helio, por
ejemplo, fue establecida de esta forma por primera vez
en el sol. De manera andloga, por medio del andlisis
espectral de la luz proveniente de galaxias, se pudo de-
mostrar que la materia que constituye el universo es
un 75% hidrégeno y un 25% helio, con la presencia
de pequenisimos porcentajes de elementos mas pesados

como los que se encuentran en los planetas. El origen
del hidrégeno y del helio es cosmolégico, es decir, és-
tos se formaron en épocas muy tempranas del universo.
Este hidrégeno y helio constituye la materia prima a
partir de la cual se formaron més adelante las galaxias
y las estrellas. El calcio en nuestros huesos y el hierro
en nuestra sangre se formaron en estrellas pesadas que
al final de su vida explotaron en una supernova dispers-
ando estos elementos pesados por una gran regién del
espacio[13].

La frecuencia de la luz que sale de una estrella en
movimiento aparece aumentada o disminuida ante el
observador, segun si la estrella se acerca o se aleja, re-
spectivamente. El corrimiento de la frecuencia, o efecto
Doppler, es proporcional a la velocidad relativa entre
emisor y fuente, por lo tanto puede ser usado para
medir la velocidad de un objeto remoto. Este principio
fue utilizado por el astrénomo norteamericano Vesto
Slipher a partir de 1912, y més tarde por Hubble, para
medir la velocidad de galaxias lejanas. Las observa-
ciones del corrimiento hacia el rojo comenzaron a dar
las primeras indicaciones sobre la expansién del uni-
verso. Observando galaxias en todas las direcciones,
Hubble en 1929, pudo probar que las galaxias se estdn
alejando de nosotros con una velocidad proporcional
a la distancia. Cuanto m4ds alejada se encuentra una
galaxia, mayor serd su velocidad. Si todos los pun-
tos del universo se alejan uno del otro, es facil extra-
polar hacia el pasado y darse cuenta de que todos los
puntos se acercan, de tal forma que cuando nos de-
volvemos 15 mil millones de anos nos encontramos con
todas las galaxias concentradas en un mismo punto.
El espacio en expansién, mostré la posibilidad teérica
de un universo en expansiéon que ya habia sido consid-
erada entre 1917 y 1923 por los fisicos Willem de Sitter,
George Lemaitre y Aleksander Friedmann, quienes en-
contraron soluciones a las ecuaciones de la teorfa gen-
eral de la relatividad de Einstein consistentes con un
universo en expansién. Incluso, algunos de estos mod-
elos hacfan la prediccién de corrimientos hacia el rojo.
Anos mds tarde, el fisico ruso George Gamow y sus
colegas norteamericanos Ralph Alpher y Robert Her-
man propusieron el modelo del Big Bang mientras tra-
bajaban en el problema de explicar la existencia en el
universo de hidrégeno y helio en la proporcién obser-
vada (75% y 25% respectivamente)[14].

Que la mayoria de las galaxias, independientemente
de la direccién hacia la cual observamos, estén con-
stituidas por los mismos elementos primordiales en las
mismas proporciones, indica que se formaron a partir
de un gas comin de origen cosmolégico. Partiendo
de la ya conocida expansién del universo, el grupo de
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Gamow estudié la posibilidad de formar todo el helio
existente en el universo por medio de un mecanismo
de fusién nuclear, posible gracias a las altas temper-
aturas que ha debido tener el universo en sus épocas
m&s tempranas. Para explicar las condiciones exist-
entes durante los primeros segundos y minutos del uni-
verso, se hace necesario conocer la naturaleza de las
particulas elementales y sus interacciones. En un uni-
verso en expansién, la temperatura necesariamente se
hace mds alta a medida que nos acercamos al origen.
Esto es asi porque, tal como sucede con un gas, al dis-
minuir el volumen aumenta la presién, y la temper-
atura. A temperaturas mayores a los mil millones de
grados Kelvin, los protones y neutrones existentes no se
pueden ligar para formar nicleos, porque los choques
entre las particulas, que resultarian a estas temperat-
uras, inmediatamente romperian cualquier nicleo que
se llegara a formar. El universo se va enfriando a me-
dida que se expande; es preciso esperar que pasen los
primeros tres minutos para que la temperatura baje a
niveles que permitan la formacién de nicleos de deu-
terio y de helio. Los cédlculos de nucleosintesis del he-
lio y otros elementos livianos, que aparecen en muy
pequenas proporciones en el universo primigenio, es-
tan de acuerdo con las cifras observadas experimental-
mente[15].

La Radiacién Césmica de Fondo, fué otra import-
ante prediccién que se desprende de este mecanismo de
formacién del helio en el universo es la existencia de
una radiacién de fondo. Acompanando a los protones
y neutrones en ese gas a alta temperatura que era el
universo recién formado, existian fotones (luz) en equi-
librio térmico. La temperatura de esta radiacién es la
misma del gas de particulas hasta el momento en el que
la radiacién y la materia ya no pueden interaccionar;
es decir cuando el medio se vuelve transparente a la
luz, esto ocurre aproximadamente a los 700 mil anos de
edad del universo. A partir de este momento toda la
radiacién existente comienza a propagarse libremente
en el universo, por ello esta radiacién se conoce con el
nombre de radiacién césmica de fondo (RCF).

En 1948 aparece un articulo de Herman y Alpher
en la revista Nature con la predicciéon de la RCF con
una temperatura actual calculada en 5 grados Kelvin.
Este valor tan pequeno se debe a que, al expandirse el
universo, la temperatura de la RCF debe disminuir en
igual proporcién, y entre otras cosas la teorfa también
predice los atributos de la RCF. Debido a que la ra-
diacién de fondo se desprendié de un gas en equilibrio
térmico ésta debe tener la distribucién espectral cara-
cterfstica de los cuerpos en equilibrio termodindmico.
Tal radiacién fue estudiada por el fisico alemdn Max

Plank quien explicé en el ano 1900 la forma de su es-
pectro, mediante el principio de cuantizacién de la en-
ergia. Segun Planck, el espectro de la radiacién emitida
por un cuerpo en equilibrio térmico tiene una distribu-
cién en frecuencias caracterizada unicamente por un
pardmetro: su temperatura. Los fisicos identifican este
tipo de radiacién con el nombre de radiacién de cuerpo
negro, asi en sintesis, la RCF debe manifestarse como
radiacién de cuerpo negro con una temperatura aprox-
imada de 3 grados Kelvin.

Otra importante caracteristica de la RCF debe ser
la aparicién de pequenas variaciones dependiendo de
la direccién de observacién. Deben existir algunas re-
giones con temperatura ligeramente mayor y otras con
temperatura algo menor que el valor promedio, la apar-
icién de anisotropias en la RCF se debe a que antes de
la época del desacople de la radiacién y la materia debi-
eron desarrollarse en el plasma primordial pequenas
perturbaciones que dieron origen a las galaxias y cimu-
los de galaxias, y ya que la radiacién y la materia
estaban en equilibrio térmico durante esa época, cu-
alquier perturbacién que pudiera aparecer en la ma-
teria debié propagarse también a la componente de ra-
diacién[16].

El descubrimiento de la radiacién césmica de fondo,
hecha por los radioastrénomos norteamericanos Arno
Penzias y Robert Wilson, en 1964, mientras hacfan
mediciones del ruido emitido por la atmdsfera a frecuen-
cias correspondientes a microondas, se dieron cuenta de
que existia una componente residual de la senal de ruido
en sus receptores que no dependfa de la direccién a la
cual apuntaban su antena. La intensidad de la senal
de ruido detectada correspondia a una temperatura de
3 grados Kelvin. Asi fue como Penzias y Wilson des-
cubrieron esta radiacién césmica de fondo y quienes
recibieron el premio Nobel en 1978.

Las ondas recogidas por la antena de Penzias y
Wilson son la senal m&ds remota que nos viene del
universo. Esta senal es la radiacién electromagnét-
ica emitida por el plasma caliente que era el universo
cuando éste tenfa solo 700 mil anos de existencia. Por
eso se dice que la radiacién de fondo es una fotografia
del universo primigenio. Veinticuatro anos més tarde,
los instrumentos a bordo del satélite COBE (Cosmic
Background Explorer) de la NASA, demostraron que
la RCF efectivamente es radiacién de cuerpo negro a
2.7 grados Kelvin y descubrieron la presencia de an-
isotropias a un nivel de una parte en 100 mil. Es de-
cir, la temperatura de la RCF exhibe pequenas des-
viaciones de su valor medio, tal como se espera del
modelo de formacién de galaxias y cimulos por colapso
gravitacional. Los hallazgos del COBE fueron inmedi-
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atamente comprobados por un experimento de la Uni-
versidad de British Columbia (Canada) usando un co-
hete, e independientemente por el experimento CMB
de Tenerife, una colaboracién Anglo-Espanola con base
en el observatorio de Canarias (Espana). Mds adelante
surgieron tecnologias nuevas que han permitido hacer
observaciones desde globos, multiplicando el nimero de
mediciones precisas de la RCF. Con mds de una do-
cena de experimentos (tales como FIRS, TEN, MAX,
PYTH, ARGO, OVRO, ATCA, MSAM, SASK, etc)
generando datos precisos de la RCF la cosmologia ex-
perimental queda firmemente establecida. Se han lo-
grado avances significativos con los proyectos PLANCK
de la Agencia Espacial Europea y WMAP de la NASA,
los cuales consisten en plataformas satelitales con sofist-
icados instrumentos para medir las anisotropias de la
RCF con una precisién sin precedentes.

Las ondas acusticas en el universo primigenio,
marca un reciente episodio (abril, 2000) en el desar-
rollo de la cosmologia experimental, un grupo de in-
vestigadores de la Universidad de Roma y del Instituto
Tecnoldgico de California anunciaron la deteccién de os-
cilaciones acusticas en el plasma primordial, mediante
precisas mediciones de la RCF usando su instrumento
Boomerang (Observatorio de Radiacién Extragaldctica
Milimétrica y Geomagnetismo). En virtud de su estado
eldstico, la bola primordial de plasma denso y caliente
soporta modos vibracionales que se propagan como on-
das actsticas. A su vez, el efecto que estas ondas produ-
cen en el campo gravitacional se propaga a la compon-
ente de radiacién y por lo tanto debe dejar una marca
en la RCF. Es decir, una vez m4s, la teoria del Big Bang
viene reforzada por haberse confirmado experimental-
mente (o mejor, observacionalmente) la prediccién de
la existencia de ondas actsticas.

Con base en los datos experimentales sobre el uni-
verso los cosmélogos se pueden dar el gusto de refinar y
extender sus teorfas para aproximarse progresivamente
a una cosmologia que abarca mayor nimero de fené-
menos astrofisicos y un rango mas extendido de épocas
cosmolégicas hasta llegar a la meta de explicar lo que
ocurri6 en el tiempo igual a cero, haciendo la salvedad
que hay modelos fisicos que permiten traspasar ese
tiempo, como si no hubiese habido un origen para el
tiempo. Aparte de la confirmacion de oscilaciones en el
medio primordial, Boomerang también permitié inferir
el valor de la masa total del universo. Segin Boom-
erang, vivimos en un universo con masa igual a 1.02
(con un error de sélo 0.05 unidades) veces la densidad
critica (densidad para la cual la geometria del universo
es plana). Esta medicién implica que la mayor parte de
la materia en el universo aun no se ha observado y es

de naturaleza desconocida (materia oscura).

La tarea del cientifico es construir modelos y teor-
fas para explicar la manera como funciona la materia,
el cosmos, la vida, y lo que ocurre en la naturaleza. La
prueba de fuego de cualquier teoria es la confrontacién
de sus predicciones con los datos experimentales. Es
asi como desde el tiempo de los filésofos griegos veni-
mos descartando modelos del universo. Hasta ahora, el
Big Bang ha salido favorecido debido al simple hecho
de que se han comprobado experimentalmente 7 de sus
predicciones: 1) el universo se expande, 2) tiene una
edad finita, 3) estd constituido primordialmente por
75% hidrégeno y 25% helio, 4) posee una RCF con una
temperatura de 2.7 grados Kelvin, 5) la RCF presenta
un espectro de radiacién de cuerpo negro, 6) la RCF
tiene pequenas anisotropfas en su distribucién angular
y 7) en sus épocas primordiales cuando era una bola
de plasma caliente y densa, el universo soporté oscila-
ciones acusticas.

Otras propuestas como los llamados modelos cos-
moldgicos alternativos como por ejemplo, el elaborado
en 1948 por Fred Hoyle, sir Herman Bondi y Thomas
Gold (modelo estacionario), segun el cual el universo es
infinito y no tuvo comienzo. Este modelo implica que
el universo es homogéneo no solamente en el espacio
sino también en el tiempo. Al aceptar un comienzo ya
estamos de alguna manera introduciendo una asimetria
en el tiempo, un antes y un después que rompe la homo-
geneidad del universo en el tiempo. La expansién del
universo observada por Hubble fue explicada dentro del
modelo como el efecto de generacién espontdnea de ma-
teria que necesita de un espacio siempre en expansién
para poder albergar esta materia nueva. La radiacién
de fondo no pudo ser explicada dentro de este mod-
elo, y cuando ésta fue descubierta, los proponentes del
modelo lo abandonaron.

Un grupo de cosmélogos, entre ellos personajes tan
destacados como Halton Arp, Geoffrey Burbidge, Fred
Hoyle y Jayant V. Narlikar, han reciclado el modelo
estacionario original modificAndolo para permitir ciclos
de expansién y contraccién compatibles con la ley de
Hubble y proponiendo explicaciones alternativas a las
observaciones que sirven de elementos de prueba al Big
Bang. La nucleosintesis de los elementos primordiales
no ocurre a los tres minutos del Big Bang sino en los
nicleos estelares, el alto corrimiento hacia el rojo ob-
servado en los cuasares no es de origen cosmolégico
sino consecuencia de una propiedad intrinseca de és-
tos, y el espectro de cuerpo negro de la radiacién cés-
mica de fondo no se debe al equilibrio termodindmico
existente en el Big Bang antes de la época del desa-
cople sino al equilibrio térmico con granos exéticos de
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polvo. La teorfa del Big Bang no estd acabada y atin
presenta algunos huecos. Las criticas al modelo son
favorables en cuanto permiten refinar los argumentos
que lo sustentan, desafortunadamente las propuestas
del modelo alternativo cuasi- estacionario introducen
maés inconsistencias de las que desean resolver. Al final
los prejuicios filoséficos tendrdan que ceder ante los res-
ultados de las observaciones, y iinicamente sobreviviran
los modelos que pasen esta prueba[14][15][16].

2 El Universo Observable

Como han mencionado muchos autores, la ciencia estu-
dia los hechos y se nutre de las experiencias, de los
hechos. No se ocupa de las causas, las cuales podemos
considerar que son el objeto de la filosofia. Entre tanto,
el término cosmologia se deriva de la palabra griega
Kdsmos, o conjunto de todas las cosas creadas, y ldgos,
tratado. Por tanto desde el punto de vista etimolé-
gico, la cosmologia trata de todas las cosas creadas.
Sin embargo, la ciencia solo permite estudiar los obje-
tos de los cuales podemos obtener informacién objetiva
y cuantificable. La astrofisica, como ciencia "observa-
cional" ya que no es experimental, estudia el universo
en principio a partir de la radiacién electromagnética y
de las particulas que logramos detectar. De este modo
nos vemos forzados a definir el universo, en el dmbito
cientifico y de forma pragmatica, como "todo lo que de-
tectamos". Bueno, puede pensarse entonces que todo
lo que detectamos estd incluido en "todo lo que existe"
pero no necesariamente ambos conjuntos son iguales, es
decir pueden existir miltiples cosas que por lo menos en
el presente no podemos detectar. También debe con-
siderarse que lo que se detecta puede cambiar con el
tiempo, llevando a pensar que algunas cosas que se de-
tectan pueden dejar de detectarse y otras que no se
detectan pueden empezar a ser detectadas, por ello en
la ciencia que llamamos cosmologia, no estudiamos el
universo observable en un instante determinado, por lo
tanto, el objeto de estudio que es el universo podria
definirse como "todo lo que puede verse y detectarse en
un momento cualquiera". La cosmologia como ciencia,
puede establecer las fronteras del universo observable
e incluso puede inferir su evolucién. Sin embargo, y
considerando la asercién de Parménides, y en térmi-
nos filosoficos, no tiene sentido considerar un "dentro"
y "fuera" del universo. Es decir, no puede existir un
observador fuera del universo, ya que si existiera, no
estarfa por definicién en conexién causal del universo,
por lo tanto no sabrfamos de su existencia, ni él de
la nuestra, ni podria ver la frontera de nuestro uni-

verso observable. Ahora, si dicho observador estuviera,
en conexién causal con nuestro universo, es decir si se
hubiese producido alguna tipo de interacién, entonces
formaria parte del universo, no estaria fuera del mismo.
Entonces, el universo, segin la definicién dada en el
ambito cientifico, solamente tiene "dentro", no tiene
"fuera'.

Sin pasar por alto las anteriores ideas, a lo largo de
la historia se han desarrollado una serie de hechos ob-
servables que, combinados con razonamientos cualitat-
ivos y principios bédsicos de la ciencia y en particular de
la fisica, permitirdn, sin acudir a ningin tipo de mod-
elo tedrico, deducir algunas caracteristicas esenciales
de nuestro universo. Por consiguiente, estos hechos son
los pilares de cualquier teorfa sobre el origen del uni-
verso y deben explicarse como consecuencia natural de
la teoria elaborada a partir de ellos. Es decir, sin recur-
rir a artificios ad hoc , no obstante algunos paradigmas
de la cosmologia moderna no cumplen precisamente
con esto. Entre estos hechos observables tenemos los
siguientes[10][11][12][13][14]:

1. La llamada paradoja de Olbers: ;Por qué el cielo
es oscuro por la noche?

2. La edad del universo deducida a partir de la edad
de sus constituyentes.

3. La medicién de distancias en nuestro universo.

4. El desplazamiento al rojo de los espectros de las
galaxias.

5. Las medidas de supernovas tipo Ia a grandes
distancias.

6. La presencia de materia no luminosa en nuestro
universo.

7. La radiacién de fondo césmico de microondas.

8. Las abundancias de determinados elementos
quimicos en el universo.

9. La sobreabundancia de materia con respecto a la
antimateria.

3 Contenidos del universo

3.1 Nuestra Galaxia

Los componentes de nuestra galaxia son los siguientes:
un disco delgado que contiene gas, polvo, estrellas
joévenes, nubes moléculares, estrellas en formacién, una
estrucutra espiral, el cual es el ingrediente esencial de
una galaxia espiral. Un disco grueso formado por es-
trellas més viejas, por lo general se supone que se form-
aron de un disco gaseoso. No todas las galaxias es-
pirales tienen un disco grueso. La protuberancia nuc-
lear también formada por estrellas més viejas y por lo
general se considera que se asocia con el disco grueso,
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sin embargo, algunas espirales tienen una protuberan-
cia pero no un disco grueso. La protuberancia de las
espirales se asemeja a una galaxia eliptica en muchos
aspectos. El nicleo, otra parte de la galaxia, que con-
tiene un disco nuclear, una barra, nubes moleculares,
y posiblemente un agujero negro. El halo de cimu-
los globulares, sub-enanas, estrellas de edad, con baja
abundancia de metales y de altas velocidades peculi-
ares. Halo oscuro inferido de las curvas de rotacién
galdctica, el cual podria consistir de materia bariénica,
por ejemplo, agujeros negros 106 M, , enanas marrones,
Jupiteres, o materia oscura no-bariénica. Otro com-
ponente son las nubes de alta velocidad como la corri-
ente de Magallanes, esto debido a la fuerte interaccion
entre nuestra galaxia y las Nubes de Magallanes, un
recordatorio de que la interacciones y fusiones desem-
penan un papel clave en la formacién de galaxias y su
evolucién. La observaciéon de nuestra galaxia conduce a
ciertas limitaciones en las observaciones cosmoldgicas,
por ejemplo, zonas de extincién de polvo, "zonas de ab-
sorcion" (6ptico-UV), la absorcién fotoeléctrica por el
gas (EUV, rayos X blandos) la cual producen confusién
con las estrellas cuando se buscan objetos compactos,
emisién de regiones de formacion estelar (IR lejano),
emisién de polvo interestelar, "Cirrus" A00-1000 FIM,
radiacion sincrotrén (radio y continuo de fondo).

3.2 Otras galaxias

Estas se pueden clasificar en: Galaxias espirales nor-
males, irregulares, elipticas (la secuencia de Hubble),
donde los pardmetros distintivos clave son el color y el
contenido de gas, que estan a su vez relacionados con
las actuales y anteriores tasas de formacion de estrellas.
Las galaxias activas - AGN (radio-galaxias, radio-alta y
tranquila de radio-cudsares, BLLacs, galaxias Seyfert)
o galaxias starburst (dominante en luminosidades bo-
lométricos > 1012[y).

Galaxias Peculiares - la mayoria ahora se ve que
surgen de las interacciones o fusiones. Algunas declara-
ciones acerca de las galaxias que estdn en mds o menos
polémica son los siguientes:

e La formacién de la mayoria de estrellas se debe a
la interaccién dindmica con un companero,

e Los destellos luminosos son por lo general debido
a las interacciones o fusiones,

e La mayorfa de las galaxias con AGN contienen
destellos también,

e AGN, probablemente, también impulsado por las
interacciones o fusiones,

e Las fusiones es probable que desempenen un papel
clave en la construccién de una galaxia.

Existen muchos tipos de galaxias, como se mencioné
anteriormente, pero se destacan aquellas que son espe-
cialmente activas ya que liberan grandes cantidades de
energia, en forma de materia y radiacién al medio in-
terestelar mediante procesos que no estén relacionados
con los procesos estelares ordinarios, se conocen da-
tos que indican que aproximadamente un 10% de las
galaxias pueden clasificarse como galaxias activas. La
mayor parte de la energfa emitida por las galaxias ac-
tivas proviene de una pequena y brillante regién del
nucleo de la galaxia, y en muchos casos se observan
lineas espectrales de emisién anchas o estrechas, que
evidencian la existencia de grandes masas de gas gir-
ando alrededor del centro de la galaxia, esto es cono-
cido como un AGN. Dentro de las galaxias activas po-
demos mencionar las siguientes: Galaxias Seyfer, que
son galaxias espirales que se caracterizan por tener un
nicleo puntual muy brillante, y que segiin su espectro
se clasifican en Galaxia Seyfer Tipo I (estas producen
lineas de emisién anchas ), Galaxia Seyfer Tipo II ( es-
tas producen lineas de emisién angostas). Tambieén en-
cntramos Galaxias "Starburst” que son galaxias en las
que se estan formando enormes cantidades de estrellas,
que tras morir, muchas de ellas explotan produciendo
supernovas., Radiogalaxias las cuales suelen estar aso-
ciadas a galaxias tipo E con nicleo activo, emiten en
longitudes de onda de radio y algunas pueden ser re-
lativamente débiles, ademds suelen ser galaxias que se
extienden por amplias zonas del espacio, presentan un
nicleo brillante y normalmente suelen estar rodeadas
por dos chorros de particulas de grandes dimensiones,
y como elemento asombroso, en muchas de ellas se ha
detectado radiacion sincrotrén. Entre otros objetos es-
telares se destacan los llamados Cudsares, estos tienen
aparentemente el mismo aspecto de una estrella, de aht
su nombre, que proviene de la contraccién inglesa quasi-
stellar, los cudsares en esencia consisten en un niicleo no
resuelto y muy luminoso con fuertes lineas de emisién
anchas y angostas, también en los cudsares mas cer-
canos se observa una nubosidad difusa, revelando que
este tipo de objetos no son més que niicleos de galaxias
activas muy lejanas de las que unicamente somos ca-
paces de detectar su nicleo, y entre otras cosas, se sabe
que la masa de estos objetos es muy elevada y general-
mente presentan una forma estructurada.

