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l. Introducción 

Desde que el modelo del Big Bang Caliente, donde el 
Universo tiene su origen en una singularidad con densidad~ 
energía infinita, se constituyó en paradigma de las teorías 
acerca del Universo, las relaciones entre la astronomía y la 



94 

física de altas energías se han estrechado cada vez más. fata 
circunstacia obliga a pensar en la necesidad de que el modelo 
cosmológico y el de física de partículas sean consistentes, es 
decir que las pruebas experimentales de uno no contradiga 
las predicciones del otro. 

En este artículo se expone de modo sistemático la relación 
entre las variables de cada uno de estos modelos, lo que ha 
implicado reunir en un solo texto material que se encuentra 
diluído en múltiples fuentes. El objetivo ha sido encontrar 
!as cotas que imponen algunas mediciones de la astrofísica a 
los modelos de gran unificación del tipo Aq>4. 

Para ello, hemos comenzado exponiendo en la Sección 2 los 
principales aspectos de la Teoría General de la Relatividad. 
Esto incluye una introducción a la ecuación de· campo CE 
Einstein, la métrica de Robertson-Walker, las ecuaciones CE 
estado y finalmente la<; ecuaciones de Fiedmann-Lemaítre. 
En la Sección 3 mostramos los principales problemas que 
se presentan en la cosmología no inflacionaria, i.e. 
Planitud, Horizonte, Monopolos Magnéticos y Unicidad. De 
estos tres problemas, hemos hecho particular énfa'lis en el 
de horizonte y, más exactamente, en el cálculo del ángulo CE 
separación de eventos, dado que si bien el resultado suele 
presentarse en muchos textos (Turner & Kolb, 1990; 
Borner, 1988), hasta el momento no hemos encontrado 
una deducción y completa. La Sección 4 pretende establecer 
la relación entre la energía del vacío y la "constante 
cosmológica". De esta manera en la Sección 5 se muestran 
los requisitos exigidos a la inflación para solucionar los 
problemas comentados en la Sección 3. Para dar un 
panorama completo de la evolución del modelo 
inflacionario, en la Sección 6 presentamos la primera 
propuesta, o "Vieja Inflación", a<;í como sus principales 
inconvenientes. En la Sección 7 se encuentra el nuevo 
escenario y su relación con el Potencial Efectivo, lo que 
permite establecer el puente entre el modelo cosmológico y 
la física de partículas. Así pues, en la Sección 8 
desarrollamos el potencial efectivo del tipo Coleman
Weinberg para el grupo de gran unificación SU(5). Para 
terminar en la Sección 9 hemos deducido las cotas a los 
parámetros del Potencial Efectivo dadas las de anisotropías 
de la Radiación Cósmica de Fondo. En la Sección lO se 
encuentran las conclusiones. 

Debemos señalar que la contribución de este artículo radica, 
por un lado, en reunir un material disperso y desordenado, 
presentando de manera ordenada el modelo inflacionario y 
algunas relaciones entre física de alta., energías y astrofísica. 
De otro lado, en este estudio hemos llegado a la conclusión 

que todos los modelos del tipo "-qJ4 comparten el 
inconveniente de predecir fluctuaciones en la densidad CE 
energía mucho más grandes que las evidenciada'l a través re 
Ja., mediciones de la Radiación Cósmica de Fondo. Este 
hecho obliga a pensar