3.3 Grupos, ciimulos, paredes y vacios

La organizacién de estructuras podria decirse que
empieza a nivel estelar, aunque muchos cosmélogos
raramente abordan la astrofisica en esta escala. Las
estrellas se organizan en galaxias, las cuales forman
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cimulos y supercimulos que estdn separados por in-
mensos vacios, histroricamente, se asumia normalmente
que los cimulos galécticos virializados eran las mayores
estructuras en la existencia y que se distribuian mas o
menos uniformemente a través del universo en todas las
direcciones posibles. Sin embargo, basados en datos de
expediciones de corrimiento al rojo, en 1989 Margaret
Geller y John Huchra descubrieron la "Gran Muralla",
un conjunto de galaxias a mas de 500 millones de anos
luz de distancia y de 200 millones de anos de ancho,
pero sélo 15 millones de anos luz de profundidad. La
existencia de esta estructura escapé de ser advertida
durante demasiado tiempo porque requiere la localiza-
cién de la posicién de galaxias en tres dimensiones, que
involucra combinar informacién de localizacién sobre
galaxias con informacién de distancia del corrimiento
al rojo. En abril de 2003, se descubrié otra estructura
a gran escala, la Gran Muralla de Sloan, sin embargo,
técnicamente no es una ’estructura’, ya que los obje-
tos en ella no estdn gravitacionalmente relacionados los
unos con los otros pero sélo parecen de esta forma, cau-
sados por las medidas de distancia que fue utilizado.
Uno de los mayores vacios del espacio es el vacio de
Capricornio, con un didmetro estimado de 230 millones
de anos luz. Sin embargo, en agosto de 2007 se confirmé
la existencia de un nuevo supervacio en la constelacién
Eridanus, que estd a casi mil millones de anos. Origin-
almente, habia sido descubierto en 2004 y fue conocido
como Lugar Frio del WMAP. En estudios més recientes
el Universo parece una coleccién de vacios gigantes sim-
ilares a burbujas separados por hojas y filamentos de
galaxias en el que el supercimulo se parece a nodos
ocasionales relativamente densos. Entonces, tenemos
que segin la observacién moderna se encuentran los
siguientes hechos

e La mayorfa de las galaxias forman grupos (de al-
gunas a pocas decenas).

e Aproximadamente el 10% ocurren en los ctimulos
ricos, que contiene cientos a miles de galaxias, la cor-
relacién efectiva con la distribucién de galaxias y mapas
a gran escala de la densidad de galaxia muestran que
la magnitud de estos grupos es muy grande (decenas
de Mpc), los cuales pueden unirse suavemente sobre
grupos de vecinos

e Parece que hojas de galaxias (por ejemplo, la
"Gran Muralla’) y vacios, en las escalas de 30 a 100
Mpc - estas son genéricas? Los estudios topolégicos a la
fecha son consistentes con la distribucién de las galaxias
se hayan derivado de una distribucién de Gauss con una
topologia como de esponja (es decir con simetria entre
la regiones de alta y baja densidad). Sin embargo, ex-
isten objeciones acerca de la escala de longitud cara-

cteristica para la separacién de las difrentes capas u
hojas de galaxias.

Hay muchos resultados y observaciones en cosmolo-
gia fisica que intentan modelar la estructura a gran es-
cala del universo, para ello, utilizando el modelo del big
bang y suponiendo que se puede predecir la distribucién
de materia y por comparacién con las observaciones ir
hacia atrés, es decir retroceder en el tiempo, para sopor-
tar o refutar ciertas teorias cosmolégicas. Actualmente,
las observaciones indican que gran parte del universo
tiene que estar compuesto de materia oscura fria. Los
modelos que asumen la materia oscura caliente o la ma-
teria oscura bariénica no se ajustan lo suficientemente
bien a las observaciones. Las irregularidades en la ra-
diacién de fondo de microondas y el gran corrimiento
al rojo de las supernovas proporcionan puntos de vista
alternativos para restringir los mismos modelos y hay
un consenso creciente de que estas observaciones con-
juntas estdn aportando la prueba de que vivimos en un
universo en aceleracién[35].

3.4 Medio intergalactico

El medio intergalgtico o espacio intergaldctico es el es-
pacio fisico entre galaxias, y hasta donde se conoce sin
polvo o materia alguna, libre de escombros, el espacio
intergaldctico estd muy cerca del vacio total, se sabe
que es un vacio mucho mejor que el obtenido en labor-
atorio. Algunas teorias suponen la densidad media del
universo como el equivalente a un dtomo de hidrégeno
por metro ciibico. No obstante, la densidad del uni-
verso claramente no es uniforme, varia desde una den-
sidad relativamente alta en galaxias, donde tenemos in-
cluso una densidad muy alta en estructuras dentro de
las mismas, como planetas, estrellas, y o aun mucho
mayores en los agujeros negros, por lo tanto encon-
tramos condiciones de enormes vacios cuya densidad
es muy inferior a la media del universo, ademas la tem-
peratura es tan sélo de 2,73 K. La misién COBE de la
NASA midié una temperatura de 2.725 =+ 0.002K.

Por consiguiente podemos mencinar los siguientes
aspectos:

e Existen fuertes limites sobre la uniformidad del
gas intergaldctico, desde la prueba de Gunn-Peterson
en los cudsares.

e Emisién de rayos X en ctimulos muestran la pres-
encia de gas en grupos a 103K - las lineas de hierro
muestran que este gas tiene aproximadamente abund-
ancias solares de (Z ~ 0.3Z)), asi era en las estrellas.
Este gas tiene una contribucion significativa en el con-
tenido materia bariénico de los clisters.

e Los sistemas de lineas de absorcién de quasares
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muestran la presencia de gas intergaldctico agrupado.
Lineas del tipo Lyman-a tienen lineas asociadas de
metal, por lo que puede estar relacionadas con discos
espirales o protodiscos. Su densidad de nimero im-
plica entonces que los discos espirales deben extenderse
considerablemente mucho més lejos que el radio de
Holmberg caracteristico. La abundancia de Zn y Cr
muestra que a altos corrimientos al rojo de estos sis-
temas tienen sustancialmente abundancias de elemen-
tos pesados.

3.5 Radiacion

La radiacién como se sabe desde hace bastante tiempo
en fisica, se propaga en forma de ondas electromag-
néticas, como por ejemplo; rayos UV, rayos gamma,
rayos X, etc, tambien llamada radiacién electromag-
nética, mientras que la radiacién corpuscular es la ra-
diacién transmitida mediante particulas subatdémicas,
por ejemplo; particulas «, particulas 3, neutrones, elec-
trones, etc, que se mueven a gran velocidad en un medio
o el vacio, con la capacidad de transportar grandes can-
tidades de energia. Si la radiacién transporta energia
suficiente como para provocar ionizacién en el medio
que atraviesa, se dice que es una radiacién ionizante.
En caso contrario se habla de radiacién no ionizante.
El carécter ionizante o no ionizante de la radiacién es
independiente de su naturaleza corpuscular u ondulat-
oria.

Son radiaciones ionizantes los rayos X, rayos -,
particulas a y parte del espectro de la radiacion UV
entre otros. Por otro lado, radiaciones como los rayos
UV y las ondas de radio, TV o de telefonfa mévil, son
algunos ejemplos de radiaciones no ionizantes. La ra-
diacién es uno de los elementos fundamentales del uni-
verso, entiendase esta como radiacién electromagnética
conformada por fotones, en un apartado méis adelante
en el texto se discute algunas aproximaciones conocidas
de la radiacién o época de dominio de radiacién en el
cosmos. Algunos aspectos importantes son son:

e La radiacién de fondo, presumiblemente de las
galaxias, se ha detectado en la frecuencia de radio,
6ptico-UV, X-7.

e Un fondo de infrarrojo lejano probablemente se
detectara con ayuda de COBE.

e La forma dominante de la radiacién en el universo
es el RCF, con una perfecta espectro de cuerpo negro (y
esto nos dice que no habia mucho polvo pre-galédctica en
poblaciones estelares tipo III, también de que no existe
gas intergaldctico caliente 2y ~ 1).
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3.6 Los neutrinos

Una reliquia esperada de la época del Big Bang caliente
son los llamados neutrinos, los cuales son particulas
fermionicas, sin carga y espin 1/2. Desde hace unos
anos se sabe, en contra de lo que se pensaba, que estas
particulas tienen una masa muy pequena la cual es muy
dificil medirla. Hoy en dia (2012), se cree que la masa
de los neutrinos es inferior a unos 5.5 eV/c? lo que sig-
nifica menos de una milmillonésima de la masa de un
dtomo de hidrégeno. Su conclusién se basa en el anilisis
de la distribucién de galaxias en el universo y es, segin
afirman estos cientificos, la medida m4s precisa hasta
ahora de la masa del neutrino. Ademads, su interacciéon
con las demds particulas es minima por lo que pasan a
través de la materia ordinaria sin apenas perturbarla.
La masa del neutrino tiene importantes consecuencias
en el modelo estdndar de la fisica de particulas ya que
implicaria la posibilidad de transformaciones entre los
tres tipos de neutrinos existentes en un fenémeno cono-
cido como oscilacién de neutrinos. Existen tres tipos de
neutrinos asociados a cada una de las familias leptén-
icas (o sabores): neutrino electrénico, neutrino mudénico
y neutrino tauénico més sus respectivas antiparticulas.
Los neutrinos pueden pasar de una familia a otra (es
decir, cambiar de sabor) en un proceso conocido como
oscilacién de neutrinos. La oscilacién entre las distintas
familias se produce aleatoriamente, y la probabilidad
de cambio parece ser mas alta en un medio material
que en el vacio. Dada la aleatoriedad del proceso, las
proporciones entre cada uno de los sabores tienden a re-
partirse por igual (1/3 del total para cada tipo de neut-
rino) a medida que se producen sucesivas oscilaciones.
Fue este hecho el que permitié considerar por primera
vez la oscilacién de los neutrinos, ya que al observar los
neutrinos procedentes del Sol (que deberian ser prin-
cipalmente electrénicos) se encontré que sélo llegaban a
un tercio de los esperados. Los dos tercios que faltaban
habfan oscilado a los otros dos sabores y por tanto no
fueron detectados. Esto es el llamado "Problema de
los neutrinos solares ". La oscilacién de los neutrinos
implica directamente que éstos han de tener una masa
no nula, ya que el paso de un sabor a otro sélo puede
darse en particulas masivas.

En todo caso, los neutrinos no se ven afectados por
las fuerzas electromagnética o nuclear fuerte, pero si
por la fuerza nuclear débil y la gravitatoria, denotados
por (Ve, vy, v7), son importantes en:

- en el panorama cosmoldgico previsible futuro ya
que deben incorporarse en el andlisis cosmolégico ac-
tual

- Los neutrino electrénicos v, que fueron detectados
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en el sol y en la SN1987A.

- Los neutrino muénicos v, que fueron detectados
en los aceleradores y reactores nucleares.

- Los neutrinos tauénicos v, los cuales se han de-
tectado recientemente

En el modelo estdndar se consideraba inicialmente
al neutrino como a una particula sin masa, de hecho en
muchos sentidos se la puede considerar de masa nula
pues ésta es, por lo menos diez mil veces menor que la
del electrén. Esto implica que los neutrinos viajan a
velocidades muy cercanas a la de la luz, por lo tanto
en términos cosmolégicos al neutrino se le considera
materia caliente, o materia relativista. En contraposi-
ciéon a la materia fria que seria materia no relativ-
ista. En 1998, se presentaron los primeros trabajos
que mostraban que estas particulas tienen una masa
infima. Previamente a estos trabajos se habia consid-
erado que la hipotética masa de los neutrinos podia
tener una contribucién importante dentro de la materia
oscura del Universo. Sin embargo, resulté que la masa
del neutrino era insuficiente, demasiado pequena para
ser siquiera tenida en cuenta en la ingente cantidad de
materia oscura que se calcula que hay en el universo.
Por otro lado, los modelos de evolucién cosmolégica no
cuadraban con las observaciones si se introducia ma-
teria oscura caliente. En ese caso las estructuras se
formaban de mayor a menor escala. Mientras que las
observaciones parecian indicar que primero se forma-
ron las agrupaciones de gas, luego estrellas, luego proto
galaxias, luego cimulos, cimulos de ciimulos, etc. Las
observaciones, pues, cuadraban con un modelo de ma-
teria oscura fria. Por estos dos motivos se deseché la
idea de que el neutrino contribuyera de forma destacada
a la masa total del universo.

3.7 La materia oscura

Entramos a uno de los aspectos méds asombrosos del
universo, el cual tiene que ver con la llamada materia
oscura, la cual en astrofisica y en la cosmologia fisica
moderna se denomina a la hipotética materia que no
emite suficiente radiacion electromagnética para ser de-
tectada con los medios técnicos actuales, pero cuya ex-
istencia se puede deducir o inferir a partir de los efectos
gravitacionales que causa en la materia visible, tales
como las estrellas o las galaxias, asi como en las an-
isotropias del fondo césmico de microondas presente
en el universo. De acuerdo con las observaciones ac-
tuales (2010) de estructuras mayores que una galaxia,
asi como la cosmologia del Big Bang, la materia oscura
constituye del orden del 21% de la masa del Universo
observable, fue propuesta por Fritz Zwicky en 1933 ante
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la evidencia de una "masa no visible" que influia en
las velocidades orbitales de las galaxias en los cimu-
los. Posteriormente, otras observaciones han indicado
la presencia de materia oscura en el universo: estas
observaciones incluyen la citada velocidad de rotacién
de las galaxias, las lentes gravitacionales de los obje-
tos de fondo por los cimulos de galaxias, tales como
el Cumulo Bala (1E 0657-56) y la distribucién de la
temperatura del gas caliente en galaxias y cimulos de
galaxias. La materia oscura también juega un papel
central en la formacién de estructuras y la evolucién de
galaxias y tiene efectos medibles en la anisotropia de la
radiacion de fondo de microondas. Todas estas pruebas
sugieren que las galaxias, los cimulos de galaxias y todo
el Universo contiene mucha méas materia que la que in-
teractia con la radiacién electromagnética: lo restante
es llamado "el componente de materia oscura". La com-
posicién de la materia oscura se desconoce, pero puede
incluir neutrinos ordinarios y pesados, particulas ele-
mentales recientemente postuladas como los WIMPs y
los axiones, cuerpos astronémicos como las estrellas en-
anas, los planetas (colectivamente llamados MACHO) y
las nubes de gases no luminosos, o quiza sea un efecto de
tipo geométrico es decir un elemento del espaciotiempo,
como recientemente se ha postulado en el marco de los
universos brane. Las pruebas actuales favorecen los
modelos en que el componente primario de la materia
oscura son las nuevas particulas elementales llamadas
colectivamente materia oscura no bariénica.

El componente de materia oscura tiene bastante
mds masa que el componente "visible" del Universo,
en el estado actual del universo, la densidad de bari-
ones ordinarios y la radiacién en el Universo se estima
que son equivalentes aproximadamente a un dtomo de
hidrégeno por metro cibico de espacio. Sélo aproxima-
damente el 5% de la densidad de energfa total en el Uni-
verso (inferido de los efectos gravitacionales) se puede
observar directamente. Se estima que en torno al 23%
estd compuesto de materia oscura. El 72% restante se
piensa que consiste de energia oscura, un componente
incluso més extrano, distribuido difusamente en el espa-
cio. Alguna materia bariénica dificil de detectar realiza
una contribucién a la materia oscura, aunque algunos
autores defienden que constituye sélo una pequena por-
cién. Atn asi, hay que tener en cuenta que del 5% de
materia bariénica estimada (la mitad de ella todavia
no se ha detectado) se puede considerar materia oscura
bariénica. Todas las estrellas, galaxias y gas observ-
able forman menos de la mitad de los bariones (que
se supone deberia haber) y se cree que toda esta ma-
teria puede estar distribuida en filamentos gaseosos de
baja densidad formando una red por todo el universo y
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en cuyos nodos se encuentran los diversos ciimulos de
galaxias. En mayo de 2008, el telescopio XMM-Newton
de la agencia espacial europea ha encontrado pruebas
de la existencia de dicha red de filamentos.

La determinacién de la naturaleza de esta masa no
visible es una de las cuestiones mdas importantes de la
cosmologia moderna y la fisica de particulas. Se ha
puesto de manifiesto que los nombres "materia oscura"
y la "energfa oscura" sirven principalmente como ex-
presiones de nuestra ignorancia, casi como los primeros
mapas etiquetados como "Terra incégnita".

En consecuencia una componente impresindible en
la estructura del universo es la materia oscura, de la
cual sélo tenemos indicios gravitacionales. Podemos
mencionar algunos aspectos:

e Posiblemente implica la dindmica estelar local.

e Definitivamente implica las curvas de rotacién
de galaxias espirales, la dindmica de galaxias binarios,
grupos y clisters.

e Pueden haber dos tipos de materia oscura barién-
ica.

e Se necesita para que las galaxias se formen de
suaves distribuciones bariénicas de 107° a 103 (excepto
en el escenario de isocurvatura).

e Se necesita para dar cuenta de ¢ ~ 1 medida de
la observacion de galaxias efectuadas por IRAS.

La materia oscura es crucial para el modelo cosmol6-
gico del Big Bang como un componente que se corres-
ponde directamente con las medidas de los pardmetros
asociados con la métrica FLRW a la relatividad general,
en especial, las medidas de las anisotropias del fondo
c6smico de microondas se corresponden a una cosmo-
logia donde gran parte de la materia interactia con
los fotones de forma mas débil que las fuerzas funda-
mentales conocidas que acoplan las interacciones de la
luz con la materia bariénica. Asi mismo, se necesita una
cantidad significativa de materia fria no-barionica para
explicar la estructura a gran escala del universo, las
observaciones sugieren que la formacién de estructuras
en el Universo procede jerdrquicamente, con las estruc-
turas mas pequenas uniéndose hasta formar galaxias y
después cumulos de galaxias. Segun se unen las estruc-
turas en la evolucién del Universo, empiezan a "bril-
lar" ya que la materia bariénca se calienta a través de
la contraccién gravitacional y los objetos se aproximan
al equilibrio hidrostédtico. La materia barionica ordin-
aria tendrfa una temperatura demasiado alta y demasi-
ada presién liberada desde el Big Bang para colapsar
y formar estructuras mdés pequenas, como estrellas, a
través de la inestabilidad de Jeans. La materia os-
cura actia como un compactador de estructuras. Este
modelo no sélo se corresponde con investigaciones es-
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tadisticas de la estructura visible en el Universo sino
también se corresponden de forma precisa con las pre-
dicciones de materia oscura de la radiacién de fondo de
microondas. Este modelo inverso de formacién de es-
tructuras necesita algin tipo de la materia oscura para
funcionar. Se han utilizado simulaciones por ordenador
de miles de millones de particulas de materia oscura
para confirmar que el modelo de materia oscura fria de
la formacién de estructuras es consistente con las es-
tructuras observadas en el Universo mediante las obser-
vaciones de galaxias, como la Sloan Digital Sky Survey
y la 2dF Galaxy Redshift Survey, asi como las observa-
ciones del bosque Lyman-alfa. Estos estudios han sido
cruciales en la construcciéon del modelo Lambda-CDM
que mide los pardmetros cosmolégicos, incluyendo la
parte del Universo formada por bariones y la materia
oscura.

3.8 Los rayos césmicos

Los rayos césmicos de baja energia son isotropizados
por el campo magnético galédctico, los cuales tienen ori-
gen en las supernovas a través de los pulsares y reman-
entes de supernovas. Los rayos de muy alta energia
son de origen extragalactico. Se conocen a la fecha
muchos fenémenos relacionados con los rayos cosmi-
cos, entre ellos fenémenos de extra muy alta energia
los cuales se investigan ampliamente en diversas partes
del mundo. La fenomenologia asociada a los mismos
posiblemente aportard informacién fundamental sobre
interacciones primordiales. Las lluvias o cascadas de
particulas subatémicas se originan por accién de rayos
cOsmicos primarios, cuya energia puede ser superior a
1020 eV | cien millones de veces superior a la que se
le puede suministrar a una particula subatémica en los
mds potentes aceleradores de particulas.

Cuando un rayo césmico de alta energia llega a la at-
moésfera terrestre interactia con atomos de ésta, choca
contra los gases y libera electrones. Este proceso ex-
cita los atomos y genera nuevas particulas. Estas, a
su vez, colisionan contra otras y provocan una serie
de reacciones nucleares, que originan nuevas particu-
las que repiten el proceso en cascada. Asi puede form-
arse una cascada de mas de 10" nuevas particulas. Los
corpusculos integrantes de las cascadas se pueden medir
con distintos tipos de detectores de particulas, gener-
almente basados en la ionizacién de la materia o en el
efecto Cherenkov.
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3.9 La radiacién gravitatoria

Quizd uno de los grandes fenémenos naturales, ademés
de asombroso es lo relacionado con las ondulaciones del
espaciotiempo, conocidas como radiacién gravitacional,
a la fecha se ha intentado su observacién uo deteccién
mediante varias propuestas experimentales pero no se
ha logrado deteccién alguna, hoy dia se estan disenando
detectores de una alta sofisticacién, de lograse la detec-
cién se tendrfa un panorama m&ds o menos completo
del espaciotiempo, por lo menos desde la teorfa de la
relatividad genera, pero de no lograrse tal hecho impli-
caria una serie de explicaciones mucho més complicadas
y extranas. Se puede mencionar:

e Se deduce su existencia de los sistemas de pulsares
binarios.

e Se mantiene la esperanza de detectar la coales-
cencia de estrellas de neutrones y supernovas en las
préximas décadas.

e Se espera encontrar evidencias en la radiacién cés-
mica de fondo en el futuro cercano.

Aunque la radiacién gravitacional no ha sido adn
detectada directamente, hay evidencia indirecta signi-
ficativa de su existencia, en una gran cantidad de estu-
dios, astrofisicos de todo el mundo han podido observar,
en grupos de estrellas siper masivas, fenémenos que
s6lo pueden ser explicados con la existencia de dicha
teorfa. Los fisicos Russell Alan Hulse y Joseph Hooton
Taylor Jr. descubrieron en 1974 el primer pilsar binario
(PSR1913+16), las observaciones durante varios afos
han confirmado que el periodo de rotacién de ambos
objetos aumenta con el tiempo de la manera predicha
por la teorfa de la relatividad general, perdiendo ener-
gia en forma de ondas gravitacionales. Taylor y Hulse
demostraron que la rotacién del sistema binario se acel-
eraba a medida que las estrellas giraban en espiral
cada vez méds juntas, exactamente tal y como se pre-
decia si estuviera emitiendo energia en forma de ondas
gravitacionales. Un estudio realizado por O. Laudani,
muestra que la diferencia de los tiempos de marea de sol
y la luna indican de manera directa, que la velocidad de
gravedad es igual a la velocidad de la luz. Esto signi-
fica que la fuerza de gravedad es una onda que, al igual
que las electromagnéticas viaja a casi 300.000 km por
segundo.

Este descubrimiento se considera como la demostra-
ciéon de la existencia de ondas gravitacionales. Por
este motivo, Hulse y Taylor recibieron el Premio Nobel
de Fisica del afio 1993. M4ds recientemente (2005), se
ha descubierto un segundo pilsar binario, PSR J0737-
3039, cuyo comportamiento parece confirmar también
las predicciones de la relatividad general con respecto
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a la energia emitida en forma de ondas gravitacionales.
El pilsar binario tiene una 6rbita cuya distancia decae
en unos 7 mm por dfa.

4 FEvidencia observacional del

Big Bang

Las principales piezas de evidencia observacional para
los modelos isotrépicos, homogéneos, y de Big-Bang
caliente son los siguientes:

e La ley de Hubble, lo que implica la expansion del
universo,

e La homogéneidad de la distribucién de galaxias a
gran escala observada a altos corrimientos al rojo

e la isotropia (=~ 10%) de la distribucién de radio-
galaxia,

e el hecho de que la edad de la galaxia es aproxim-
adamente igual a la escala-temporal de expansién del
universo,

e la existencia de la CBR, con un espectro de cuerpo
negro (lo que implica la fase anterior de equilibrio
térmico entre la materia y la radiacién) y un alto grado
de isotropfa, 1075 aparte de la dipolar),

e las abundancias de los elementos ligeros de
acuerdo con las predicciones de un €, =~ 0.05 en un
universo que contiene tres especies de neutrinos.

5 Dinamica del modelo de Fried-
mann

Tomando encuenta los elementos considerados en las
secciones previas, pasamos a considerar los aspectos
matematicos y técnicos del modelo fisico-matematico
que nos ocupa, la siguiente descripcién corresponde a
lo que se conoce como Modelo Cosmolégico Estandar el
cual basicamente consiste en considerar el llamado uni-
verso de Friedmann-Roberson-Walker firmente estable-
cido y basado en los siguientes principios hipotéticos:

1. El principio cosmolégico, el cual, segin las ob-
servaciones el Universo es isotrépico, homogéneo, y se
expande uniformemente a gran escala, lo cual conduce
a la métrica Roberson-Walker.

2. Postulado de Weyls, de acuedro al cual las lineas
de universo de particulas se encuentran en un punto sin-
gular en el pasado finito o infinito. Significa esto que
existe una tunica lfnea de universo pasando por cada
punto del espacio tiempo.

3. La Relatividad General, la cual relaciona el
tensor momentum-energia, con las propiedades geo-
métricas del espacio-tiempo.
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Por tanto y bajo las hipétesis anteriores y par-
tiendo de la formulacién matématica de las ecuaciones
de campo gravitacional tenemos las siguientes ecua-
ciones que representan o muestran la dindmica del
tensor de Riemman el cual describe la geometria del
espaciotiempo[18][19][20]

- 4G 3 1

R=-="R <p+ cf) +SAR, (1)
.2 yes 2 1

R = ngR2—%+§AR2, 2)

aqui, R es el radio de curvatura presente R.(ty) = R,
ademds, p densidad de energfa del Universo, p la presiéon
debida a la densidad de energia, y A4 corresponde a la
constante cosmoldgica sobre el universo, la cual entre
otras cosas fué introducida para obtener una solucién
estdtica a las ecuaciones de campo, ya que se pensaba
que el universo era estdtico, es decir que no presentaba
evolucién alguna.

6 Modelo estandar con A =0

Considerando el modelo estdndar con materia no re-
lativista conocida como polvo, donde cosmologicamente
significa un fluido sin presién es decir p =0, A = 0.
La densidad de energia del fluido cambia con la ex-
pansién del universo segin p = pyR~3, con lo cual se
obtiene[21]

- 4 Gp,

R=- 3R20 ’ (3)
-2 8rGp,
B="r w @

definiendo la densidad critica y los pardmetros de den-
sidad por

3H?
Pe = 87787' =1.88x107%°p? Kgm™ (5)
po 8mG
Qo=2= 00 (6)
pc 3H02 0
obtenemos
.. Q()H2
R=- 3R2O ’ (7)
.2 [9) H2 02
0
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Para la época actual tenemos ¢t =tg, Ry = 1,
Ry = Hpy , esto permite obtener
2 c?
Hy (1—90):—@ ) (9)
lo cual conduce a
2
—c
R2= ————— 10
13 (1— ) 1o
C/Ho (Qo — 1)
=17 K=, (11)
(Qo—1) (¢/Ho)

esto iltimo muestra que existe una relacién uno-a-uno
entre la densidad de energfa del Universo y su curvatura
espacial, que es una de los mejores resultados del mod-

elo de Friedmann sin constante cosmoldgica. Si la
curvatura espacial es cero, tenemos
Q=1 ) (12)

y la ecuacién dindmica de Friedmann se pueden ex-

presar como
.2
R =H; {Qo< —1>+1} ;

si R toma valores grandes, se puede escribir la relacién
anterior como

1

” (13)

2

R =HZ[1-Q , (14)

donde tenemos los siguientes casos:
1. Modelos con €y < 1, tienen geometrias abier-
tas hiperbdlicas y se expanden con R — o0, y su ve-

locidad de expansién se puede expresar como R =
Hy [l — Q]2

2. Modelos con ¢ > 1, tienen geometrias esfer-
icas cerradas y la expansion se frena con algin valor
finito de R = Ryax , alcanzando una rata de expansion
imaginaria en el infinito.

3 Modelos con Qg = 1, separan los modelos abier-
tos de los cerrados. La velocidad de expansién tiende a
cero cuando R tiende a infinito.

Sabemos que Hgy mide la rata de expansién local
de la distribucién de galaxias, luego se puede definir
la desaceleracién local del universo en la época actual,
por[31][32]

(15)

que de forma simplificada es
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1
qo = 590 . (16)

6.1 Relacion corrimiento al rojo-tiempo
césmico

Se puede encontrar que el factor de escala se relaciona
con el corrimiento al rojo mediante las siguientes ex-
presiones[21]

R=(1+42)"", (17)
dz _odR
o hinhd 1
dt dt ’ (18)
con esto se obtiene
% = —Hy(1+2)% (Qoz + 1)'/* | (19)

y donde ademsds, el tiempo césmico medido desde el
Big-Bang se obtiene de

t 1/Z dz
t= [ dt = —— . (20
/0 Ho Joo (14 2)? (Qoz +1)"/? (20)

igualmente, se puede encontrar la edad del universo

para diferentes modelos integrando desde z = 0 a
Z =00
0 0 —1\"?
o = —03/2[5(371*1 < 0 >
Ho (QQ — 1) QO
T ], (21)
si Qo >1,
. 0 [(1 — Q) '/?
0 =
H() (QO — 1)3/2 Q0
1-Q 1/2
—Senh™? < ) ) 22
o) | (22
si Qp<1,
2
tO = ﬁ’ S1 QO =1 (23)

Medida de distancia como funcién
del corrimiento al rojo

6.2

De igual forma podemos hallar la expresién para la
distancia coordenada radial comévil y la distancia
diamétral angular comévil, en funcién del corrimiento
al rojo, con dr = Igi‘(if) = —¢(1 4 2)dt. Es importante
aclarar que t es el tiempo césmico, esto es, el tiempo
medido por el reloj de un observador fundamental, es
decir observadores que se mueven de tal manera que
el Universo siempre se muestra isotrépico a ellos y r
la distancia coordenada radial comévil la cual estd fija
(ver apéndice D), a por ejemplo una galaxia, para todo
tiempo, ésta es la distancia propia que tendria la galaxia
si su linea de mundo fuera proyectada hacia la época
actual ¢p y su distancia medidad en esta época[22].
Segun lo anterior se obtiene

c ? dz
- < 924
" HO/O (1+2)(Qoz + 1)172° (24)

y en el caso de curvatura positiva, se puede encontrar
la medida de distancia didmetral angular cémovil

r

D= ?RSen(éR) ) (25)

y como la integral se puede hacer analiticamente, se
pueden deducir las siguientes expresiones

-2 [tan™! Qoz 41"
"7 Hy( — )2 o -1
—tan"' (Q — 1) 7], (26)
2c
D = —— _{Q Qp —2
[0z + 1)1 1]}, (27)

estas expresiones son vélidas para cualquier valor de
Qo. En el caso de un Universo vacio, o modelo de Milne,
Qo = 0, se obtiene, como caso particular[23][24].

ez (1+3)

(28)

7 Modelos con constante cos-
molégica A # 0
Si consideramos que la constante cosmoldgica es dis-

tinta de cero, obtenemos el siguiente sistema de ecua-
ciones

15
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4rG 3p

— 2Z) 4 ZA 2
R 33<p+c2>+3 R, (29)
-2 8nGp 2 1
R = R?— — + ZAR? 30
3 w2 Tyt (30)

y nuevamente si asuminos que tenemos materia no re-
.. . 3
lativista en el Universo, tenemos =% = 0, con lo cual

=z
se obtiene

1
-AR =
+3

1
AR .
+3 R

B 4nGRp

3
. 47TGpU

3R?

P

(31)

Se puede deducir una expresién similar sélo con-
siderando que la densidad de energia se puede descom-
poner en una densidad de energia proveniente de la ma-
teria y una densidad de energia proveniente del vacio, y
que satisfaga la ecuaciéon p = p,R~3, de tal forma que
podemos escribir

- 4rG 3Dy
R=—-———R 32
3 (pm+pv+cg>7 (32)
donde p, = —c?p, , con esto se obtiene
- i7G
R= 3 (P = 200) (33)
y cuando el universo se expande p,, = %, y
p, = Cte , de tal forma que se obtiene
- drGp, = 8nGp
R=— R 34
3R? 3 ; (34)
y donde se puede definir Ay = 87Gp,.
En elcasodet=ty, R(tp) =1, se obtiene
- ArGp, = 8nGp
R=— v 35
Sl I (3)
definiendo Qp = %TG’;“ , A =3H3 Qy, obtenemos
0
1
qo = 590 —Q, (36)

de tal forma que las ecuaciones dindmicas se pueden
escribir como

Q0 H?

R=—Sr

+ QAHZR?, (37)

CQ

- 2 Q()Hg
B CR2

R 7 + QuH2R?

(38)

nuevamente en el caso de t =ty , R(tg) =1, R = Hy,
se encuentra
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2

. 2
R =QHj —

C

T2 + QAHS ,

(39)
lo cual conduce a

(0 + ) — 1] (40)

Y

y si la curvatura espacial es cero, es decir plana euc-
lideana, encontramos

(Qo+Q)=1. (41)
7.1 Relacién corrimiento al rojo-tiempo
césmico

Se puede deducir que la expresién para el cambio de z
con t es[25]

% — Hy(14 )1 + 2)?

(Qoz+ 1) — Qaz(z +2)]Y/2, (42)

de tal forma que el tiempo césmico transcurrido
desde el Big-Bang hasta la época actual, se obtiene de

1 dz

T /oo (1+2) [(14+ 2% @z +1) — Quz(z +2)]

(43)

7.2 Medida de distancias con A4 # 0

De igual forma que en la seccién anterior, se puede en-
contrar la distancia coordenada radial comévil, con
R

Ho(1+ 2)7'[(1 4 2)*
(Qoz +1) — Qpz(z +2)]/?,

(44)

y con la cual se puede deducir la expresién para la co-

ordenada radial
/0 [(142)2(Q0z +1) — Qaz(z +2)]1/2 7
(45)
y de forma similar se deduce la expresién para la distan-
cia D. Generalmente las soluciones se dan en términos
de funciones elipticas[26][27].

c dz

~ H

r
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8 Medida de distancias en cos-
mologia

En cosmologia existen muchas maneras distintas de
especificar la distancia entre dos puntos, debido a la
expansién del Universo, las distancias entre objetos
comoviles estd cambiando segin cambia el factor de
escala. La constante de Hubble Hj es la constante de
proporcionalidad entre la velocidad de recesién v (ve-
locidad con la que se alejan las galaxias) y la distancia
d en la expansién del Universo (distancia a la que se
encuentra una galaxia)[27],

v = Hod s (46)

las dimensiones de Hy son inversas del tiempo, usual-
mente se escribe

Hy = 100h km s~' Mpc™t | (47)

donde h es un factor que paramétriza el desconocimi-
ento del valor exacto de Hy, se considera 0.6 < h < 0.9.
El inverso de la constante de Hubble es el llamado
tiempo de Hubble,

t =
H o,

=978 x10° A=t yr =3.09 x 101" A7 s |
(48)

igualmente se define la distancia de Hubble como la

distancia que recorre la luz en el tiempo de Hubble

Dy = excty = Hi — 3000k~ Mpe =9.26x10°h~" m .

0
(19)
Estas cantidades determinan la escala del Universo,
es decir que permiten paramétrizar cualquier distancia
o tiempo. Ademsds, es convencional en cosmologia tra-
bajar en unidades geométricas con ¢ =ty = Dy =1
[27].

8.1 Distancia Comévil (Linea de Vis-
i6n)

Se define como la distancia entre dos objetos en el Uni-

verso que permanece constante con la época, si los dos

objetos se mueven con el fluyjo de Hubble. En cos-

mologia estdndar se define la funcién de Hubble, que

corresponde a la ecuacién de Friedman en términos de
densidades[27]

H(2) = vVQ0+ 23 +Q(1+2)2+Q .  (50)
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La distancia comoévil total se obtiene de

z

dz

D.=D ,
") H(z)
0

(51)

esta medida de distancia se puede considerar como la
medida fundamental de distancia, ya que permite ob-
tener las otras medidas de distancia en términos de ésta.

8.2 Distancia Comdévil (Transversal)

La distancia comévil entre dos eventos con el mismo
corrimiento al rojo o distancia pero separados por algin
dngulo permite definir la distancia comévil transversal,
la cual se define mediante las siguientes expresiones

1 D,
Dy = Dy Senh[\/ Qki], Qr >0 ,(52)
V%] Dr
DM = DH 3 Qk =0 ,(53)
D,
Dy = DHisen[\/ Qki] ; Q. < 0(54)
|€2| Dn

8.3 Distancia Diametral Angular

Esta distancia se define como la razén del tamano fisico
transversal de un objeto a su tamano angular. Es usada
para convertir separaciones angulares en las imagenes
de telescopios en separaciones en las fuentes. La dis-
tancia diametral angular se relaciona con la distancia
como6vil transversal mediante[26]

(55)

8.4 Distancia de Luminosidad

La distancia de luminosidad se define como la rela-
cién entre el flujo bolométrico S y la luminosidad bo-
lométrica L,

(56)

se relaciona con la distancia comévil transversal y la
distancia diametral angular de la siguiente forma

Dy =(1+2)Dy = (1+2)*Dy4 . (57)
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8.5 Volumen Comovil

Se define como el volumen de un flujo de Hubble que
encierra una cierta cantidad de objetos que no evolu-
cionan y que permanece constante con el corrimiento
al rojo. El elemento de volumen comévil en un dngulo
sélido df) y en un intervalo de corrimiento al rojo dz es
272

A+2)" Dy 0.

E(z)

La integral del elemento de volumen comévil desde
el presente hasta un corrimiento al rojo z da el volumen
comovil total

/ Q. D2
471'D§{ Dyt /1 + BI;IM
V =
© ( 20 )[ Dy
7Senh_17v ‘%’“ILDM

dVe = Dy (58)

N J; (59)
k
con Qf >0,
47 D3
Vo = %; Q=0 (60)
QD2
. 4xp3 Pyt o
¢ - ( 20, ) [ Dy
_1VIQ%|D
Sen 17511 M
*T] ) (61)
k
con <0 .

El volumen comévil y su integral son usados fre-
cuentemente para predecir el nimero de conteos o las
densidades de luminosidad.

8.6 El tiempo retrospectivo (lookback
time)

El tiempo retrospectivo de un objeto es la diferencia
entre la edad del Universo hoy y la edad del Universo
en el tiempo en que fueron emitidos los fotones. Es
usado para predecir propiedades de objetos de alto cor-
rimiento al rojo, es decir objetos muy viejos o edad
temprana del Universo, con modelos de evolucién. Se
puede obtener la expresién

# dz
tr, :tH/O AT HG) (62)

8.7 Probabilidad de interseccién de ob-
jetos

Dada una poblacién de objetos con densidad de nimero
com6vil n(z) y seccién eficdz o(z), el diferencial de
probabilidad dP de que una linea de visién intersecte
uno de estos objetos en un intervalo de corrimiento al
rojo dz a un corrimiento al rojo z, estd dado por

(1+2)?

dP = n(z)a(z)DHW

dz. (63)

Se puede definir n(z)o(z)Dy = 1 para obtener una
expresién adimensional.

9 Escala de distancias en cosmo-
logia

La causa fundamental de incertidumbre en la medida
de distancias a objetos lejanos estriba en que no puede
usarse un mismo método o indicador de distancia para
todas las distancias, sino que hay que usar indicadores
distintos segin la lejanfa. Aunque algunos indicadores
pueden utilizarse para un amplio rango de distan-
cias, deben calibrarse previamente mediante otros in-
dicadores. Los indicadores mds precisos, pero que sélo
se pueden utilizar en cortas distancias, son los llama-
dos calibradores, los cuales permiten determinar los de-
mds indicadores, en particular los llamados indicadores
primarios, que se utlilizan para medir distancias a ob-
jetos muy lejanos como para emplear los calibradores.
Los indicadores primarios sirven, a su vez, para cal-
ibrar los indicadores secundarios, los cuales permiten
medir distancias lejanas como para utilizar indicadores
primarios. Finalmente, los indicadores primarios y
secundarios se utilizan para calibrar los indicadores ter-
ciarios, los cuales se emplean para medir las distancias
de los objetos mds lejanos[26].

El indicador mds destacado y que cubre un mayor
rango de distancias lo constituyen las supernovas tipo
Ia (SN Ia). A diferencia de las otras supernovas, cuyos
progenitores son estrellas de gran masa, las SN Ia pro-
ceden de sistemas binarios compuestos por una enana
blanca y una gigante roja que se encuentran suficiente-
mente proximas como para que se produzca captura de
masa de la gigante roja por parte de la enana blanca,
conduciendo a un mecanismo de explosién. La gran lu-
minosidad del maximo, su relativa uniformidad, junto
con la posibilidad de determinar si se ha observado

18
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el mismo o no, sitia a las supernovas Ia como indic-
adores privilegiados para determinacién de grandes dis-
tancias, de tal forma que pueden calificarse de indic-
adores ideales (candelas estdndar), permitiendo ser ob-
servadas a grandes distancias de forma casi independi-
ente de la escala de distancias.

A finales de los anos noventa se encontré que las
SN Ia situadas a escalas cosmoldgicas eran méds dé-
biles (menos brillantes) de lo esperado, es decir que se
hallaban més lejos de lo que corresponderia a su corri-
miento al rojo, lo cual llevé a concluir que el universo
se halla en un estado de expansién acelerada[26], por
tal razén estos objetos constituyen un referente privile-
giado para estudiar y discriminar modelos cosmoldégi-
cos[27].

10 Algunos Problemas del Mod-
elo Estandar

Aunque el modelo de big bang caliente estdndar es
impresionantemente exitoso en consideracién de la ex-
pansién de Hubble, de la radiacién césmica de fondo,
de la abundacia de nicleos atémicos livianos, ademés
de permitir retroceder en el tiempo hasta cuando el uni-
verso tenfa un segundo de edad, estos y otros aspectos
son lo que le confieren al big bang caliente su incues-
tionable importancia, pero el Modelo Estdndar de la
Cosmologia adolece de algunos problemas bésicos los
cuales no permiten obtener una explicacién completa
y adecuada de la estructura y dindmica del universo
actual. Se citan los siguientes problemas

1. El problema de por qué el universo es tan viejo
y plano cuando su escala natural de tiempo es la escala
de tiempo de Planck tp ~ 10~%s.

2. El problema de la causalidad o del horizonte, el
cual surge cuando el universo se expande a una velo-
cidad menor que la velocidad de la luz.

3. El problema de como la dindmica del universo
puedo evitar que al comienzo del universo dominaran
las singularidades topoldgicas tales como monopolos,
cuerdas o dominios de pared, las cuales surgen como
consecuencia del rompimiento espontdneo de la simetria,
de gran unificacién.(Un monopolo magnético es una
particula hipotética que consiste en un imén con un
solo polo magnético. La idea la planteé Paul Dirac
en 1931 y con ella se podria explicar la cuantizaciéon
de la carga eléctrica. Con los monopolos magnéticos,
ademds, se pueden escribir las ecuaciones de Maxwell
de forma completamente simétrica ante un intercam-
bio de las cargas magnéticas y eléctricas. Un campo
magnético tiene siempre asociados dos polos magnéti-
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cos (norte y sur), al igual que un imdn. Si se corta
un imédn en dos partes, cada una tendrd a su vez dos
polos magnéticos. Si se sigue el proceso hasta tener un-
icamente un electrén girando en una 6rbita, el campo
magnético que genera tiene, también, dos polos. Por
tanto, cldsicamente, los monopolos no existen).

También podemos pensar que existe el enigma de la
formacién de estructur ya que estructuras tales como
estrellas y galaxias se han formado del aparentemente
universo temprano altamente homogéneo. Es mads, nos
asombra por qué el universo tiene aparentemente sélo
tres dimensiones espaciales cuando los resultados teéri-
cos recientes y profundos recomiendan o favorecen las
ventajas enormes de contar con la alta dimensionalidad.
Se encuentra que todas estas cuestiones parecen estar
relacionadas de una u otra manera en la cual el universo
se expande y que al menos alguno de ellos pueda ser re-
suelto mediante la hipétesis de la "Inflacién", la cual
afirma que existié un periodo de muy répido, en ver-
dad exponencial, crecimiento del tamano del universo
a edad muy temprana. En lo que sigue se examina de
forma méds precisa las dificultades senaladas anterior-
mente.

10.1 Problema de la Planitud

El tnico pardmetro de escala en la ecuacién de Fried-
mann es suministrado por la constante gravitacional
Gn , que en términos de constantes fundamentales es
Gy = M;Q, haciendo h= ¢ =1, con lo cual obtenemos
las llamadas ecuaciones de Friedmann[25][26][27]

R. 8tGnp k A
H?= (=)= "0 2> 4 — 4
(%) 3 R (64)
R 8mp E A
(P = - +3 (65)
R’ 3M% R 3

Debe naturalmente esperarse que la constante de
Hubble H, la densidad de masa-energia p , y la con-
stante cosmolégica sean del orden de la unidad en estas
unidades de Planck. Sin embargo, H~! es del orden
de tp ~ 10~%s, en conparacién de la edad actual del
universo Hy ' ~ 10'7s. Igualmente, la constante cos-
molégica debe estar acotada por A < 3H? = 10’122t1§2
obtenida de las cotas del pardmetro de desaceleracién
Qo y en consecuencia, aunque no conocemos el valor
real de la constante cosmolégica, A debe ser identica-
mente cero o debe tener un valor extraordinariamente
pequeno cuando se expresa en estas unidades naturales.
Paradojicamente, hace tiempo que se conocen las con-
stantes fundamentales de forma precisa. Sin embargo,
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no es del todo claro por qué A = 0. Por lo tanto, despre-
ciando A, se pueden reescribir las ecuaciones anteriores
como

P~ Pec _ 3k
o 87GNnpR2’

donde la densidad critica es p, = 3H?/87Gy. Se
conoce que |(p — p.)/p| < O(1), pero como R ~ t2/3 y
p ~ R~ en la época de dominio de materia y R ~ t'/2
y p~ R~ en la época de dominio de radiacién, por lo
tanto se encuentra

(66)

P~ Pe ~ 123
p

(67)

P — Pc
P
para cada uno de los casos.
Por lo tanto si esta cantidad es del orden de < O(1)
entonces hoy dfa debe ser del orden de < 10750 en
t = tp. Por lo tanto, para lograr esto es necesario
un ajuste muy fino de los pardmetros para mantener
p cerca de p. en cualquier época, es decir para todo
t, y de este modo mantener la pequena curvatura en
un gran intervalo de tiempo. Esto sugiere que el uni-
verso es verdaderamente plano, es decir k = 0, y de este
modo p = p, exactamente. Sin embargo, el modelo de
big bang caliente no ofrece una explicacién de por que
Q = p/p.~ 1,y en consecuencia debemos simplemente
tomar 2 = 1 como una condicién inicial dada.

~t, (68)

10.2 El Problema del Horizonte

Como la luz viaja a lo largo de caminos con ds = 0, la
distancia coordenada que esta puede viajar en el tiempo
dt’ es cdt/R(t) y por lo tanto la distancia fisica que
recorre un fotén emitido al principio del universo, es
decir t = 0 , que ha viajado un tiempo t, sirve como
medida del tamano de escala del universo en el tiempo
t indicada por R(t), por lo tanto tenemos

au(t) = k) [ 105

esta distancia es la distancia del horizonte, es decir es la
distancia que recorre la luz de los objetos més distantes
que emitieron al comienzo del universo. Tenemos por
tanto R(t) ~ t*/3 para un universo bajo dominio de
radiacién y R(t) ~ t~'/2 para un universo dominado
por materia, entoces se obtiene en cada caso

(69)

dH(t) ~ $1/3

0] (70)

du(t) 32

R(t)
En consecuencia, sorprendentemente, la "cantidad
de universo" que podemos observar se incrementa con el
tiempo. Esta cantidad debe ser muy grande aun cuando
el universo se expandierd menos rapido que c, es decir,
R(t) ~t™ con n < 1. S6lo si el universo se expande con
velocidad ¢ podré la cantidad de universo observable
permanecer constante. Es por consiguiente muy mis-
terioso que aun a escalas muy grandes ahora visibles,
dp(t) ~ cHy ' ~ 10%m | el universo parece muy homo-
géneo e isétropo. En particular, conocemos que la ra-
diacién césmica de fondo fue emitida en t4 =~ 0.5x 10135
pero la fuente luminosa maés distante que podemos ob-
servar ahora emitié en ¢y ~ 3 x 10'7s captada con
antenas de microndas que son apuntadas en direcciones
opuestas, llevando a la siguiente relacion

(71)

to
tq

( 3 x 1075
0.5 x 10135

por consiguiente la longitud del horizonte es menor que
la longitud recorrida por los fotones de la fuente més le-
jana. Cada uno de estos dominios causales ahora ocupa
alrededor de unos 4 grados sobre el cielo, aun cuando
todas la direcciones tienen la misma temperatura de
una parte en 10*. Es complicado entender como re-
giones que no estuvieron en contacto causal pudieran
adquirir la misma temperatura, aun mads, este prob-
lema se hace méds severo si retrocedemos a la época de
la nucleosintesis o de la era de Planck[25][26][27].

A a0, (1)

10.3 El problema de los Monopolos

Cuando una simetria gauge se rompe mediante un
mecanismo de Higgs, en alguna escala M,, como es
el caso de las GUTs (Teorfas de Gran Unificacién), se
espera que surjan monopolos. Esto es debido a que la
direccién de los singletes-no-gauges del campo de Higgs
¢ en el espacio simétrico puede sélo ser correlacionado
a distancias finitas | < dg, y por tanto en general serd
diferente en los dominios causalmente desconectados.
Entre estos dominios deben existir regiones donde el
valor esperado del vacio (¢) = 0, en lugar de (¢) = v
lo cual minimiza la energia potencial. Estas regiones
de alta energfa potencial son los llamados monopolos de
t "Hooft-Polyakov (los cuales en la teorfa GUT tendrian
color al igual que propiedades magnéticas) con masas
myy esperadas del orden de mys/a , donde « es la in-
tensidad del acople gauge. Debe presumiblemente ex-
istir un monopolo por volumen de horizonte en el mo-
mento en que ocurrio el rompimiento de simetria, que es
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cuando kT = M,c?, lo cual ocurrié en t ~hMp/M?2c2.
Por consiguiente la densidad de nimero de monopolos
debiera ser de

1 p—

1 CBM;S
e

(ct)® " nim3’
la cual al ser comparada con la densidad de fotones
ny & (Mgc/h)3, lleva a que los cdlculos muestren que
el nimero de monopolos es improbable que halla decre-

cido subsecuentemente al proceso de aniquilacién y por
ello para GUT con M,c? ~ 10'*GeV encontramos que

(73)

M,
Mp

junto con una densidad de masa para los monopolos de

"7M~(

PP~ 10715 ~ 10-6"B
Ty B B

CN 2

9

Pap = Mpynpg =~ %10_6713 ~10%, , (75)
sia=10"2y pg = mpng ~ 0.1p,, lo cual para
un observador externo y lejano se obtiene un cota de
p/p. < 4. Similarmente cuerdas o dominios de pared
pueden sobrevivir como regiones de muy alta densidad
de energia, pero sus contribuciones a p parecen ser
inaceptablemente grandes[27].

10.4 El problema de la Unicidad

No es claro por qué vivimos en un mundo de tres di-
mensiones espaciales, o por qué las constantes funda-
mentales, tales como la masa de las particulas y aco-
ples por ejemplo toman los valores que tienen. Podemos
preguntarnos, son las propiedades del universo unica-
mente determinadas o son algin hecho puramente "ac-
cidental".

Aunque el universo fisico observable tiene tres di-
mensiones espaciales y una dimensién temporal, nada
prohibe a una teoria describir un universo con més de
cuatro dimensiones, especialmente si existe un mecan-
ismo de "inobservabilidad aparente" de las dimensiones
adicionales. Este es el caso de las teorfas de cuerdas y
la teorfa de supercuerdas que postulan dimensiones adi-
cionales compactificadas o extendidas y que sélo serian
observables en fenémenos fisicos que involucran altisi-
mas energias. En el caso de la teorfa de supercuerdas,
la consistencia de la propia teoria requiere un espacio-
tiempo de 10 6 26 dimensiones. El conflicto entre la ob-
servacién y la teoria se resuelve compactando las dimen-
siones que no se pueden observar en el rango de energias
habituales. De hecho, la teoria de supercuerdas no es
la primera teoria fisica que propone dimensiones espa-
ciales extra; a principios del siglo XX se propuso una
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teoria geométrica del campo electromagnético y gravit-
atorio conocida como teorfa de Kaluza-Klein que pos-
tulaba un espacio-tiempo de 5 dimensiones. Posterior-
mente la idea de Kaluza y Klein se usé para postular la
teoria de la supergravedad de 11 dimensiones que tam-
bién utiliza la supersimetria. Recientemente tenemos
los desarrollos teéricos de modelos braneworlds, en los
cuales el universo en su totalidad queda contenido en
una estructura llamada brane, la cual tiene propiedades
cldsicas y cuanticas[25] [26] [27].

11 Inflacién

La cosmologia inflacionaria, o la etapa inflacionaria es
uno de los mds intrigantes y asombrosos fenémenos
fisicos, tan asombroso que es el fenémeno responsable
de configurar el universo actual, el big bang como
evento natural que da origen al universo, por si sélo
no es suficiente para producir la estructura y dindmica
del universo actual. La etapa inflacionaria fue prop-
uesta para solucionar algunos problemas del modelo
estdndar, es decir se introduce de forma intuitiva, sin
elementos observables directos y sin que la formulacién
tedrica estdndar prediga tal etapa. El paradigma de la
inflacién[28] ofrece la atractiva posibilidad de resolver
muchos de los enigmas de la cosmologia del big bang
caliente normal. El ingrediente crucial de los escen-
arios de inflacién de mds éxito es un periodo llamado
de "slow-roll" (lento rodar) , en el cual la evolucién
de un campo escalar ¢ (el "inflatén") libera la energia
potencial V(¢) almacenada en ¢ cuando es domindo

por su energia cinética ¢°/2 la cual conduce a una
expansion exponencial del universo. En la actualidad
no existe un escenario preferido concreto inflacionario
basada en un modelo de fisica de particulas realistas
y convincente. Por ejemplo, en particular, aunque la
teorfa de cuerdas proporciona unos campos escalares
débilmente acoplados, los cuales podrian ser candidatos
a inflatones naturales, sus potenciales no perturbativos
V(¢) no parecen ajustarse a las condiciones de slow-
roll para la inflacién, ya que, para grandes valores de
¢, tienden a crecer, o tienden a cero, o son demasiado
rapidos. Por lo tanto, es importante explorar nuevas
posibilidades de aplicacién de una evolucién inflacion-
aria en los inicios del universo[29].

En palabras de Max Tegmark puede decirse que la
inflacién creard un espacio matematico-fisico donde to-
das la soluciones que brinde la inflacién se materializ-
aran, de tal forma que la inflacién es un proceso fisico
muy crativo que transforma las posibilidades hipotét-
icas en algo real que realmente ocurre en algtin sitio. Por
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esto una ingeniosa manera de solucinar algunos de los
problemas mencionados anteriormente, se conoce como
"inflacién"[28]. Esta se basa en la observacién de que si
en el universo muy temprano, antes de la bariosintesis,
hubo un periodo en el cual la constante cosmoldgica
A no era cero y dominaba el universo naciente con un
valor muy grande, por consiguiente y de forma cldsica
tenemos

R

= (76)

R
=
lo cual conduce a

R(t) = Ryefalt=t) (77)

entonces, el universo se expandié de forma exponencial,
similar al modelo cosmoldgico de Sitter.
Si el periodo de inflacién fue de At , el tamafio del
universo debe haberse incrementado en un factor
7 = ethhat (78)

?

por consiguiente el término de curvatura % debe

haberse reducido por un factor de Z~2, lo cual conduce
a la solucién del problema de la planitud si Z > 103°.

Esto también significa que aunque varias partes del
universo observable hoy dia estuvieran fuera de con-
tacto causal con cada una de las otras en el momento
del desacoplo de los fotones, ellas podrian haber estado
en contacto causal y por tanto en equilibrio térmico,
antes de que se iniciara la inflacién, debido a que el uni-
verso era mucho menor, y por tanto si todo el universo
hubiese estado en un dominio causal de tiempo cuando
ocurrio el rompimiento de simetria. Por lo mismo alli
no se requiere un nimero muy grande de monopolos ya
que su densidad de nimero puede ser diluida por un
factor de Z73.

Con lo anterior, ahora debemos tratar de explicar
como surgié este término cosmolégico. Guth ‘s sugirié
que este debe haber resultado de una transiscién de fase
GUT en el universo muy temprano. Ahora bién, para
explicar como tal transicién pudo ocurrir, primero con-
sideraremos la teorfa de un campo escalar de Higgs ¢
a altas temperaturas, es decir

ET >> myc? . 79
¢

La densidad de ntimero de particulas de Higgs, ng

es dado por
|

n¢:/
0

*dn
dp

p*dp
epc/kT + 1) ’

P = J
272h3

(80)
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con g = 1 y asi de este modo con la normalizacién
covariante usual del campo ¢, se obtiene

T
¢ (he)? 7

y por consiguiente el valor esperado del campo de Higgs
esperado es

(81)

0r7 = 5o | e~ ek = L
r 21%h J,  E(eB/FT —1) 7~ 12 he 127
(82)

con kT >> m¢02 , E ~pc.

La manera usual de hacer teorfa de campos, la cual
involucra perturbaciones alrededor del vacio {¢) = 0,
debe ser modificada para tomar encuenta las altas den-
sidades de particulas, y sus interacciones para mantener
la distribucién térmica, por consiguiente debe hacerse
el siguiente reemplazo ¢ — ¢ + (¢4) . Por lo tanto se
encuentra que el potencial usual de Higgs estd dado por

1 1
V(9) = —5ud" + Ao (83)
el cual tiene su mdximo en ¢ = 0 y su mfnimo en
0] = u2/A = v2, por consiguiente se reemplaza a

alta temperatura T' por el potencial efectivo térmico
promedio

~
~

2
ﬂ-—T4

T2
2 —_—
o 90

Vr(¢) 12

(84)
més términos de alto orden en A. El término final cor-
responde a la presién de los bosones escalares, los cuales
dominan a muy alta temperatura 7' , mientras que el
témino precedente es la "masa de plasma" del campo ¢

dependiente de la temperatura. De este modo, tenemos

oVr (o)
o
Se puede encontrar que Vr(¢) tiene puntos criticos
en

1 2 1 4 1 22
_Z z ZA\3T? —
S )+ 3000+ 500

~ (104N 4 AT) . (89)

$=0

pero la segunda solucién aplica sélo para T' < T, =
2u/A1/2 = 2v. Asf para T > T, la masa depende de
la temperatura efectiva de las excitaciones del campo
escalar alrededor de ¢ = 0 la cual es

(86)

)

2

A
m¢:— 7T2,

4
mientras para T < 7T, la masa efectiva de las ex-

citaciones alrededor del minimo es

p+ (87)



Centro Colombiano de Cosmologia y Astrofisica

11 INFLACION

A
2

En una teorfa gauge, donde ¢ también se acopla
a los bosones gauge, la forma de Vr(¢) se hace més
complicada, y (@) se hace dependiente del gauge. Sin
embargo, para valores pequenos del acople gauge agyr
el potencial resultante se suaviza con T, = O(v) y una
barrera en la que puede quedar atrapado ¢ cerca del
minimo del falso vacio en ¢ = 0. Eventualmente, como
resultado de las fluctuaciones cudnticas o térmicas, esté
pasa a través de dicha barrera y (¢) — v para al-
guna componente de ¢ (tunelamiento). Hasta que esta
transicién de fase de primer orden ocurra alli se super-
enfriard con una densidad de energia proveniente del
vacio efectivo

mj =2u* — ST? (88)

it
po=V(6=0) = V(6= byn) ~ 5 -

y de esta forma surge un término cosmolégico efectivo

(89)

ut

4\’
si la temperatura cae cerca de cero. Entoces, para el
periodo At, entre el tiempo cuando T cae por debajo de
T. hasta cuando la transicién de fase ocurre, la energia
potencial del campo de "inflatén" ¢ puede causar infla-
cién del universo como fue mostrado anteriormente.
Una situacién fisica andloga a lo anterior es el en-
friamiento de un material ferromagnético. A alta tem-
peratura la orientacién de los espines atémicos mag-
néticos estdn distribuidos aleatoriamente y fluctuando
rapidamente. No existe correlacién entre la direccién
de los espines de ninguno de los 4tomo y por lo tanto el
promedio de espin es despreciable (S) = 0. Por lo cual
el sistema no esta magnetizado pero presenta simetria,
ya que todas las direcciones del espacio son equival-
entes. Sin embargo, una vez el material se enfria por
debajo de la temperatura de Curie es energeticamente
mas favorable para todos los espines alinearse, y de esta
forma se da la transicién de fase a un estado magnetiz-
ado, con (S;) # 0 para alguna direcién de 4, resultando
ademds una liberacién de energia proveniente del calor
latente. En este sistema se da por lo tanto un rompimi-
ento espontdaneo de simetria. Sin embargo, la direccién
de la magnetizacién resultante, ¢ no puede ser predicha
por la teorfa en la ausencia de campos externos por lo
cual esta dependera de la correlacion accidental entre
la direccién de los espines durante el proceso de en-
friamiento. Después la transiciéon de todos los espines
se correlacionard a una distancia finita, la cual es el
tamano del dominio de magnetizacién. El cambio de

A =8rGnp, =~ 871G N (90)
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fase puede entoces ser caracterizado por el hecho de
que la longitud de correlacién de los los espines cambia
de cero al tamano del dominio, tal cual como ocurre
para el campo del inflatén (|@|) el cual va de 0 a v.
Igualmente, si ¢ no es un singlete-gauge(singlete signi-
fica que algo no estéd afectado por una transformacién
de cierta simetria, por ejemplo, el neutrino es una sing-
lete de carga eléctrica U (1), el electrén es un singlete
de color SU (3), el bosén de Higgs es un singlete de
Lorentz SO (3,1)), la direccién en el espacio simétrico
en el cual ¢ cae cuesta abajo (disminucién de su energfa
potencia) adquirird un valor esperado de vacio distinto
de cero el cual no puede ser predicho.

Si el cambio de fase ocurre a la energia GUT,

i~ M, ~ 10" GeV , entonces decimos que bajo
A = O(1), encontramos
. 18
A~ M2 ~ 10°GeV , (91)

y de esta forma una expansién suficientemente grande
puede ocurrir si la inflacién dura por lo menos 10731,
Una vez la transicién de fase ocurre, entonces A — 0 y
el calor latente se libera incrementando la temperatura
del universo hasta T' ~ T,/g'/*, donde g es el nmimero
total de grados de libertad de espin a esta temperatura,
y la evolucién del universo puede proceder como en el
modelo del big bang caliente, con materia que se con-
densa cuando la temperatura cae a través de su acople
a los campos de Higgs.

La fuente bédsica de radiacién y materia en el uni-
verso es entonces la expansion del falso vacio. Durante
el periodo inflacionario,

N Ac?
AR e N
que junto con resultados anteriores se deduce que p,,
permanece fijo, el universo se expande debido a que
la presién hacia fuera p = —p,c? de este falso vacfo.
Entonces la energfa gravitacional se convierte en ener-
gia del falso vacio, la cual a su vez es convertida en
materia y radiacion después de la transicién de fase.
Como la curvatura k& — 0 como resultado de la infla-
cién, y como por hipétesis A = 0 después del cambio
de fase, lo cual predice que ahora €2 = 1, exactamente.

T, = guvpucg ) (92)

Una consecuencia mayor de estas teorias inflacion-
arias es que, como k y A son cero, la energia neta del
universo es cero: es decir, la energfa cinética es positiva
en

1 .2
EmR

1
=—-mc
2

(47TR3p/3)mGN

I 2k = cte

(93)
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la cual estd precisamente balanceada por la energfa po-
tencial gravitacional negativa. Como la cantidad neta
de otras cantidades conservadas tales como la carga y
el momento angular se encuentra también que son cero,
esto da origen a la fascinante posibilidad de que el uni-
verso fuera creado "ex-nihilo" talvez por alguna forma
de fluctuacién cudntica (ex-nihilo es una locucién latina
traducible por "de la nada" o "desde la nada", en filo-
sofia y teologia, suele emplearse en la expresién creatio
ex nihilo, haciendo referencia a aquello que se crea a
partir de la nada, por ello dentro del &mbito cientifico,
el concepto fue utilizado por la teoria de la generacion
espontdnea para explicar la aparicién de larvas de insec-
tos y de gusanos en la materia en descomposicién)|8].
Las propiedades que ahora producen sus distintivos ras-
gos, particularmente los nimeros lepténicos y bariéni-
cos diferentes de cero, han surgido debido a que B y L
no se conservan precisamente (aunque B-L puede con-
servarse, para asegurar que la materia atémica neutra
pueda resultar), y debido a que la invarianza CP es
suavemente violada. Si muchas de las propiedades de el
universo son probablemente "accidentales" consecuen-
cia de su evolucién temprana, las cuales unicamente
requieren principios fisicos fundamentales.

12 Algunos Modelos de Inflacién

Una dificultad que surge con el escenario inflacionario
es que debido a que la direccién del rompimiento de si-
metria es aleatorio, y ademés si el intervalo de tiempo
de tunelamiento es mayor comparado con el tiempo de
expansion apareceran burbujas donde (|¢|) = v , pero ¢
con diferentes simetrias internas en cada una de las bur-
bujas, es decir tendremos regiones donde (¢) ~ 0 que
estan aun expandiéndose exponencialmente. Si final-
mente estas burbujas se fueran a condensar, resultaria
un universo muy inhomdgeneo. Si el tiempo de tun-
elamiento es corto, el universo consistiria en dominios
formados aleatoriamante cada uno con ¢ apuntando en
una direccién diferente, similar como un ferromagneto.

Esto origina una dificultad mayor para la "antigua
inflacién" o para la llamada inflacién cadtica. Parece
necesario que todo el universo actual, aparentemente
homogéneo este contenido dentro de una burbuja o
dominio. Este hecho es considerado en los modelos de
"nueva inflacién" , en el cual el potencial es ordenado,
asi que el tiempo tomado por ¢ para alcanzar cierto
estado como resultado de una fluctuacién cudntica o
térmica, donde se ha fijado la direccién del rompimiento
de simetria, requiere que sea muy corto comparado con
el tiempo que toma en alcanzar otro estado donde V(o)
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disminuye rdpidamente para que la transicién de fase
se produzca.

La transicién de un estado A a uno B de un campo
de inflatén espacialmente homogéneo ¢(t) puede com-
pararse con un balén rodando cuesta abajo, la cual se
puede describir, por la ecuacién semicldsica de movimi-
ento

oV
09’
donde el primer término y el dltimo corresponden a la
mecédnica Newtoniana, el segundo término corresponde
al amortiguamiento debido a la expansién del universo
el cual se reduce a la energfa cinética del campo ¢,
mientras que el tercer término representa el acople a la
materia ordinaria, I'"! es la rata de decaimiento de ¢
en otras particulas. Tenemos ademads

¢+3Hp+Tp=— (94)

R 5 81Gnp kc?
=) = — 53 95
(R) 3 R2 (95)
que junto con Ep = (%)1/2, Mp = (%)1/2 , 108
conduce a 8rC <
H? ~ MNP _ Ofp
3 3M3 (96)
donde la densidad de energia del campo ¢ es
1 .
p=50+V(9). (97)

ahora bien, la homogeidad espacial implica que V¢ =~ 0,
y si entre A y B dos estados de ¢, el potencial es sufi-

cientemente plano para que ¢ pueda ser despreciada y
con I' << H, entonces

ov 1

6~ -So3 (98)

que en el caso de la condicién ¢ << 3H¢ conduce a

o?V

d¢?

en tanto que sf el potencial domina sobre el término
2

¢ proporciona

<< 9H? | (99)

oV _Mp
d¢ (48m)1/%

Supuesto esto, el nimero N de "e-folds", e-foldings
es el intervalo de tiempo en el que un crecimiento expo-
nencial de una cantidad aumenta en un factor de e, este
término se utiliza a menudo en la fisica tedrica, sobre
todo cuando se estudia la inflacién césmica, los fisicos

V>> (100)
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hablan a menudo de la escala de tiempo e-foldings que
se determina en el momento en el que la longitud de un
trozo de espacio o espacio-tiempo aumenta por el factor
e mencionado anteriormente, por ende los e-folds de in-
flacién que ocurriran durante el tiempo que le toma a
¢ en ir del estado A al B son

tp ¢ o3 H?2
N:/ Hdt%/ fd¢%3/ ——do,
ta d)A (b (Z)A (_8V/8¢)
(101)
la cual con Z = eV conduce a
87 /% V()
N~ — ———d¢ 102
iz J,, Coviea ™ 1%

pero como se requiere suficiente inflacién Z > 1039 |
se deduce que N > 69 "e-folds", en términos m4ds ele-
mentales es como el nimero de veces que el campo tiene
que desdoblarse. De este modo, para suministrar una
solucidn satisfactoria, el potencial de inflacién debe sat-

i 3 1 o . 2

isfacer las muy restrictivas condiciones “?37‘2/ << 9H2,
ovV._ M

V' >> 55 Gamiz » ¥ que N > 69.

Una vez ¢ caiga en el pozo de potencial més alld
del estado B, donde contrario a ’82V/8¢2| << 9H? el
campo oscilard rapidamente con una escala de tiempo
menor << H~! y de este modo decaerd mediante
radiacién de particulas en un tiempo 't . Esto
conlleva a un recalentamiento del universo hasta alcan-
zar una temperatura Try ~ T,/ gi/ * con la condicién
de que el universo no se expanda demasiado durante
el tiempo que le toma al campo ¢ en decaer. Para
explicar la bariosintesis, es esencial que el recalentami-
ento sea suficiente para que satisfaga kTry > M,c?,
como cualquier nimero bariénico que fuera generado
antes de la inflacién sera diluido por la expansién. Al-
ternativamente, es posible que la asimetria bariénica
deba conservarse desde el momento del decaimiento
del campo ¢ , ya que no hay equilibrio térmico. Por
ejemplo, podrian surgir quarks y leptones a través

~
~

de ¢ - HoH, — quarks — leptons , donde H, son
tripletes de color de Higgs, dando np =~ eny . Silainfla-
cién suficiente, el universo obserbable corriente puede
facilmente estar contenido dentro de un dominio simple
y de esta forma ser homogéneo. Por ejemplo, con in-
flacién de magnitud Z = 10%° , una regién inicial de
tamafio 1073'm llegard a ser de 107'm , y si el re-
calentamiento fuera de 10'*GeV , habrd de expandirse
hasta 10%%m para poder incluir cada cosa o cuerpo que
podamos observar en el presente.

Serd evidente que el potencial de Higgs estdndar
no puede satisfacer las condiciones nombradas anteri-
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ormente, ya que este no es lo suficientemente plano en
una gran regién cerca del origen, algo simililar a lo ob-
servado en la siguiente gréfica.

Energy
I

Por lo tanto, algo mds prometedor es un modelo
basado en SU(5) GUT , en el cual el inflatén, es de-
cir, el campo escalar cuya energia de vacio es respons-
able de la inflacién, se considera como un multiplete
de 24 Higgs que llevan al rompimiento de SU(5) —
SU(3)xSU(2)xU(1) . El pardmetro de masa de Higgs
1 es un conjunto igual a cero, sin embargo los diagra-
mas a un loop incorporan esto, para obtener el llamado
potencial de Colemann-Weinberg, el cual se puede ex-
presar como

|

gs Field

i

V(g) = Afo! [log( (103)

donde A = (5625/64)aZr estd dado en términos del
acople gauge agur y 0 ~ 10 GeV es la escala de en-
ergia de la simetria GUT. Este potencial se hace cero
en su minimo |¢| = o pero es plano cerca del origen
|¢| << o , cuando el término o* domina, y bajo estas
consideraciones obtenemos

2 47 Ac*

N —— 104
T (104)

en la cual con el limite del logaritmo en aGUT¢2 = H?,
se puede hacer la siguiente aproximacién

1 A
V(p) = S A0t = To", (105)
2 4
en la regién plana, donde
H? 1
A=—4Alog(———) = 107" . 106
o8(——s) (106)
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Un "slow roll-over" puede ocurrir, en lugar de tun-
elar el estado de falso vacio, la inflacién se produce por
un campo escalar "rodando" por la colina de el po-
tencial de energifa. Cuando el campo rueda muy lenta-
mente en comparacién con la expansién del universo, la
inflacién se produce. Sin embargo, cuando la montana
de potencial se hace mds pronunciada, termina la infla-
cién conduciendo al recalentamiento del universo. Tal
slow roll-over ocurre hasta que a ¢2 << 9H? la cual

llega a ser una igualdad hasta cuando ¢> 5~ 3H 2\t

%@5 la cantidad de

, v ahora de N ~ 3 M2 f¢B
inflacién estard dada por
1 1

b5

o1 (= oh o
y también se alcanzard el requerimiento de N > 69
si el valor inicial del campo es ¢, << H . Infortu-
nadamente, se espera que las fluctuaciones quédnticas
en |¢| sean del orden de H , como para que sea im-
probable que ¢, << H se de. Aun si este fuera el
caso, es complicado Justlﬁcar el uso de la ecuacién de

evolucién semiclésica (;5 + 3H¢ +T¢ = 6¢ ,
es al menos vilida sélo cuando |¢| >> H . Todavia
es mas serio el hecho de que tales fluctuaciones produ-
ciran inaceptablemente grandes inhomogeneidades en
la densidad. De otra parte, la forma del potencial en el
espacio SU(5) es tal que ¢ debe primero "rodar" en la
direccién en la que se rompe SU(5) — SU(4) x U(1) y
s6lo subsecuentemente hasta SU(3) x SU(2) x SU(1).

Evidentemente se necesitan valores mucho menores
de A, pero segun lo anterior su valor estd determinado
por los pardametros GUT «agyr , 0. Sin embargo, es-
tos pueden hacerse pequenos si la integral de un loop
se cancela, como se hace naturalmente en una teorfa
SUSY, donde encontraremos lo siguiente

3H?
2

H2
oV/09)

do ~ ( ), (107)

la cual

Asusy = (%)%\ ; (108)
donde Mg es la escala de rompimiento de SUSY (En
fisica de particulas, la supersimetria, a menudo abrevi-
ado SUSY es una simetria que relaciona las particu-
las elementales de espin uno a otras particulas que
se diferencian en media unidad de espin y se conocen
como superparejas. En una teorfa de la supersimetria,
para cada tipo de bosén existe un tipo correspondiente
de fermiones con la misma masa e internos nimeros
cudnticos, y viceversa).

Pero en modelos de este tipo es muy dificil adecuar
el recalentamiento para que posteriormente ocurra la

transicién de fase debido a que ¢ se acopla a la materia
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ordinaria sélo a través de interacciones gravitacionales
intensas y de esta forma T' ~ mj} /M3 ~ o°/ Mp, el
cual es demasiado pequeno. Es entonces evidente que
el rompimiento de simetria se prefiere que se acerque
a la escala de Planck (llamada frecuentemente "infla-
cién primordial" ), lo cual de hecho sugiere que de-
bemos considerar un modelo basado en SUGRA (SU-
GRA, o SUper GRAvedad, fue propuesta inicialmente
como una teorfa de cuatro dimensiones en 1976 por
Daniel Z. Freedman, Peter van Nieuwenhuizen y Ser-
gio Ferrara en la Universidad de Stony Brook, pero fue
rapidamente generalizada a muchas y diferentes teorias
multidimensionales y con mayor nimero (N) de cargas
supersimétricas. Las teorfas de supergravedad con N>1
se las nombra habitualmente como supergravedad ex-
tendida (SUEGRA en inglés). Se ha demostrado que al-
gunas teorfas de supergravedad son equivalentes a otras
teorfas de supergravedad de més dimensiones mediante
reduccién dimensional (por ejemplo, la supergravedad
de dimensiones N = 11 se reduce en S7 a N =8 d =
4 SUGRA). A las teorfas resultantes se las llama nor-
malmente como las teorias de Kaluza-Klein, debido a
que Kaluza y Klein construyeron, hace casi un siglo,
una teorfa de gravedad de 5 dimensiones, que al ser
reducida en un circulo , sus modos no masivos de 4 di-
mensiones describen el electromagnétismo acoplado a
la gravedad). Por ejemplo, en el modelo SUGRA N=1,
donde el superpotencial de el singlete-gauge para el su-
percampo quiral ¢ (El superspace es el espacio homo-
géneo del supergrupo SUSY con el grupo de Lorentz
como estabilizador. Los superespacios quirales son el
espacio homogéneo con el supergrupo generado por las
transformaciones de Lorentz y el estabilizador) es

£)2
M )
donde v87wM = Mp, el potencial efectivo de tres

niveles toma la forma

W(¢) =o?M(1— (109)

B b b . ) 2 02
V(9) = 0H1 = (1) —A(0)? +T() e
(110)
el cual se puede expresar como
13
V@)= o i a(0p + D Dyy Ly,

Este potencial no ha sido arreglado para que tenga
términos lineales en ¢ para que pueda reproducir las
condiciones que requiere la inflacién para o ~ 10~4M
~ 10"%GeV . Sin embargo en tales modelos no es
necesario que el valor esperado de (¢rp) = 0 a alta
temperatura, por consiguiente es probable que (@)
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"ruede" directamente hacia el minimo sin ningin super-
enfriamiento. De otra parte, el campo ¢ no puede es-
tar en equilibrio térmico con la materia mientras éste
decae, ya que su acople a las particulas materiales es
muy débil. Pero este problema puede ser salvado in-
volucrando un supercampo de inflatén quiral adicional,
pero todavia nos quedamos con un bajo recalentami-
ento en la temperatura, demasiado bajo para la bari-
ogénesis, la cual puede ser el culpable del decaimiento
del campo en si mismo.

Otra posibilidad es que el inflatén pueda ser identi-
ficado con el campo de dilatén ¢ , el cual es uno de los
modos sin masa de las supercuerdas. Como el Lagrangi-
ano es invariante bajo reescalamientos del campo ¢ ,
el dilatén automdticamente tiene un potencial plano.
Es entonces necesario endenter que el rompimiento de
supersimetria encontrard la direccién del campo ¢ en
la cual evolucionard y cudndo puede conducir a una in-
flacién aceptable (de tres dimensiones). Esto puede
suministrar una importante prueba de las teorfas de
supercuerdas.

Como no existe una buena razén de por qué los
campos de inflatén se acoplan debilmente deben es-
tar en equilibrio térmico en el universo temprano, se
ha sugerido que aun con un potencial simple tal como
V(o) = i/\¢4 el valor de ¢ a alta temperatura puede
ser aleatorio-cadtico, y si hubiera una regién bastante
grande en la cual ¢ sea suficientemente suave, esta re-
gién se inflarfa durante el tiempo que le tome a ¢ des-
cender al valor minimo de V(¢) en ¢ = 0 en una
cantidad

>

— . 112

0
N = / Hdt ~
é

Sin embargo, se encuentra que para obtener
bastante inflacién se requiere ¢ > Mp y entonces el
uso de la relatividad general cldsica no puede ser justi-
ficada.

Un novedoso y reciente modelo de inflacién se ha
propuesto, llamado inflacién por campos vectoriales o
de alto espin. Como se sabe todos los escenarios in-
flacionarios éxitosos se basan en el uso de los cam-
pos escalares clasicos, dos razones principales para ello
son la homogeneidad y la isotropia natural de dichos
campos, ademds de su capacidad de imitar una con-
stante cosmolégica en lento decaimiento. Esto sucede
como se anoté anteriormente en los modelos de infla-
cién cadtical28] y en el caso de algunos modelos lla-
mados de k-inflacién [29], una alternativa es consid-
erar campos de espin superior bosénico o de alto es-
pin, los cuales también pueden formar condensados que
se suelen pasar por alto, ya que genéricamente estos
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inducen una anisotropia, y también debido a la difi-
cultad aparente en la realizaciéon del régimen de lento
rodar o slow-roll. Por ejemplo, un modelo de inflacién
basado en un potencial vectorial V(4,A4,) se propuso
en[38], donde el potencial no cambia demasiado, mien-
tras que otras cantidades corren de forma muy fuerte
sobre un rango exponencial en la inflacién. En particu-
lar, la isotropfa del vector de campo se puede alcanzar
para el caso de un trio de vectores ortogonales entre sf,
teniendo en cuenta un gran nimero de campos orienta-
dos al azar. Otra posibilidad es considerar puramente
el tiempo, como los campos vectoriales. El problema de
giro lento del campo vectorial masivo también pueden
ser resuelto con éxito por la introduccién de no aco-
plamiento minimo de este campo a la gravedad. Como
resultado, se obtienen los escenarios inflacionarios que
son muy similares a la simple inflacién cadtica con un
campo escalar masivo [28] y N-inflacién. La inflacién
de campo escalar predice un universo casi completa-
mente isétropico. La anisotropia puede ser obtenida a
expensas de las condiciones iniciales y el acomodami-
ento de la duracién de la etapa inflacionaria. En este
modelo de inflacién por campos vectoriales, podria dar,
ya sea un universo totalmente isétropo (con tripletes
ortogonales de los campos vectoriales) o un universo
con algo de anisotrépia (con N campos vectoriales ori-
entados al azar). El modelo contiene sélo una minima
complejidad y no requiere ningin tipo de ajuste de las
condiciones potenciales o iniciales. Para llevar a cabo la
expansion inflacionaria de los campos vectoriales, dos
ingredientes esenciales se han anadido a la teorfa es-
tandar de los campos vectoriales masivos. En primer
lugar, para obtener el régimen de lento rodar de los
campos vectoriales hemos acoplado la gravedad a el-
los de forma minima. En segundo lugar, para evitar
una gran anisotropia se considera un gran numero de
campos mutuamente desacoplados orientados al azar.
El mismo modelo puede, en principio, explicar la acel-
eracién del universo observada en los iltimos anos. De
hecho, este modelo combina naturalmente la inflacién y
la energia oscura en el mismo marco. Sin embargo, las
predicciones del modelo unificado dependeran funda-
mentalmente de la distribucién de masas de los campos
vectoriales. Segiin lo anterior, es ahora evidente que ex-
isten varios candidatos posibles para que "encarnen" el
campo de inflatén, originalmente en las diversas teorfas
competentes mas alld del modelo estdndar, tales como
GUTs, SUSY, SUGRA, supercuerdas, entre otras, pero
hasta el momento ninguna de estas sugerencias tiene
credibilidad completa. Quizd se este forzando el con-
cepto de inflacién ya que puede surgir de muchas man-
eras diferentes, y por esta razén no ayuda a discriminar
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entre las diferentes teorias existentes.

13 Formacion de Estructura

Hasta ahora ha sido considerado el campo de inflatén
como espacialmente homogéneo, al menos dentro de un
dominio causal, en consecuencia, para producir un uni-
verso homogéneo de acuerdo con el pricipio cosmolé-
gico, se requiere modificar el esquema ilustrado anteri-
ormente. Sin embargo, es evidente que si se permite ex-
plicar la formacién de estructuras como planetas, estrel-
las, galaxia, clusters de galaxias, supersclusters, redes
césmicas, entre otros elementos, se requiere introducir
algin grado de inhomogeneidad espacial en el campo
de inflaton.

No obstante, este es un hecho natural de la inflacién
debido a que durante el periodo de "slow roll-over" ex-
isten fluctuaciones cudnticas de la magnitud de ¢

Hy

(56) ~ 5 =T (113)
es decir que tenemos fluctuaciones que corresponden a
la "temperatura de Hawking" de el espacio de Sitter.
Estas fluctuaciones se consideran fuera del horizonte
debido a la rapida inflacién, ademé&s no son "suaviza-
das" por interacciones subsecuentes, es decir que otras
interacciones no alteraran las fluctuaciones originadas
inicialmente, salvo que ellas ingresen otra vez al ho-

rizonte. En consecuencia, ello conduce a través de

p= %qﬁ + V(¢) a unas inhomogeneidades de magnitud

(114)

donde ¢ = _%ﬁv (0) =~ % = Ty, hasta que las
perturbaciones crucen més alld del horizonte. Después

de esto ellas efectivamenge se liberan mientras el uni-

verso se infla con p ~ %qb y asf cuando eventualmente
ellas reingresan al horizonte se tiene

5p _¢H?  3H?
— RT3 = v

(115)
14 & 96

las cuales seran las mismas sobre todas las escalas de
tamano porque durante la inflacién H, ¢, y % son es-
encialmente independientes del tiempo t.

La inflacién entonces predice aproximadamente un
espectro de perturbaciones de densidad que es invari-
ante de escala. Sin embargo, debe ser consistente con
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la isotropia observada de la radiacién de fondo de mi-
croondas CMB, AT/T < 3 x 107° sobre todas las es-
calas angulares, requeriendo Ap/p < 107* en la época
del desacoplo, ya que estas son perturbaciones adiab&t-

icas. Por lo tanto debemos tener H2/¢ < 10~ Con un
potencial de la forma V (¢) ~ L Ao*— %¢4 , se encuentra

~ 32
que
op 3H® 3 2\N
P vl X(T)3/2 . (116)

Asi, ya que el nimero de "e-folds" de inflacién
es N > 69 , debemos tener A < 10714, Esto de-
muestra aun mds vividamente que el potencial de in-
flacién debe tener una regién plana. No existe man-
era natural de producir tal pardmetro pequeno para
que se de este potencial en GUTs. Cualquier valor
normal de A acotado parece apropiado para producir
§p/p ~ 10% — 10 y de este modo un universo altamente
inhomogéneo. Pero el potencial inspirado en SUGRA
con o ~ 107*M ~ 10"GeV puede producir inhomo-
geneidades de la magnitud requerida.

Existen aun varios problemas por resolver, sin em-
bargo la inevitable ocurrencia de estas fluctuaciones
cudnticas nos recuerda que el uso de la ecuacién
semicldsica de movimiento para la evolucién de ¢ no
estd necesariamente justificada. De otra parte, el aco-
ple débil requiere producir fluctuaciones pequenas que
pueden muy bien inhibir el establecimiento del equilib-
rio térmico en el universo muy temprano.

Una vez una perturbacién de una escala dada ha
cruzado el horizonte, esta comenzard a crecer bajo su
atraccién gravitacional mutua. En la era de dominio
de radiacién, p ~ R~ | pero &p se comporta como
una fluctuacion local de la curvatura en la ecuacién de
Friedmann, y asf 6p ~ R~2. De este modo dp/p crecerd
como R?. Sin embargo debe notarse que los efectos de
flujo de particulas evitaran la formacién de pequenas es-
tructuras. Entonces, en la era de dominio de radiacién
la masa de Jeans es menor que la masa que colapsard
gravitacionalmente, la cual es aproximadamente igual
a

N dmp,,d3

MJ ~ 3 )
donde p,, es la densidad de materia y d = ct es la
méxima distancia que la radiacién dispersada puede
haber viajado durante la edad del universo, ¢t =
(327G p/3)~1/? | donde p es la densidad de energia
total. Ya que

(117)

(& 1/2
327G Np

%

(118)
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y de este modo obtenemos

32
327G Np

47
MJ ~ ?)pm

)32 (119)

En la era de radiacién, cuando p,, ~ t=3/2 y
p ~ p. ~ t~2 la masa M; crecerd como ~ t3/% y
finalizard en t ~ t; , cuando la materia se desacopla de
la radiacién y p = p,,, por lo tanto encontramos que

wcd 3 Sty
My =~ 8/2 ~ 10" M, 120
J 48p1/2(27rGN 8GN o, (120)
y p = (3/32nGN)t™2 , y el tiempo de desacople

tq ~ 10'3s, entonces existe un periodo antes del desaco-
ple cuando las inhomogeneidades de tamano galdctico
~ 10" My no pueden crecer. Sin embargo después del
desacople, cuando la materia predomina, la velocidad
de transmisién de los bariones es v ~ (kT/m,)'/?, ast
que para materia bariénica

3kT

(7 1/2
32rG N p,, My

~
)

(121)
y ademds la masa de Jeans se expresa de la siguiente
forma

47 3kT

( 3/2
3p 2 321G Ny

)

My =~ (122)
la cual es solo del tamano de un cluster globular ~
10° My, , incluso al comienzo de la era de recombinacién
cuando T ~ 3 x 103K . Ya que p,, ~t 2y T ~ t=*/3
por lo cual tenemos M; ~ t~1 | y asf como pasa siempre
con las estructuras menores pueden comenzar a form-
arse y por supuesto el equilibrio térmico se empieza a
romper también.

Parece entonces que las inhomogeneidades primor-
diales de casi cualquier tamano pueden ser capaces de
colapasar depués de la recombiacién. Sin embargo, la
radiacién se ha suavizado fuera de las inhomogeidades
a pequena escala casi completamente durante la época
de dominio de radiacién, principalmente a través de
la dispersién e , ya que la dispersién yp transfiere
un pequeno momentum. El camino libre medio de un
fotén a través de una nube de electrones de densidad
de nimero n, es L = (n.or)~! , donde

2
8ra’h
3m2c?

or = =0.67 x 1072m? | (123)

que es la seccion eficaz de dispersion ye de Tomson. Asi,
de este modo sobre un promedio temporal que se somet-
erd a N = ctL~! nimero de colisiones, y por tanto en

29

un "camino aleatorio" se habra difundido una distancia
d = LvV/'N = (ct)'/?. Parece razonable suponer que sol-
amente las fluctuaciones de densidad mayores que d/10
probablemente sobrevivan a este efecto de suavizado, y
donde la masa total contenida en tales regiones sea

47

d
M=
3pm(

—)3
107
como la densidad de nimero electrénica es n, = n, ~
P (E)my ! para materia bariénica, econtramos que

(124)

47 ctmy,

~ 3/2 1073
B2 o ) 10T

M(t) (125)

la cual crece con el tiempo ~ t~9/4 hasta el desacople
en t =ty , mientras la materia se hace transparente a
la radiacién. Por lo tanto, la "masa de Silk" , la cual
se relaciona con el amortiguamiento de la intensidad
de difusién de los fotones y que se rige principalmente
por la distancia de viaje de los fotones antes de ser dis-
persados, longitud de difusién, lo que afecta a la lon-
gitud de difusién son principalmente las propiedades del
plasma que se considere. La escala en la que se amor-
tigua la difusién se llama la escala de Silk y su valor
se corresponde con el tamano de las galaxias de hoy
en dfa. La masa contenida dentro de la escala de Silk
se llama la masa de Silk y que corresponde a la masa
de las galaxias, es decir la masa minima de una fluc-
tuacion de materia bariénica que probablemente sobre-
vivird cuando t = tgq , esto es M(ty) ~ 102My ,
la cual es aproximadamente la masa de una galaxia
grande. Aunque la aproximaciéon que se ha hecho es
excesivamente cruda, serd evidente que el tamano de
la escala de las galaxias talvez la estructura primaria
mds pequena en el universo, depende directamente de
la magnitud de las constantes fundamentales (Gy, « ,
my , m.) que determinan p, tq, y or.

Si tales fluctuaciones estaban presentes en el mo-
mento del desacoplo, ellas iniciaran el crecimento a
través de su atraccién gravitacional mutua. En la época
de dominio de materia, p ~ R™3, pero dp aun se com-
portard como una fluctuacién local de la curvatura en
la ecuacién de Friedman (£) = — 2,y por
lo tanto dp ~ R™2. Asf 6p/p crecera como R hasta
llegar a ser del orden de la unidad, después de lo cual
se iniciard el crecimiento més rédpido de las no linealid-
ades, y una vez que p > p. las inhomogeneidades loc-
ales colapsaran, conduciendo, presumiblemente, a los
clusters de galaxias, galaxias y estrellas que observamos
hoy dia. Aun no entendemos en detalle como es que
pasa esto, y en cualquier caso el tema estd mas alla de
este corto escrito, pero es alentador que la simulacién en

8nGnp
3
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computadoras del movimiento de cuerpos gravitantes
en un universo en expansiéon pueda producir algunas
cosas como la distribucién de galaxias observadas con
relativa fdcilidad, partiendo de una fluctuacién adiabat-
ica aleatoria (Gausiana) de tipo Harrison -Zeldovich en
el desacople.

Una de las mayores incertidumbres de tales simu-
laciones, es la naturaleza de la materia oscura no
observada[36] [37]. Si esta consiste de particuals frias
masivas CDM, entonces el aglutinamiento puede ocur-
rir a escalas muy pequenas en tiempos primitivos y
hasta que las galaxias puedan haberse formado antes de
los clusters. De otro lado, si el universo esta dominado
por la materia oscura caliente HDM, tales como neut-
rinos, las primeras estructuras se formaran a escalas de
galaxias y clusters, y solamente se romperan en galaxias
individuales posteriormente. En este caso, como las
galaxias que son observadas son bastante viejas, ellas
debieron estar fuertemente agrupadas y la evolucién
de sus propiedades de agrupamiento seran evidentes
cuando miramos hacia atrds en el tiempo. Se espera
que la observacion sea capaz de resolver estas cuestiones
en poco tiempo.

14 Cosmologia en Altas Dimen-
siones

Historicamente se sabe que los modelos tedricos de
Kaluza-Klein y de supercuerdas sugieren que el espacio-
tiempo pueda resultar teniendo mas de las 1 + 3 di-
mensiones observadas, las dimensiones espaciales in-
ternas adicionales son comapctificadas en una escala
de tamano del orden de la longitud de Planck Ip , esta
es en verdad la escala de longitud natural en la ecuacién
de Friedmann[30] [31] [32]

R

R

_k 8mp

R2 3 3M32

A

kA
R? 3

- 87TGNp

( 3

)

, (126)

y una de las razones para introducir la inflacién fue ex-
plicar por qué las tres dimensiones espaciales normales
han crecido mucho més de lo esperado. Sin embargo, es
aun bastante posible que existan dimensiones espaciales
adicionales que por alguna razén no han sufrido la infla-
cién, aunque también podemos pensar que otras dimen-
siones espaciales adicionales han sufrido una inflacién
mucho méds severa que la sufrida por las dimensines es-
paciales normales, pero que por alguna razén no son
observables hoy dia.

En estas dimensiones adicionales, modeladas bajo
las teorfas de Kaluza-Klein, se supone que suministran

30

la dindmica (es decir, los acoples, las ecuaciones de
movimiento, etc) a baja energfa, E << Mpc?, de un
universo 3 4+ 1 dimensional. Una consecuencia puede
ser que, si el tamano del espacio interno D-dimensional
varia, entonces la magnitud de las asi llamadas "con-
stantes fundamentales" tales como « y Gy pueden
variar con el tiempo, también. Por ejemplo, los aco-
ples gauge que tienen la forma

2 2 A2
0= & _ 2K :4GNh:7p, (127)
47he  4dmgr2he  ¢ricd  ¢r?
l
=C(-2)? 128
0= CHEY. (128)

si asumimos por simplicidad que todas las dimensiones
extras tienen el mismo radio Rp, de forma similar la
constante de Newton se hace
Cy
Rp
donde C y C son constantes del orden de la
unidad. Igualmente, en teorias de supercuerdas de 10-
dimensiones encontramos que a, Gy ~ (I,/Rp)°. De
este modo, en uno u otro tipo de teorfa cualquier cam-
bio de Rp conduce a un cambio en o y Gy
Posiblemente variaciones en el valor de a con el
tiempo pueden ser estudiadas en los espectros de quas-
ares distantes, por ejemplo, con el espaciado de de los
niveles de energfa atémicos los cuales dependen de o2,
o en las ratas de decamiento-8 de radioisétopos en la
historia de la Tierra. El limite mds fuerte se obtiene
del "reactor nuclear" de Oklo (Lugar famoso de Africa
Occidental por albergar una cantidad de sitios en los
cuales tuvieron lugar reacciones de fisién nuclear auto-
sostenidas hace aproximadamente dos mil millones de
anos. Este hecho fue descubierto en 1972 cuando medi-
ciones de la abundancia relativa de los dos is6topos més
significativos del uranio extraido allf arrojaron resulta-
dos anémalos comparados con los obtenidos del uranio
de otras minas. EIl reactor nuclear natural se formo
cuando un depdsito rico en mineral de uranio se in-
undé de agua subterrdnea, la cual actué como un mod-
erador de neutrones, y una fuerte reaccién en cadena
tuvo lugar. El moderador de agua hervirfa a medida
que se incrementara la reaccién, retarddndola nueva-
mente y asi evitando una fusién. La reaccién de fisién
se mantuvo durante cientos de miles de anos. La clave
para la creacién de los reactores naturales fue que, en
esa época, la abundancia de U-235 fisible era de aprox-
imadamente el 3%. Gracias a que la vida media del
U-235 es méds corta comparada con la del U-238; la
abundancia actual de U-235 en uranio natural es de

2

Gy =13 P (129)

3
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aproximadamente 0.7%. Por tanto, un reactor nuclear
natural ya no es posible en la Tierra. El reactor nuclear
natural de Oklo permanecerd inactivo indefinidamente,
en dicho reactor se estima que los depdsitos de uranio
tienen 2 x 10Y afios.). De la composicién isotépica de
muestras de samario y eropio (el samario es un ele-
mento quimico de la tabla periédica cuyo simbolo es
Sm y su numero atémico es 62 y el europio es un ele-
mento quimico de la tabla periédica cuyo simbolo es
Eu y su nimero atémico es 63) se ha determinado que
la seccién eficaz para la captura de neutrones térmi-
cos puede haber cambiado muy poco desde los valores
medidos corrientemente los cuales requieren que o/«
< 10717y~! sobre este lapso temporal. Sin embargo
las pruebas que tomamos mds atrds en el tiempo es el
efecto de los cambios de a que pudo haber sufrido dur-
ante la nucleosintesis primordial. Hemos de mirar que
la cantidad de helio producido depende crucialmente de
las diferencias de masas neutrén-protén a través de
N

m
Np

r — (M —my)c® /KT
)

(130)
y, criticamente menos de los acoples Gy y G (con-
stante de acople débil de Fermi). Ya que estas diferen-
cias de masa son debidas, al menos en parte, a las difer-
encias de auto-energia electromanética de estos nicleos,
por lo cual se puede esperar que (m,, —m,) ~ « por lo
que si requerimos una abundancia de helio primordial
Y, = 0.24 £ 0.01, entonces a no puede haber cambi-
ado alrededor de 2%, o Rp no mds de 1% cuando el

universo tenia alrededor de 1s de edad, dando ’d/ a’ <

107191, mientras que la estabilidad de los periodos
de rotacién de los pulsares binarios requere |Gy /G ‘ <
2 x 107 Hy~1,

Por lo tanto, es claro que para que sean compatibles
con estos limites observacionales cualquier variacién de
Rp con t =~ 1s debe haber sido excesivamente pequena.
Debemos por lo tanto estar interesados en la solucién
de la ecuacién de Einstein en la cual las tres dimen-
siones espaciales normales se han inflado y estdn aun
creciendo mientras las dimensiones internas D se han
compactado con un radio esencialmente estable.

Por simplicidad, consideremos el caso de la métrica
espaciotemporal de d = (D + 4)-dimensiones la cual
tiene la simetria R' x 3 x S | asf que el tensor métrico
puede ser escrito en la forma

1 0 0
gun = | 0 —R(t)2g:; 0 . (131)
0 0 —RD(t)ang
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donde M, N van de 0 a D + 3, mientras ¢,7 = 1,2,3
representan las coordenadas de 3-espacio ordinario, y
a,B = 4,5,6,...,D + 3 representan aquel espacio in-
terno D-dimensional. R(t) es el radio de la 3-esfera,
Rp(t) es el radio de la D-esfera, g;; es el tensor métrico
de la 3-esfera unitaria, g,g es el tensor métrico de la
D-esfera unitaria. Por consiguiente las componentes no
cero del tensor de Ricci son (en unidades fundamentale
k=c=1)

R _Rp

Roo = R (132)
. .2 .o
R = %+2%+D%%+% g, (133)
. .2 o
Rap = ]}?;“L(D_l)%“LSgI}?;“L%%U Jop -
(134)

Las componentes no cero del tensor energia-esfuerzo
son

Too=p, (135)
Tij = p3gij , (136)
Taﬁ =PDYdag (137)

donde p es la densidad de masa, p3 es la presion en el
3-espacio, pp es la presion en el D-espacio. Cuando se
sustituye ésto en la ecuacién de Einstein

A
R, —

—87TGN
29w = g

1

1 —
g,uyRJF 2]

2

; (138)

haciéndo p,v — M, N , esto nos conduce a

3§ + Dig

- 58162’ (D +1)p+ 3ps + Dpp — 2py] (139)
.. .2 -

_ —DSIC; o+ (D~ 1)ps — Dpp + 2p,] ,(140)
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2

RD RD RRD (D—l)
D (p-1)2D y3tiD
Ry TP VR T35, T TR
_87‘—5

= D13 [p —3p3 +2pp +2p,] (141)

donde G es la constante gravitacional en D + 4 dimen-
siones, es decir G = GyVp , siendo Vp el volumen

del espacio interno, y p, = A/87G es la densidad de
materia equivalente al término de la constante cosmol6-
gica. Las primeras dos de estas ecuaciones se reducen
a

R 4Gy P A
— == =)+ = 142
L N
R 5 8tGnp k2 A
=)= - —+= 143
(R) 3 R? 3~ (143)

cuando D=0 y G=Gy .

Para explorar algunas soluciones, se puede comen-
zar ignorando el efecto de la materia, la radiacion y
la constante cosmolégica colocando p = p3 = pp
pa = 0 de tal forma que los miembros derechos de las
ecuaciones se hacen cero. La solucién de los términos
restantes, son geometricamente puros, son ecuaciones
llamadas soluciones de Kasner, para la cual la métrica
es

2

ds® = dt* — R(t)*dx*—Rp(t)?dx3 (144)

i

donde x y xp son las coordenadas espaciales en 3 y D
dimensiones respectivamente, con

t t
Rt)=(-) v R(E)=(-)"7,
t() t(]
sujetas a las condiciones de que
3y+Dyp =1 y 32+ Dy3 =1 . (145)

Ahora, se requiere que las condiciones anotadas
puedan ser reunidas sélo si una u otra vy o p
es negativa, y asegurar que en el 3-espacio que se esta
expandiendo podamos tomar

_ 3+ (3D?46D)"/?
1T T30 13)

(146)

)

D — (3D? + 6D)'/?
D(D +3)

y entonces de hecho el D-espacio en la métrica consid-
erada se contrae. Infortunadamente, no existe solucién
del tipo que se esta buscando con espacio interno es-
tdtico y asf acoplar efectiva y estdticamente a o y G .

Otra posibilidad es generalizar la solucién de big
bang caliente isotrépico dominado por radiacién, para
D + 4 dimensiones, tenemos

Tp = (147)

)

p=(D+3)apTP™ (148)
ps=pp =p=apTP™, (149)
donde
20(D +4) I(2+
ap = C( + ) ( 2 ) (150)

7T3/2 F(T+1)QD ’
es la constante de Stefan-Boltzman a = 72k*/15c¢%h
3 = 7.5659 x 10716 Jm3K~* , generalizada a D + 4
dimensiones en unidades donde k¥ =h=c = 1 y con la
funcién ¢-Riemann en ((4) = 7*/90, y donde I es la
funcién usual gamma y Qp es el volumen de la D-esfera,
el cual estd dado por

o (D+1)/2
Qp = D+1
L(==)

El resultado de lo anterior es que mientras R se
incrementa con el tiempo, Rp alcanza un méximo y
entonces se contrae una vez mas, y 1" correspondiente-
mente cae pero entonces se incrementa una vez més
debido a que decrece el volumen de la dimensién com-
pacta cuando Rp — 0. Ahora bien, cuando Rp se haga
muy pequeilo, tanto como kT <hc/Rp, el efecto de la
radiacién se hace despreciable y la solucién retorna o
vuelve a la forma de Kasner indicada anteriormente. Es
evidente que no hay ninguna posibilidad de reproducir
la forma de nuestro universo con este modelo. A fin de
lograr una solucién estable se requiere un mecanismo
mediante el cual se pueda alcanzar esto basado sobre la
observacion de las fluctuaciones cuédnticas en las dimen-
siones compactificadas las cuales dardn origen a la lla-
mada "energia de Casimir" es decir la energia de punto
cero del vacfo. Esto se basa en el hecho de que todas las
funciones de onda tienen que ser periédicas en el espacio
interno de coordenadas, tal como ¥(y) = ¥(y + 27 Rp)
y de esta forma las frecuencias propias son

(151)

con n=1,23,
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La densidad de energia resultante en este espacio
curvo tiene la siguiente forma en el R >> Rp ,

Cp

= — = :4—[)
Vo RY

5 (153)

P —Dp3, Pp

donde Cp es un coeficiente numérico. Si también se in-
cluye una constante cosmoldgica finita para balancear
esta presién de Casimir, la ecuacién de Einstein o de
Friedmann puede ser escrita como

@_—87?5
Rp D+2

(D+2)Cp
QpRE™

[ (154)

P
3E+D —2p4al

donde, como antes 2p es el volumen de la D-esfera
unitaria, ast Vp = Qp(Rp)? , obtenemos

Rp = Rop = (Cg((i;f))l/wﬂ)
entonces con esto podemos escribir lo siguiente
. .2 .o
22+(D1)%+32$%
= Miﬂ%’)‘*” “LD - (%’)2 (156)

y una vez mds cuando Rp = Ryp se obtiene un minimo
estable.

La energia asociada con este espacio interno puede
actuar como un campo de inflatén y causar la infla-
cién de las dimensiones normales, R(¢). Entonces, si se
introduce el campo escalar ¢(Rp) definido por

D-1 1/2 Rp D/2
=(—— —_— M 1
6(Rp) = (G5 ) (G2 2 e, (157)
con lo cual obtenemos la siguiente expresién
. .2
- R ¢ av
3—= =—— 158
o+350+ 5 = (158)

expresién que es muy similar a la obtenida muy anteri-
ormente. Entonces, integrando respecto a ¢, y con la
redefinicién ¢(Rop) = ¢, obtenemos el potencial del
campo ¢
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¢

) (@)
N <D +4> ( ¢ >2<D2>/D ) 1] 159

D—2 by
la constante de integracién ha sido usada para colo-
car V(¢,) = 0. Este potencial es ilustrado en la figura
siguiente

Vid)

do

con su minimo cuasiestable en ¢ = ¢, este potencial
presenta ciertas caracteristicas necesarias para cumplir
con las condiciones requeridas por el potencial de in-
flatén. Sin embargo, ¢ = ¢, no es el minimo absoluto,
en efecto el potencial no es acotado hacia abajo, y por
consiguiente eventualmente ¢ realizard tunelamiento a
través de la barrera y las dimensiones internas iniciaran
la expansién otra vez.

Varios modelos més complicados han sido sugeridos
los cuales pueden alcanzar la estabilidad al menos
una cuasiestabilidad de larga duracién en R = Ryp.
Entonces si existe un periodo anterior cuando R # Rgp
tal que V(@) # 0, existird una constante cosmolé-
gica efectiva la cual producird inflacién de las tres di-
mensiones normales. Esto llegard a su final cuando
R — Rop y V — 0. Por supuesto, todo esto es ex-
tremadamente artificial en esto los valores de la con-
stante cosmolégica A en 44D dimensiones, la cual es
esencial para alcanzar la estabilidad, ha sido escogida
para que V(¢) = 0 en el minimo ¢ = ¢, , es decir
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cuando R = Ryp para asegurar que la constante cos-
moldgica de nuestro espacio 4-dimensional normal sea
despreciable. El valor mds natural de A es claramente
del orden de la unidad en unidades de Planck, ya que
ROD ~ O(lp)

Algo relacionado con el problema es que, si alguna
vez kT = thBl, los modos de alta energfa, n > 1
, pueden estar exitados. Ello corresponde a particulas,
algunas veces referidas como "particulas primordiales",
con masas nRB1 ~ nMp. Si ellas fueran estables
dominarfan la densidad de energfa del universo, ya que
ellas producirian mas o menos la misma abundancia de
fotones, y existiria un pequeno cambio que subsecuente-
mente las haria colisionar y aniquilarsen. Esto podria
dar entonces p ~ 10%6p_.. Por lo que es esencial que ellas
deban ser inestables y que decaigan en particulas ordin-
arias, de este modo no permitir llevar ninguna cantidad
conservada interna o niimeros cudnticos topolégicos.

Es evidente del breve esquema ilustrado anterior-
mente que si la idea de Kaluza-Klein para explicar la
dindmica del universo a través de los efectos de las di-
mensiones extras compactificadas tiene alguna validez,
entonces, las consecuencias para el universo muy tem-
prano, cuando el tamano de las tres dimensiones espa-
ciales normales era comparable al de las dimensiones
compactas, serfa particularmente interesante. Sin em-
bargo, la necesidad de producir los requerimientos de
la inflaciéon de las dimensiones normales mientras se
mantiene estable la compactacién de algunas otras di-
mensiones, por lo tanto, para alcanzar esto se desprecia
o se hace cero la constante cosmolégica para los tiempos
posteriores o para la evolucién posterior, ademds debe
permitirse un exceso de particulas primitivas. Es muy
dificil demandar que alguno de los modelos sugeridos a
la fecha puedan satisfacer de manera natural y convin-
cente dichos todos los requerimientos anotados[29].

~
~

15 Inflaciéon en el Braneworld

En la fisica del siglo XX se presenta un problema. Dos
de las mds importantes teorias de la fisica, la mecéanica
cudntica y la relatividad general en sus formulaciones se
contradicen, en general la relatividad describe un uni-
verso que es muy suave (si no es plano), y la mecédnica
cudntica sugiere que la naturaleza a muy pequena escala
se comporta de forma compleja y ambigua, por ejemplo
la relatividad general describe la gravedad como una
curvatura del espaciotiempo, y la mecdnica cudntica
describe la interacién gravitacional como un intercam-
bio de particulas, gravitones, conciliar estas dos ideas
es supremamente complicado. Estos problemas han
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sido (someramente) resueltos por nuevas teorias: por
ejemplo, la teoria de supercuerdas (o la teoria de cuer-
das) y la mas reciente teoria M, que trata de unifi-
car las diversas teorias de cuerdas. Esencialmente las
dificultades con la mecdnica cudntica y la relatividad
general se desvanecen cuando se toma en consideracién
la extensién espacial de las cuerdas, que se cree son los
constituyentes fundamentales del universo. Resulta im-
posible realizar mediciones a escalas muy pequeiias (es
decir, por debajo de la Longitud de Planck). Con lo
cual el conflicto entre la relatividad general y mecdanica
cudntica no se ha podido zanjar. Sin embargo, estas
teorfas introducen nuevas complicaciones para el uni-
verso: la teoria de las dimensiones extra, tenemos que
es supersimétrica, lo que significa que son simétricas,
no sélo con respecto a la posicién, la velocidad y la
gravedad, sino también en relacién con el espin de las
particulas en la mecdnica cudntica. Las teorfas super-
simétricas (por ejemplo, la teoria de supercuerdas, de
ahf el nombre) son, naturalmente, formuladas en m4s
de cuatro dimensiones. La teoria de cuerdas suminis-
tra un modelo de universo en diez dimensiones en total
(nueve espaciales y el tiempo).

La Teoria M se formula en un universo de once di-
mensiones (diez espaciales, y una temporal). La idea
de que hay méds dimensiones que las familiares cuatro
(una temporal y tres espaciales) no era nuevo en la
teoria de cuerdas, la cual se desarrollé hacia el final
del siglo XX. De hecho habfa sido propuesta en 1919
por Kaluza, quien, en una carta a Einstein, descubri-
eron que la formulacién de la relatividad general en
cinco dimensiones (en lugar de cuatro) conducia a una
forma elegante de combinar la relatividad general con
la teoria electromagnética de Maxwell. Esta investiga-
cién fue publicada por Kaluza (1921), y fue desarrol-
lado por Klein (1926), pero, después de encontrarse
con algunos problemas graves, la investigacion de di-
mensiones adicionales cesé en gran medida. Las di-
mensiones extra en el trabajo de Kaluza y Klein, asi
como en la teorfa de cuerdas y la teoria M, se considera
que son muy pequenias o compactas. Esto es andlogo
a una manguera, que tiene una dimensién extendida,
su longitud, y una dimensién compacta, su circunferen-
cia. Sin embargo, recientemente se ha sugerido (Arkani-
Hamed et al, 1998;. Antoniadis et al, 1998), que si los
campos de la materia ordinaria se limitan a las tres di-
mensiones extendidas como de costumbre, solamente,
con la gravedad permitiéndosele actuar en todas las di-
mensiones, entonces las dimensiones extra podrian no
ser necesariamente pequenas, incluso podrian ser muy
grandes, o hasta infinitas. El espacio tridimensional en
el que la materia existe se denomina la membrana, y el
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espacio de dimensién superior se llama el bulk. Dur- ‘

ante los ultimos anos, se han propuesto diversos mode- OHH = 87r2 [p + pﬁ] , (165)
los de este tipo, por ejemplo en el caso de una dimensién 3M; A

extra extendida (tal vez sin limites), llamado modelo de
Randall-Sundrum tipo I, el cual ha recibiendo notable
atencién, donde se hace posible considerar un universo
de cinco dimensiones (cuatro espaciales, y una tem-
poral), caracterizado por contar con dos membranas,
una de las cuales contiene los campos del modelo es-
téndar. Posteriormente se propuso un segundo modelo,
Randall-Sundrum tipo II, que tiene una tnica mem-
brana, éste es equivalente al primer modelo, pero con
una de las membranas llevada hasta el infinito. Es-
tos son los modelos de Randall-Sundrum del universo-
membrana, denominados en lo sucesivo el escenario del
universo-membrana o braneworlds[30] [31] [32].

15.1 Inflacion sobre el Braneworld

La inflacién caética en el modelo de Randall-Sundrum
para un universo-membrana tipo II se puede desarrollar
de forma paralela a la cosmologia estandar. A bajas en-
ergfas, es decir, cuando p << A, y donde A representa la
tension sobre la membrana, la inflacién en el escenario
del universo-membrana se comporta exactamente de la
misma manera que la inflacién estdndar. Sin embargo,
a altas energfas esperarfamos que la dindmica de la in-
flacién se modifique. Los detalles de esta modificacion
se mostraran en lo que sigue. Con el fin de hacer esto,
se seguird la ecuacién modificada de Friedmann[30] [36]

8
3M3

p

H? = e
Tox

)

donde, primero se encuentran las condiciones para que
la inflacién pueda tomar lugar, entonces tenemos

oL (160)

p=-—3H(p+p), (161)

en la cual p y p son la densidad de energia y la presién
del campo escalar, respectivamente, definidas segtin las
siguientes expresiones

p=50 +V(), (162)
=350 ~V(9), (163)

ahora bien, diferenciando la ecuacién de Friedmann re-
specto al tiempo se obtienen las siguientes expresiones

.2

oiH =20 [ 245 | (164)
a a
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donde a representa el factor de escala, finalmente se
puede expresar como

8mH

2
M;
utilizando la ecuacién del fluido, se obtiene una ecua-
cién para la aceleracién

2HH = ———(p+p)1+5) . (166)

é_ 47

30?2

B}

A
Durante la inflacién a > 0, por consiguiente las con-

diciones para la inflacién son

[(p+3p) + (2 + 3p) (167)

0 < —[Ap+3p)+p(2p+3p)] , (168)
Ap+20%  p [ A+2p
- 3(A+p) __3<)\+p) ’ (169)

puede encontrarse que para p << )\, esta expresion se

reduce a la condicién de inflacién estdndar, p < —p/3.

En el caso p >> A, tenemos la condicién fuerte
p< _23/) )

ya que no existe un cambio cualitativo en la definicién

de inflacién, se puede definir la condicién de slow-roll

como

(170)

2

1 .
§¢ <<V, (171)

¢

por lo tanto se considera que la inflacién tomard lugar
cuando estas condiciones se satisfacen. Entonces se en-
cuentran dos ecuaciones que describen la dindmica de
la inflacién slow-roll

<< |3H¢ (172)

)

8w |4

H e T y(14 = 1
3M§V< + 2)\> ’ (173)
3H¢~ V", (174)

con estas dos expresiones, asumiendo que la tercera de-
rivada es pequena, permiten la condicién de slow-roll,
las cuales ahora pueden ser escritas como

A 2
Vv
v

1

M _ 1
1+ V/2X

1,
167

(175)
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Mpv_ 1
8t V14+V/A
donde M, representa masa de Planck en cuatro dimen-

siones. Con lo anterior en mente podemos definir dos
parametros de slow-roll sobre la brane como sigue

(176)

<<,

M? S|
e= 4 VAT 1+ VA 7 (177)
167 \V ) (1+V/2))?
MEV o1
=4 _ _ 178
TS VIt v2n (178)

los cuales se reducen a los pardmetros estdndar en
el limite de baja energia, estos pardmetros se han
tomado de las condiciones de slow-roll, excepto que
es ligeramente diferente de la expresién en la ecua-
cion fé—ji (%)2 m << 1 un cambio que equivale
a un aumento que no es superior a 2. La razoén
de esta alteracién es mantener la misma ecuacién
para n-términos de los pardmetros de slow-roll como
en la cosmologia estdndar. El slow-roll implica que
e << 1, y que |n| << 1 como en la cosmologia es-
tandar. Entonces, el nimero de e-foldings, se modifica
agregando una vez mds un factor extra, mostrado aquf

entre paréntesis
‘1 v 1%
—(1+=—)d
/¢ V,( + 2,\> 5,

7

N~——

TF (179)

donde ¢; y ¢ son los valores del campo escalar al comi-
enzo y final de la respectiva expansion[34] [35] [36].

15.2 Crecimiento de Estructura en el
Braneworld

No existe cambio en el espectro de la perturbacién es-
calar en términos de H, por lo tanto, para el caso de la
cosmologia estdndar tenemos

2
4 H H 512w V3
A=_— == ]| = 180
° 25 [<¢>> <2w)] T5ME VR (180)
ahora en el caso de una brane, encontramos
2 5 3
oo A KH) (H)] _sl2m v ( . V)
=25 [\ ) \orn T T5MS VP 2)
¢ T k=aH P v
(181)

esto bajo la aproximacién de slow-roll. En el caso de
una perturbacién tensorial, en cosmologia estdndar se
expresa como

4H? 4 81
Az = ~ V)=
T 25 M3~ 25mM? <3M1% >
32
—V 182
= (182)
ahora para el caso de un universo-mambrana
4H? H
A2 — 2p2 )~
T 25 M3 ( W ) Ih=arr
32 %4 H
V(1+ <) F*(— 183
(14 35) PP sy

donde

O RORO)
In (Z o1+ (Z)?)}—W , (184)

y donde p es la escala de masa que estd dada por

1 47\
= —/— 185
m=an\V 3 (185)
se puede mostrar que
H? 2V \%4
— e~ — 14+ = . 186
WA < " 2/\> (186)

Bueno, la ecuacién para F' se simplifica en los limites
de baja y alta energfa.

2
En el limite de baja energia (%)

por consiguiente en este limite tenemos

(B ()] = e

la cual se puede justificar de la siguiente forma,
tenemos que 2p/H > In(2u/H) o (H/2p) In(2u/H) <
1 y de este modo (H/w)?n(2u/H)
2(H/p)(H/2p)In(2u/H) < (2H/p) << 1. Esto es
lo que se esperaba, ya que en el limite de baja energia,
»la expresién debe ser la misma que aquella derivada sin
consideracién de los efectos de la brane.

~

2V
T<<1,y

F?~

~

2
En el limite de altas energias tenemos (%)

2 -
(%) >> 1, y ademds sinh 'y ~ y — y?/6 para y
pequeno, entonces encontramos
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[ G- () ()]
(188)

[ -6 6]
(189)
) ()Y a] T am
(2o o)
:%>>1, (192)

Debe esperarse que si se quiere incrementar, por
ejemplo la amplitud de las ondas gravitacionales en
el régimen de alta energfa esto depende del valor del
campo escalar en el cual se este evaluando. Para al-
gunos potenciales la amplitud se incrementa, en el
limite de alta energia, mientras que para otros poten-
ciales , existe realmente una disminucién en la perturb-
acién tensorial. Por consiguiente la razén entre las per-
turbaciones escalares y tensoriales es definida como en
la cosmologia estdndar

2
R = 16&

(193)
A%

para el cual se ha encontrado que obedece la misma
ecuacién de consistencia estandar

R= —STLT s (194)

donde nr es el indice espectral tensorial, definido como
en el caso estandar. Para el indice espectral escalar, se
deriva una expresién bajo la aproximacién de slow-roll,

_dnA} _ dinA? do

ERARRrIrY d¢ Ink’ (195)
_(dlnV® dnV? dn(1+V/2))*\ do
—\ do d¢ do dink
(196)

En el escenario braneworld, tenemos

8t V 14

dink ~ —dN ~ ——— 14+ — | do . 1
; ey (14 35)de - aom)
Asi se puede deducir lo siguiente
nel o~ — 3dan_ dan+3dln(1+V/2)\)
do do do
MEVO1
-4 - 198
8 V1+V/2)\~ (198)
, , 2 2 1
(VY VA MY 1
V V11 V2N ) 8r V1t V/2a
(199)
_ _6%3 \? 1 V/2X
16w \V 1+ V/2X (14 V/2X)?
MZ2 [V 1
o= 4 (1) —— 2
+ 8m (V) 1+V/2x’ (200)
n—1=—6e+2n, (201)

Por lo tanto en el escenario braneworld se ha encon-
trado una descripcién plausible del universo. A bajas
energfas tenemos una descripcién idéntica a la encon-
trada en la cosmologia estdndar. Durante el universo
temprano, en especial durante la etapa inflacionaria, se
debe considerar que la densidad de energia debe ser sufi-
cientemente alta comparada con la tensién en la brane,
para obtener perturbaciones similares a las obtenidas
en el modelo estandar[34] [35] [36] [37].

El modelo de braneworld, es una alternativa para
explicar diferentes fenomenologias que son explicables
de forma maés natural bajo esquemas de alta dimension-
alidad, por ejemplo podria suponerse que la expansién
acelerada observada hoy dia, se podria adjudicar a la
dindmica propia de la brane, no hay pruebas sobre esto,
pero la ausencia de observacién de los constituyentes
de la energia oscura, hacen plausibles estos modelos.
El modelo puede explicar la debilidad de la gravedad
en relacién con las otras fuerzas fundamentales de la
naturaleza, resolviendo asi el problema de la llamada
jerarquia de la fisica de particulas. En la imagen de
membrana, las otras tres fuerzas (electromagnetismo y
las fuerzas nucleares débil y fuerte) se localizan en la
membrana, pero la gravedad como no tiene tales restric-
ciones, gran parte de su poder de atraccién "fugas" se
da en la mayor parte del espaciotiempo de altas dimen-
siones. Como consecuencia, la fuerza de gravedad debe
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aparecer mucho méds fuerte en las pequenas escalas sub-
atémicas o al menos sub-milimétricas, en la que menos
fuerza de la gravedad se ha "filtrado". Desde el punto
de vista de la inflacién en principio no aporta una com-
prensién mayor, claro esta que bajo un modelo muy
simple, quizd con un modelo mds completo se pueda
determinar aspectos ocultos de la inflacién.

16 Epocas Tempranas del Uni-
verso

Continuando con las diferentes etapas que ha at-
ravesado el universo, podemos considerar las siguientes,
en primer lugar se extrapola hasta corrimientos al rojo
de z ~ 3 x 108 cuando la temperatura de la radiacién
era de alrededor de T, = 10°K, esta temperatura es
suficientemente alta para que el fondo de fotones, fun-
damentalmente conformado por rayos gama, con en-
ergias del orden de ¢, = kT, = 100keV, por ello, a
esta alta temperatura, la alta energia de los fotones
en la cola de la distribucién de Planck son energias
suficientes para que la luz disocie los ntcleos de he-
lio o de deuterio, recordando que el deuterio es un
isétopo estable del hidrégeno que se encuentra en la
naturaleza con una abundancia del 0,015% &tomos de
hidrégeno (uno de cada 6500). El micleo del deuterio
estd formado por un protén y un neutrén (el hidrégeno
tiene solamente un protén). Cuando el isétopo pierde
su electrén el ion resultante recibe el nombre de deu-
terén. El deuterio también recibe el nombre de hidré-
geno pesado. Se puede nombrar como D. Aunque no
es un elemento diferenciado en el sentido estricto (es
hidrégeno), la diferenciacién entre las propiedades de
los isétopos es tanto més acusada cuanto maés ligero sea
el elemento quimico al que pertenecen, en épocas muy
tempranas todos los niicleos estaban disociados en pro-
tones y neutrones. Ahora para corrimientos al rojo de
z ~ 3 x 10°, la produccién de pares electrén-positrén
desde la radiacién térmica de fondo tomo lugar y el
universo quedo inundado de pares electrén-positron,
pero con el paso del tiempo los pares se aniquilan y
su energia es transferida al campo de fotones, esto ex-
plica la poca discontinuidad en la historia térmica en
la época de aniquilacién, ademds, para una época li-
geramente anterior la opacidad del universo para la in-
teracciéon débil se hacia unitaria, conocido esto como
la barrera de neutrinos, similar a la barrera foténica
donde z ~ 1 x 10%. Podemos, aun extrapolar el corri-
miento al rojo a z ~ 1 x 10'? cuando la temperatura de
la radiacion de fondo era suficientemente alta para que
la produccién de pares barién-antibarién tome lugar,
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entonces similar a lo anterior el universo ahora se en-
contraba sumergido en bariones y antibariones, una
vez mds existe una pequena discontinuidad en la his-
toria térmica del universo, conduciendo esto a uno de
los grandes problemas cosmolégicos, el problema de la
asimetria barionica (Los bariones son una familia de
particulas subatémicas formadas por tres quarks, donde
los mds representativos son el neutrén y el protén, pero
también existe otro gran nimero de bariones, aunque
éstos son todos inestables, los bariones son fermiones
afectados por la interaccién nuclear fuerte, por lo tanto
estdn sometidos al principio de exclusién de Pauli y
pueden ser descritos mediante la estadistica de Fermi-
Dirac, contrario a los bosones, que no satisfacen el prin-
cipio de exclusién, los bariones pertenecen, junto con los
mesones, a la familia de particulas llamadas hadrones,
es decir, aquellas compuestas por quarks, pero se difer-
encian de los mesones por estar compuestos por tres
quarks, mientras que los 1iltimos estdn compuestos por
un quark y un antiquark). En consecuencia, para pro-
ducir un universo dominado por materia, que se con-
sidera que es en el cual vivimos, debe haber existido
una pequena asimetria entre materia y antimateria en
el universo muy temprano, en la cual por cada 10° anti-
bariones debian existir 10° 41 barién, por ende cuando
evolucioné el universo 10° antibariones se aniquilaron
con 10? bariones, dejando un barién el cual llego a ser el
universo que se conoce con la razén adecuada de fotén-
barién. Si el universo temprano hubiese sido completa-
mente simétrico respecto a la materia y antimateria, la
razén de fotones-barién deberia ser de 10° vecés mayor
de lo que es hoy en dia y deberia ser igual la cantidad
de materia y antimateria en el universo, por fortuna,
se sabe que existe una leve asimetria entre materia y
antimateria debido a la violacién CP observada en el
decaimiento de mesones K°, para recordar, en fisica
de particulas, un kaén, conocido como mesén K y rep-
resentado como K es cualquier particula del grupo de
cuatro mesones que tienen un nimero cudntico llamado
extraneza, entonces a pesar de que se generan mediante
interaccion fuerte el hecho inesperado de que decayeran
por interaccién débil hacia que estos tuvieran una vida
media mayor de la prevista, por este motivo fueron lla-
madas en un inicio como "particulas extranas" lo que
acab6 por dar nombre al nuevo niimero cuéntico des-
cubierto, la extraneza, de este modo en el modelo de
quarks los kaones contienen dos quarks, siendo uno de
ellos un quark o antiquark extrano. Ahora se sabe de
cuatro kaones los cuales son son: El kaén cargado neg-
ativamente K ~, que contiene un quark extrano y un an-
tiquark arriba, tiene una masa de 493.667 +0.012MeV
y una vida media de (1.2384 4 0.0024) x 10~% s. Su



Centro Colombiano de Cosmologia y Astrofisica

17 HISTORIA TERMICA DEL UNIVERSO

antiparticula, el kaén cargado positivamente K™, for-
mado por un quark arriba y un antiquark extrano,
debido a la invariancia CPT, debe tener una masa y
vida media idéntica a la del K—, su masa difiere en
0.0320 £ 090M eV, vy su diferencia en vida media es
de (0.110 & 09) x 1078s.  El otro kaén llamado K°
,consistente en un quark abajo y un antiquark extrano,
con una masa de 497.648 £ 0.022MeV. Tiene un ra-
dio cuadrético medio de carga de —0.0760 & 0.18 fm?.
Su antiparticula, que contiene un quark extrano y un
antiquark abajo, con la misma masa, queda claro, que
a partir del modelo de quarks, los kaones estéan form-
ados por dobletes de isoespin, esto es, que pertenecen
a la representacién fundamental de SU(2). Un dob-
lete de extrafieza +1 contiene al Ky al K°, donde sus
respectivas antiparticulas forman el otro doblete.

Aunque el K° y su antiparticula se forman a partir
de la fuerza fuerte, decaen débilmente, como se habia
mencionado, asi, una vez creados los dos se comprenden
mejor como compuestos de dos autoestados con vidas
medias notablemente diferentes, los kaones neutros de
vida media larga son conocidos comoK L ("K-largos"),
decaen principalmente en forma de tres piones y su vida
media es de unos 5.18 x 107®s. Los kaones neutros
de vida media m&s corta son los llamados KS ("K-
cortos"), decaen en dos piones y su vida media es de
8.958 x 10711 s[19][20][21].

17 Historia Térmica del Uni-

Verso

Surge una de las mayores preguntas en cosmologia as-
trofisica jcémo podemos explicar el origen y evolucién
de las galaxias y de las estructuras a gran escala de
nuestro universo?, esta es una de las dreas méds excit-
antes de la cosmologia moderna. El primer aspecto que
debemos considerar es mostrar la historia térmica de la
materia y la radiacién contenida en la imagen estdndar
del big-bang, para ello se consideraran las siguientes
subsecciones[20][21][22][23].

17.1 universo dominado por radiacién

Si consideramos un gas de fotones, particulas sin masa o
un gas relativista en el limite ultrarelativista £ >> mc?
, entonces, la presién p se relaciona con la densidad de
energia € por p = %E y la densidad de masa inercial
de la radiacién p, se relaciona a su densidad de energfa
e por € = p,.c®. Si N(v) es la densidad de niimero
de fotones de energia hv, por lo tanto la densidad de
energia de la radiacién se encuentra sumando sobre las

39

frecuencias de cada foton

e:ZN(y)hy.

Ahora bien, si el nimero de fotones se conserva,
entonces la densidad de nimero varia como NyR ™3
No(1 + 2)® y la energfa de cada foton cambia con el
corrimiento al rojo por el factor de corrimiento usual
v = vo(l + 2). De este modo, la variacién de la den-
sidad de energfa de radiacién cambia segtn la época de
acuerdo a

(202)

€= No(vo)(1+2)*hvo , (203)
e=co(l+2)=goR™*. (204)

En el caso de la radiuaciéon de un cuerpo negro, la
densidad de energia de la radiacién estd dada por la ley
de Stefan-Boltzmann ¢ = a1 y su densidad de energfa
espectral, es decir su densidad de energfa por rango de
unidad de frecuencia, dada por la ley de distribucién
de Planck

€erso es un

1

hy
eFET

_ 8wh?

e(v)dv =3

dv .
-1
Con esto en mente, inmediatamente se sigue que, que
para la radiaciéon de un cuerpo negro, la temperatura
de radiacién T varia con el corrimiento al roja T, =

To(1 + z) y el espectro de la radiacién cambia como

(205)

8rhv} 1
E(Vl)d’l)l = 7T731/1 o dl/l
& FpiT
eFsT1 — 1
8Thid 1
¢ etpto — 1

= (14 2)*e(vg)dvy . (206)
Entonces el espectro de un cuerpo negro preserva
su forma cuando el universo se expande pero la tem-
peratura de radiacién cambia como T, = To(l + 2) y
la frecuencia de cada fotén como v = vg(1 + z). Una
forma alterna de observar este resultado es en térmi-
nos de una expansién adiabdtica de un gas de fotones,
en la cual tenemos que la razén de calor especifico
~ para un gas relativista en lfmite ultrarelativista es
v o= % , ya que en una expansién adiabatica T o
V-0=1 = y=1/3 5« R~ | lo cual corresponde al res-
ultado anterior, ademads de decir que la expansion del
universo es una expansién adiabdtica.
Un prueba crucial de la imagen del big-bang es-
tandar es observar si la temperatura de la Radiacién de
Microondas Césmica de Fondo sigue o no la radiacién
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predicha T, = Tp(1 + 2z). La divisién de la estructura
fina de los d4tomos de carbon neutro permite llevar a
cabo esta prueba. los fotones de la radiaciéon de fondo
excitan los niveles de estructura fina del estado base de
los dtomos de carbon neutro y la intensidad relativa de
las lineas de absorcién originadas desde el estado base
hasta los primeros estados excitados estdn determin-
adas por la densidad de energfa y la temperatura de la
radiacién de fondo.

La variacién de p y p con R se pueden sustituir en
las ecuaciones de campo de Einstein

. 47GR 3p 1
=- - —A 2
R 3 (p+02)—|—(3 R) , (207)
- 8rGp o, 1, 5
=—R— = +(zA . 2
R 3 R =g+ (GARY (208)

Por lo tanto, colocando la cosntante cosmoldgica A = 0
tenemos

47TG€0 1

R= =
3c2 R3’

(209)

8mGegp 1 c?

R= — - = .
3¢z R2 2
Para un universo temprano, se puede despreciar el
2

[

término gz e integrar

327TG€0

R= (S0 (210)
_ 3¢
g = EOR 4= (%) 2 (211)

La dindmica de los modelos dominados por ra-
diacién, R o t1/2, depende unicamente de la densidad
de masa inercial total en forma relativista sin masa.
Entonces, para determinar la dindmica del universo
temprano, se ha de incluir todas las componentes sin
masa y relativistas en la densidad de energia total. La
fuerza de gravedad actuando sobre la suma de estas
componentes determina la rata de desaceleracién del
universo temprano[22][23].

17.2 La época de la recombinacién

Para corrimientos al rojo z ~ 1500, la temperatura de
radiacién de la Radiacién de Microondas Césmicas de
Fondo era de T' =~ 4000K entonces habian suficientes
fotones con energias hv > 13.6 eV en la cola de la
distribucién de Planck para ionizar mucho del hidro-
géno neutro presente en el medio intergaldctico. Puede
parecer estrafio que la temperatura no sea cercana a
150000 K, que corresponde a la temperatura en la cual
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(hv) = kpT = 13.6 €V , el cual es el potencial de ion-
izacién del hidrogéno neutro. Los puntos importantes
para notar es que los fotones son mucho mds numer-
osos que los bariones en el medio intergaldctico y hay
un amplio rango de energia de los fotones presente en
la distribucién de Planck.

Es usual calcular el trabajo hecho por la fraccién de
fotones de la cola de la distribucién de Planck, es decir
en la regiéon de Wien, con energfas de hv >> kT ,

o0

2
> B)= [T
C kT
E/h e
23k T 3 — by hv hv
— EgT 2
(T e ) 2T
+2) | (212)

Ahora, la densidad de nimero total de fotones en
un espectro de cuerpo negro a la temperatura T es

27TkBT _3

N = 0.244( ¥ m

Por tanto, la fraccién de los fotones del espectro de
cuerpo negro con energias mayores de E es

(213)

hv

n(} E) eikBT((k};uT)Q'i'Qk};VT +2)
= . (214)
Nph 0.24472

En términos generales, el gas intergaldctico serd ion-
izado, producida por muchos fotones ionizantes con
hv > 13.6 eV, pero como tenemos muchos dtomos de
hidrégeno, sélo se requiere un fotén en 3.6 x 107 /Qqh?
de la Radiacién Césmica de Fondo para tener mayor
energia que 13.6 eV para ionizar el gas. Para propds-
itos ilustrativos consideremos que la razén es de una
parte en 10°. Por lo tanto se necestia solucionar

—k%i”T hv \2 2& )
L _ ¢ ((kBT) + kT + ) (215)
109 0.24472
de donde encontramos que k};”T ~ 26.5, esto es muy

importante ya que existen muchos fotones relativos a
los 4tomos de hidrégeno cuya temperatura de radiacién
puede ser 26.5 veces mayor que la encontrada desde la
creacion F = kgT y todavia hay suficientes fotones
con energia E > 13.6 eV para ionizar el gas. Por
lo tanto, el gas intergaldctico en gran parte fue ion-
izado a la temperatura de 150000/26.5K =~ 5600K |,
pero como la temperatura presente de la Radiacién
Césmica de Fondo es de 2.728K | significa esto que
el universo llego a ionizarse al factor de escala de
R = 2.728/5600 = 5 x 10~* 0 a un corrimiento al rojo
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de z = 2000. Este tipo de cédlculos disfrazado de forma
diferente astrofisica-la reaccién nuclear la cual sumin-
istra la potencia al Sol toma lugar a una temperatura
menor a la esperada, la temperatura a la cual las re-
giones de hidrégeno ionizado se hace totalmente ioniz-
ado es de 10000 K , los nucleos livianos son destruidos
en el universo temprano a una temperatura mucho més
inferior de lo esperado. En todos los casos en la cola de
la distribucién de Planck-Maxwell contiene una gran
cantidad de fotones y particulas con energifas mucho
mayor que la media.

Célculos detallados muestran que el gas pregalactico
estaba 50% ionizado a un corrimiento al rojo de z
1500 a estd época es la que le le llama de recombinacién,
yva que el gas pregaldctico se encontraba ionizado an-
terior a estd época, y cuando el tiempo avanza hacia
adelante, el plasma universal se recombina en este mo-
mento. Para épocas anteriores, z =~ 6000, el 50 % de
helio se enconcontraba ionizado y rapidamente llego a
ionizarse completamente antes de esté época. La con-
secuencia mdas importante es que a corrimientos al rojo
grandes al redeor de 1000, el universo se hacia opaco
a la llamada dispersién de Thomson. Esta es la méds
simple de los procesos de dispersién la cual impide la
propagacién de fotones desde su fuente hasta la Tierra
a través de un plasma ionizado. Los fotones son disper-
sados sin ninguna perdida de energia por los electrones
libres, por lo tanto la profundidad éptica del gas inter-
galdctico en la dispersiéon de Thomson puede ser escrita
como

~
~

~
~

= UTNe(z)cgdz

(216)
donde o es la seccion eficdz de la dispersién de Thom-
son la cual toma el valor de o7 = 6.653 x 10727 m? |
y dr = (1C_l:z) es un incremento en la distancia propia a
un corrimiento al rojo z. Si se evalua la integral para
corrimientos al rojo grandes asumiendo que el universo
estaba dominado por materia en la época de recombi-
ancién, por lo tanto la relacién tiempo corrimiento al

rojo-tiempo puede ser escrita como

d’TT = O’TNE(Z)dLC = O'TNS(Z) (1 T Z)

dz

7H09(1)/225/2 y

dt

ademds, es importante distinguir entre la densidad de
masa total p, y la densidad de masa bariénica pg.
Asuminedo que el 25% de la materia primordial es he-
lio se encuentra que Ny = (3/4)pg/m, y de este modo
se puede escribir el pardmetro de densidad de bariones
Qp = 81Gpp/3HE = 32rGm,Ny/9HZ. Entoces, si
x(z) es la fraccién de hidrégeno ionizado, la densidad

(217)
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numérica de electrones es Ngz(2)(1+ 2) y asf la pro-
fundidad éptica para la dispersiéon de Thomson en el
limite de z >> 1 es

9orHpc Qp
32rGm,, Q(l)/2
Qph
02

T

/a:(z)zl/zdz .

Parece ser que, tan pronto el hidrégeno pregaldctico
estuvo completamente ionizado a z =~ 1500, la pro-
fundidad 6ptica para la dispersién de Thomson se hizo
muy grande. Por ejemplo si asumimos que el gas inter-
galdctico fue méds o menos completamente ionizado en
z > 1000 , la profundidad 6ptica para este corrimiento
al rojo es de

0.052 (218)

Qp

Q2

77 = 0.035 h23/2

(219)

Se puede mostrar que la profundidad éptica se hace
cercana a uno para corrimientos al rojo cercanos a 1000,
por lo tanto el universo mas alld de corrimientos al rojo
de 1000 se hace inobservable. Cualquier foton originado
a un corrimiento al rojo grande fue dispersado muchas
veces antes de que se propagara hacia la Tierra y con-
secuentemente toda la informacioén que él llevaba de
su origen se pierde rdpidamente. Por tanto hay una
barrera de fotones para un corrimiento al rojo més alla
de 1000 para la cual no podemos obtener informacién
usando directamente fotones[21][22][23].

17.3 La era de dominio de radiacion

Para corrimientos al rojo z >> 4 x 10*Qyh?, el uni-
verso estaba dominado por radiacién. Si la materia y
la radiacién no estaban termicamente acopladas, po-
dian enfriarse independientemente cada una, es decir
el gas caliente con una razén de calores especificos de
v = 5/3 y la radiacién con v = 4/3. Como el enfri-
amiento es adiabdtico involucramos el factor de escala
para obtener T'oc R~2y T oc R~! para materia bari-
onica difusa y radiacién respectivamente. Por tanto se
espera que la materia se enfrie mas rapidamente que
la radiacién y esto es ciertamente lo que se espera que
tome lugar durante la era de post-recombinacién. Este
no es el caso, sin embargo, durante las eras de pre-
recombiancién y post-recombinacién debido a que la
materia y la radiacién est ‘na fuertemente acopladas
por la dispersién Compton. Se puede mostrar que la
profundidad 6ptica en el plasma de pre-recombinacién
para la dispersién de Thomson es mucho mayor, tan
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grande que ya no se puede ignorar la pequena trans-
ferencia de energia la cual toma lugar entre los fotones
y los electrones en la colision Compton. Resulta que
esta dispersion Compton es suficiente para mantener la
materia y la radiacién a la misma temperatura.

La ecuacién para la rata de intercambio de energia
entre un campo de radiacién térmico a una temper-
atura de radiacién 7T, y un plasma con temperatura
electrénica T, interactuando unicamnete por dispersiéon
Compton se expresa mediante

de,
dt

dem
= —% =4N.orce,

kpTe — kT,

MeC?

( ) ’

(220)
deducida por Weymann, donde ¢,,¢€,, son las densid-
ades de energia para la radiacién y la materia. Si se
considera el caso en el que la temperatura de los elec-
trones es mayor que la temperatura de la radiacién,
por lo tanto el nimero de colisiones por electron por
segundo con los fotones del campo es Nyorc, donde
N, es la densidad de nimero de los fotones, entonces,
en cada colisién, la transferencia de energfa promedio

02— -
para el campo de fotones es %g—zhu, donde hv es la en-
ergia media de los fotones y como la energia promedio
de los electrones es %mev2 3kpT. , entonces la rata

=3
de perdida de enerrgia por electron es

kT,
)= 4O'TCET(372
MeC

de,,

dt

kpTe

= 4N~orchv( 5 ), (221)
c

e
en pocas palabras la expresiéon general de transferen-
cia de energia dice que si los electrones estdn méds cali-
entes que la radiacién, la radiacién es calentada por
la materia y viceversa.Por lo tanto, la diferencia astro-
fisica entre los dos casos surge de la enorme diferencia
en las densidades de niumero de fotones y electrones
N =3.6x 107(Qph?)~L. Si se observa esta diferencia
desde el punto de vista de la profundidad 6ptica para
la interaccién de un electron con el campo de radiacién
y de un fotén con los electrones del gas intergaldctico.
En el primer caso, la profundidad o6ptica para la in-
teraccién de un electron con el campo de radiacién es
Te = orcN,t, mientras que la profundidad éptica del
foton con el campo electrénico es 7, = orcN.t donde
identificamos o1 con la seccién eficdz de Thomson y ¢ la
edad del universo. Entonces, debido a que N, >> N,
es mucho més dificil modificar el espectro de de los fo-
tones comparado con la distribucién de energia de los
electrones debido a que en cualquier momento un foton
es dispersado por un electrén, los electrones han sido
dispersados 3.6 x 107(Q2gh?)~! veces por los fotones.
Otra manera de expresar esto es decir que la capacidad
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caldrica de la radiacién es mucho més grande que la
capacidad calérica de la materia.

Si se considera el calentamiento de los electrones
por dispersién Compton de los fotones de la Radiacién
Césmica de Fondo, los tiempos de colisién entre los
electrones, protones y dtomos es siempre mucho més
corto que la edad del universo y de este modo, cuando
la energia es transferida desde el campo de radiacion a
los electrones, esta es communicada rapidamente a la
materia como un todo, por lo tanto este es el proceso
por el cual la materia y la radiacién se mantienen a la
misma temperatura en el universo temprano, entonces
si se considera que la densidad de energfa termica del
plasma es ¢,, = 3N.kpT. , dado que los electrones y
los protones son maantenidos a la misma temperatura,
entonces

dl, 4 T —T,
a ggT&’( MeC )

Como se anoté anteriormente, debido a la enorme ca-
pacidad calérica de la radiacién, T, apenas cambia en
la expresién anterior conduce a una caracteristica ex-
ponencial en la escala temporal 7 para el intercambio
de energia entre la radiacién y el plasma.

Si se asume un corrimiento al rojo grande es decir
z >> 1, tenemos

(222)

3mec
4(7'TCLT61

3mec —4 19,4
T= Toral® ~ (142 =74%x10"2""s.
(223)
Entonces, cuando el plasma estaba totalmente i6niz-
ado en z >> 1000 , la escala temporal estaba en
T =74x 107 s = 2.7 afios , esto corresponde a una
edad muy pequena o muy temprana del universo y asi
la materia y la radiacién se mantenian a la misma tem-
peratura durante la era de dominio de radiacién.
Cuando la temperatura cae por debajo de 4000K
muchos de los protones se recombinan con los electrones
para formar hidrégeno neutro, pero existe un remanete
pequeno y finito de electrones libres los cuales no se re-
combinan, se considera una fracciéon x 2.5 x 107°
a un corrimiento al rojo de z < 700 . Esta ener-
gia disponible es transferida desde los fotones al gas
incluso en la era de la post-recombinacién. La den-
sidad de energfa del gas estuvo predominantemente aso-
ciada de la energfa cinética de los dtomos de hidrégeno
ey = %NHRBT , v la densidad de nimero de electrones
libres era de z(z)Ng. Ahora bien, considerando la era
de post-recombinacion, la rata de cambio de la temper-
atura para el hidrégeno neutro estd dada por

~
~

dTy
dt

_§O'€.’E
_ST’I‘

T —Ty

MeC

(2)( ) (224)
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y la escala temporal caracteristica 7 para el intercambio
de energia era

3mec
8orax(z)Ty

3mec B
S8oraxr(z)T4

T

(142)~*

T =

(225)
Durante la época de dominio de materia, cuando
Qoz >> 1, la edad del universo era

2.06 x 1017 _
=z

3/2 4
h961/2

(226)

Por tanto la escala temporal 7 para el intercambio de
energia, desde la radiacién de fondo hasta el hidrégeno
neutro, era igual a la edad del universo a un corrimiento
al rojo

2 = 550h%/°Q " | (227)

entonces, existié un periodo después de la época de re-
combinacién cuando la materia y la radiacién se en-
friaban a la misma rata pero, a un corrimiento al rojo
menor de 55Oh2/591/5 la materia y la radiacién se en-
friaron 1ndependlentemente7 la temperatura de la ma-
teria como T o< R™? y la temperatura de la radiaciéon
como T, o« R~1.

Ahora tenemos que derivar la condicién necesaria
para que tome lugar una distorcién significativa del
espectro de Radiaciéon Césmica de Fondo. Entonces
supongamos que los electrones son calentados a una
temperatura mayor que la temperatura de la radiacién
por algun proceso. Este puede ser, por ejemplo, la
disipacién por ondas de sonido primordiales o turbu-
lencias, aniquilacién materia-antimateria, evaporacién
de agujeros negros primordiales por el mecanismo de
Hawking o el decaimiento de leptones instables pesa-
dos. Si ninguin fotén hubiese sido creado, el espectro de
la radiacién el espectro de la radiacién pudiera distor-
cionarse de su forma de espectro de cuerpo-negro por
la dispersién Compton. La interaccién de los electrones
calientes con los fotones conduce a un cambio de fre-
cuencia promedio de Av/v = 4kgT, /m.c?, por lo tanto
para obtener un cambio significativo en la energia de los
fotones, Av/v =~ 1, no solamente es necesario que el es-
pesor 6ptico para la dispersiéon de Thomson sea mucho
mayor que uno, también la dispersion Compton debe
ser suficiente para que cambie la energia de los fotones
significativamente y asi obtener Av/v = 1. Evidente-
mente, la profundidad éptica de Compton se obtener
como

kT,
“B2¢ Noopedt

mec?

To = (228)
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debe ser mayor o igual a uno. Sabemos que las condi-
ciones para la dispersion Thomson se satisfacian dur-
ante la era de pre-recombinacién y también que la tem-
peratura de los electrones se mantenia a la de la ra-

= 1.47x10**2diacién césmica de fondo, de este modo asumiendo que

Te = To(l -+ Z) y Ne = N()(l -+ 2)3
fundidad éptica de Compton es

, entonces la pro-

kgTy Noorc / (1+ 2)?
= d 229
¢ e H, (Qoz +1)1/2 © (229)
la cual en el caso de z >> 1 conduce a
ro = kBTQ 2N00'TC 5/2 , (230)

Mo c 5Q1/2H0

esta expresién se puede escribir en términos de los para-
metros de densidad de materia bariénica en la época
presente, donde se asume que 25% de la masa barién-
ica esta en la forma de helio y que el plasma estd total-
mente iénizado en los rangos relevantes de corrimiento
al rojo, por lo tanto Qp = (647Gm,/21HZ)N, y asi

k‘BTo 210’T QBHO 5/2
mec? 160mGm,, Q(l)/2

~ 11x10-1 B s
012

0

(231)
de este modo la profundidad 6ptica era unitaria a un
corrimiento al rojo de

TC =

z = 2.4 x 10%( )/e

232
)" (232)
ahora bien, para observar una distorcién del espectro
de cuerpo negro, la temperatura de los electrones debe
haberse incrementado significativamente por encima de
la temperatura T, = Ty(1 + 2), si esto ocurriera, el es-
pectro podria distenderse desde un espectro de Planck
hasta un espectro de Bose-Einstein con un potencial
quimico sin dimensiones finito u, es decir que se ob-
tendrfa una intensidad dada por

2hu3[ ( hv
2 P kT,

I, = +p) -1 (233)
lo cual corresponde a la forma esperada del espectro
en equilibrio cuando hay falta de coincidencia entre
el nimero de fotones y la energia para distribuirse
entre ellos para crear un espectro de Planck. En la
época presente, la energia de los fotones se distribuye
por la dispersiéon Compton. Aun en épocas anteriores,
z ~ 107, la doble dispersién de Compton puede crear
fotones de baja energia adicionales y asi, a estos muy
altos corrimientos al rojo, el espectro de cuerpo negro
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es reestablecido, existen ahora muy buenos limites su-
periores al valor de p proveniente de las observaciones
espectrales de COBE para la Radiacién Coésmica de
Fondo, || < 107%.  En términos generales, esto sig-
nifica que alli no puedo darse una mayor inyeccién de
energia en el gas intergaldctico en el intervalo de corri-
mientos al rojo dados por 2x10% < z < 107[21][22][23].

18 Velocidad del Sonido como
Funcién de la Epoca Césmica

Un resultado crucial para entender la fisica de la form-
acién de estructura en el universo es la variacién de la
velocidad del sonido con la época césmica, particular-
mente a través de las épocas cuando el universo cam-
biaba desde el dominio de radiacién al dominio de ma-
teria. Se sabe que la velocidad del sonido en general
es proporcinal a la raiz cuadrada de la razén de la
presiéon a la densidad de masa inercial del medio, en
forma analitica se puede expresar como

0
v? = <a§>s :

(234)
donde el sub-indice S significa a ‘entropia constante’,
es decir considerar ondas sonoras adidbaticas. La com-
plicacién es que cuando la densidad de materia y de
radiacién eran iguales méds alld de la época de recom-
binacién las contribuciones dominantes de p y de p cam-
biaban draméticamente cuando el universo cambiaba
de dominio de radiacién a dominio de materia. El punto
clave es que la materia y la radiacién estaban cercana-
mente acopladas durante era de pre-recombinacion y el
cuadrado de la velocidad del sonido puede ser escrita
como

op/oT),
V2 = (Op/0T) , (235)
(@p/0T), + (0p/0T)
considerado esto a entropia constante, y donde de forma
directa se puede mostrar que se reduce a

2 62 4p T

S & 236
" T 3, 1 30, (256)

de este modo, en la era de dominio de radiacién,
z >> 4 x 10°h*Qq , p, >> p,, , entonces la velocidad
del sonido tiende a la velocidad del sonido relativista
v = % , ¥ para corrimientos al rojo pequenos, la ve-
locidad del sonido decrece cuando la contribucién de
densidad de masa inercial se hace mas importante. Es-
pecificamente, entre la época de igualdad entre la den-
sidad de energfa de materia y de radiacién en la época
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de recombinacién, la presién de las ondas sonoras es
suministrada por la radiacién, pero la inercia es sum-
inistrada por la materia. Por lo tanto, la velocidad del

sonido decrece desde el valor relativista vg = % hasta
o (A ey T ) 00
9 pm QQmpm (th2)1/2
(237)

Después de la recombiancién. la velocidad del
sonido es justo la velocidad la velocidad térmica del
sonido de la materia la cual, debido al acople entre ma-
teria y radiacién, tiene la temperatura T, = T}, a un
corrimiento al rojo de z > 550]12/59(1)/57 por ende a un
corrimiento al rojo de 500 , la temperatura del gas era
de 1300K, si nada mds pasara a la materia se espera
que estuvise muy fria en la época presente, alrededor
de 500 veces mas fria de 2.728 K. En efecto, sin em-
bargo el gas intergaldctico xistente hoy dia debe estar
mucho més caliente que esto, esto debio haber sido por
la accién de algin proceso de formacién galdctica[23].

19 Anisotropias de la CMB

Los estudios iniciales de la radiacién césmica de fondo
se presentan en una primera aproximacién de forma
isétropa, es decir, independiente de la direccién en la
que se mida o se observe, este hecho era de dificil ex-
plicacién segin el modelo original del big bang y fue
una de las causas que llevé a la formulacién del mod-
elo inflacionario del big bang, comentado en algunos
aspectos anteriormente. Es asi como, el modelo infla-
cionario predice la existencia de pequenas variaciones
en la temperatura del fondo césmico de microondas, lo
que se conoce como anisotropfas o inhomogeneidades,
las cuales fueron detectadas finalmente en los anos 90
por varios experimentos, especialmente, por el satél-
ite de la NASA COBE (Cosmic Background Explorer)
entre 1989 y 1996 que fue la primera experiencia capaz
de detectar irregularidades y anisotropias en esta ra-
diacién. Las irregularidades se consideran variaciones
de densidad de energfa del universo primitivo y su des-
cubrimiento arroja indicios sobre la formacién de las
primeras estructuras de gran escala y la distribucién de
galaxias del universo actual. En el ano 2001 la agencia
espacial americana NASA lanz6 el WMAP (Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe), consistente en un nuevo
satélite el cual era capaz de estudiar con gran detalle
la radiacién césmica de fondo, y por lo tanto consiguié
elaborar el mapa m&s completo de las anisotropias en
la radiacién de fondo de microondas. Posteriormente,
otros instrumentos han detectado atin con mads detalle
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y a mayor resolucién angular las anisotropias del CMB,
como el Cosmic Background Imager pero sélo en ciertas
zonas del cielo. Los datos aportados por el WMAP en
2003 y 2006 revelan un universo en expansion formado
por un 4% de materia bariénica, un 22% de materia
oscura y un 74% de energfa oscura. En el afio 2009 la
ESA lanz6 el Planck, un satélite de capacidades mucho
mayores todavia que el WMAP. Entonces, segun los res-
ultados obtenidos con estos instrumentos, se sabe que
las anisotropias del fondo de radiacién de microondas
estdn divididas en dos tipos: anisotropia primaria —
debida a efectos que ocurren en la ultima superficie de
dispersién y en la anterior — y la anisotropia secundaria
— que es debida a efectos, como las interacciones con
gases calientes o potenciales gravitacionales, entre la
dltima superficie de dispersién y el observador.

En las anisotropias primarias, la estructura es
determinada principalmente por dos efectos: oscila-
ciones acusticas y difusién himeda (también llamada
humedad sin colisiones o seda himeda). Las oscila-
ciones actsticas surgen a partir de la competencia en
el plasma fotén-barién en el Universo primigenio. La
presiéon de los fotones tienden a eliminar las aniso-
tropias, mientras que la atraccién gravitacional de los
bariones — que se mueven a velocidades mucho menores
que la velocidad de la luz — los hace tender a colapsar
para formar densos halos. Estos dos efectos compiten
para crear oscilaciones actsticas que dan al fondo de
radiacién de microondas su caracteristica estructura de
pico. Los picos se corresponden, aproximadamente, con
resonancias en las que los fotones se desacoplan cuando
un modo particular se encuentra en su pico de amp-
litud. Los picos observados en las grificas correspon-
dientes, contienen importantes registros fisicos, en los
cuales tenemos que la escala angular del primer pico
determina la curvatura del universo, sin considerar la
topologia del mismo. El segundo pico determina la den-
sidad bariénica disminuida. EI tercer pico se puede
utilizar para extraer informacién sobre la densidad de
materia oscura. Entonces, las localizaciones de los pi-
cos también dan importante informacién sobre la nat-
uraleza de la densidad de perturbaciones primigenias.
También se sabe que hay dos tipos fundamentales de
densidad de perturbaciones — llamadas "adiabédtica" e
"isocurvatura". Una densidad de perturbacién general
es una mezcla de estos dos tipos y existen diferentes
teorfas que aparentan explicar el espectro de densidad
de perturbacién primigenio que predice diferentes mez-
clas. Para densidades de perturbacién adiabédticas, la
sobredensidad fraccional en cada componente de ma-
teria (bariones, fotones...) es la misma. Es decir, si
hay un 1% mads de energfa en bariones que la media en
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un punto, entonces con una densidad de perturbacién
adiabdtica pura hay también un 1% mds de energia en
los fotones y un 1% mads de energia en neutrinos, que la
media. La inflacién césmica predice que las perturba-
ciones primigenias son adiabdticas. Con la densidad de
perturbaciones de la isocurvatura, la suma de las sobre-
densidades fraccionales es cero. Es decir, una perturb-
acién donde en algin punto hay un 1% mas de energia
en bariones que la media, un 1% maés de energia en fo-
tones que la media y un 2% menos energfa en neutrinos
que la media, serfa una perturbaciéon de isocurvatura
pura. Las cuerdas césmicas se producirfan principal-
mente por perturbaciones de isocurvatura primigenias,
y ademads, en el espectro del CMB se pueden distinguir
estos dos tipos de perturbaciones porque los picos se
producen en diferentes locacalizaciones. La densidad de
perturbaciones de isocurvatura producen una serie de
picos cuyas escalas angulares estdn aproximadamente
en las relaciones 1 : 3: 5..., mientras que la densidad de
perturbaciones adiabédticas producen picos cuyas ubic-
aciones estdn en las relaciones 1 : 2 : 3.23 Las ob-
servaciones son consistentes con las densidades de per-
turbaciones primigenias las cuales son completamente
adiabdticas, proporcionando la clave para el soporte de
la inflacién y posiblemente permitird descartar muchos
modelos de formacién de estructuras incluyendo, por
ejemplo, las cuerdas césmicas.

Otro elemento importante en la radiacién césmica
de fondo es el de la polarizacién la cual se sabe que esté
polarizada con un nivel de unos cuantos microkelvins, y
como ocurre con las ondas electromagnéticas, se cono-
cen dos tipos de polarizacién, llamados modos E y B,
esto presenta una analogia con la electrostatica, en que
el campo eléctrico (campo E) tiene un rotacional evan-
escente mientras que el campo magnético (campo B)
tiene una divergencia evanescente. Los modos E apare-
cen de forma natural a partir de la difusién Thomson en
un plasma heterogéneo. Los modos B, que no han sido
medidos y se piensa que tienen una amplitud de como
mucho 0,1 pK, no se producen tnicamente a partir del
plasma. Son una senal de la inflacién césmica y son
determinados a partir de la densidad de las ondas grav-
itacionales primigenias. La deteccién de los modos B
es extremadamente dificil, particularmente dado que el
grado de contaminacién de fondo es desconocido y la
sefial de las lentes gravitacionales mezclan la fuerza re-
lativa del modo E con el modo B.
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Segiin lo ilustrado anteriormente podemos considerar
las siguientes conclusiones

Bueno para iniciar, pienso que hay un supuesto gi-
gantesco o una fé ciega en todo el analisis anterior, y
es el de basarnos en la deduccién anélitica que pro-
porcionan las leyes naturales, pero, que tal si no cono-
cemos todas las leyes fisicas o peor aun que tal si no las
comprendemos completamente, o si estas evolucinan y
aun no hemos determinado esto, sea como sea tenemos
algunos acercamientos que los consideramos véalidos y
completos, pero se debe tener esto en consideracién y no
pensar que tenemos todas las respuestas, ya que consid-
eraciones de tipo observacional, tedrica, y fisicas entre
otras, permiten decir que el modelo estdndar de la cos-
mologfa es el mejor modelo del que disponemos, debido
a que ajusta bastante bien aspectos fundamentales y
observacionales, pero a un mismo tiempo, se sabe que
presenta una serie de limitaciones y problemas que no
permiten determinar el origen, estructura y evolucién
completa y exacta del universo.

Para continuar, debe ser claro que, aunque muchos
detalles de la cosmologia temprana permanecen sin ser
explorados, ella es una muy fructifera fuente de "exper-
imentos" de fisica de altas energias. Se ha encontrado
que puede ayudar a discriminar entre teorfas que postu-
lan escalas de energia muy altas o nuevos tipos estables
de articulas. Inversamente se ha mostrado como la
fisica de particulas ha sugerido soluciones para alguno
de los problemas m&s fundamentales como la edad y
planitud del universo, la formacién de estructuras como
galaxias y clusters.

Siguiendo, un hecho muy usual de la cosmologia in-
flacionaria es que debido a que alguna estructura pueda
haberse originado inicialmente serd amortiguada o di-
luida por el factor Z, y como por hipotésis el equilibrio
térmico fue restaurado despies del recalentamiento, la
naturaleza de la configuracién inicial es casi irrelevante
para lo que ha ocurrido desde el recalentamiento. Esto
es particularmente confortable porque de nuestra im-
posibilidad de seguir la fisica hacia atrds del tiempo de
Planck sin una teorfa cudntica de la gravedad. En ver-
dad existe una profunda incertidumbre en el rol jugado
por la mecédnica cuédntica en el universo muy temprano
cuando no existia "observacion" del sistema.

La inflacién no es una teoria probada, a la fecha
no se ha demostrado experimentalmente ni observa-
cionalmente, por lo tanto existen otras teorfas que ob-
vian el modelo inflacionario, claro estd que este mod-
elo permite resulver un gran nimero de problemas cos-
moldgicos, nombrados algunos de ellos anteriormente.
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La creacién de materia a través de la expansién del
falso vacio se encuentra bastante cerca de "explicar" la
creacion del universo en si mismo "ex nihilo". También,
parece posible que sélo tenemos la ilusién de que viviv-
mos en un mundo 3-dimensional debido a que tres de
las dimensiones espaciales se han inflado mientras las
restantes son demasiado pequenas para ser observadas.

No es obvio en ninguno de estos modelos por qué la
constante cosmolégica A ~ 0 hoy dia. En el esquema
tedrico ilustrado el minimo del potencial simplemente
se ha asumido que es V' ~ 0 para estar de acuerdo
con la observacién, aunque Vi, = O(M2c® /h?) propio
de las fluctuaciones cudnticas., donde M7 es la escala
de rompimiento de la simetria, puede evidentemente
ser mds natural. Esto ilustra una vez mds la urgente
necesidad de entender méas profundamente como com-
binar la teorfa de campos cudnticos con la relatividad
general.

En el andlisis de la evolucién térmica del universo se
hacen desarrollos bajo dos aproximaciones una se con-
sidera una escala temporal universal la otra se asume
una descripcion cldsica de la dispersién, pero deberfa
considerarse una descripcién relativista es decir bajo la
idea del espaciotiempo como tambien una descripcién
cudntica de la dispersién, en pocas palabras desarrollar
una descripcién mecédnico-cudntica sobre una variedad
curva, y ademds podemos pensar que en los modelos de
altas dimensiones algunas dimensiones no se inflaron,
que otras, como las tres dimensiones normales sufrieron
un proceso de inflacién, y que, siendo un poco arries-
gados, otras dimensiones sufrieron un proceso de hiper-
inflacién, es decir que se inflarén mucho mas que las di-
mensiones ordinarias, de esto no hay ninguna prueba,
pero valdria la pena considerar esta posibilidad.

Cuando se hace la descripcién del campo de inflatén,
se obtienen las condiciones y requerimientos que debe
satisfacer dicho campo para que pueda suministrar una
expliacacién satisfactoria, pero como puede observarse
se trata el campo de inflatén como un "fantasma", ya
que nunca, por lo menos acd, se muestra su forma, esto
hace pensar que existen multiples formas que en prin-
cipio pueden satisfacer los requerimientos de la teoria,
por lo tanto esto dificultad el trabajo de encontrar una
descripcién completa y adecuada que permita explicar
la etapa inflacionaria del universo.

Con todo lo dicho anteriormente, por lo menos
tenemos certeza que el modelo cosmolégico més acept-
ado es el llamado modelo de big bang inflacionario, que
como se dijo anteriormente, el universo nacié a partir
de una creacién instantdnea de materia y energia, no
obstante, desde el punto de vista filoséfico o si se quiere
teoldgico constituye esto al equivalente moderno del
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antiguo dogma religioso de la creacién del mundo a
partir de la nada, el big bang consideramos seria el
principio del espacio, la materia y el tiempo, bueno y
de otros constituyentes oscuros, y donde la dindmica
dominante es la expansién del universo. La expansién
potencialmente podria continuar para siempre, como
se ha mostrado recientemente se acelera a un ritmo
cada vez mayor, esta es una de las dudas actuales “La
idea de la inflacién ha tenido una tremenda influen-
cia”, escribe Robert P. Kirshner, un astrofisico de la
Universidad de Harvard. “No se ha encontrado nin-
guna observacién que demuestre lo contrario”. Pero
anade lo siguiente: “pero eso tampoco significa que sea
correcto”. (National Geographic News, 25 de abril de
2002), entonces el mensaje aqui es que no tenemos en
realidad una teorfa total y completa y lo que en otros
tiempos considerabamos dogmas, es hoy en dia similar
en nuestros acercamientos cientificos, un eterno retorno
y cambio de forma. En realidad, hay serios problemas
con esta teoria. En particular, las preguntas relacion-
adas con lo que ocurri6 “antes” del big bang, que no
se pueden responder porque, supuestamente, no existié
el “antes” ya que no existia el tiempo. En este sen-
tido, se ha puesto un limite absoluto a la posibilidad de
comprender el universo, y deja la puerta abierta a todo
tipo de ideas misticas,que durante los ultimos anos han
aparecido en abundancia. Sin embargo, la teorfa del big
bang inflacionario ha sobrevivido desde su aparicién a
finales de los anos setenta, mientras que los cosmolo-
gos han desacreditado una por una todas las ideas que
competian con ella. Sin embargo, cada vez son mayores
los problemas de la teoria. El tltimo aparecié en 1998,
cuando los estudios de explosiones de estrellas lejanas
demostraron que el universo se estaba expandiendo a
un ritmo acelerado. Esto fue una gran sorpresa ya que
la mayoria de los investigadores creian que, aunque el
universo se expandiera para siempre al mismo ritmo o
se desacelerara, finalmente, se contraeria para producir
un “gran crujido” [39].

Pienso, finalmente, que hemos avanzado intelectual-
mente en la comprensién del origen del universo; pero
como el explorador que se pierde en el bosque y que
angustiado entonces camina, camina, y camina des-
cubriendo nuevos panoramas y cosas, pero que de re-
pente después de mucho caminar llega nuevamente al
punto de donde partié, bueno,... en fin...
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Esta imagén representa la historia térmica del
universo, muestra algunos datos y da idea de la
evolucién seguida por el mismo. Figura tomada de

Imagenes Google.
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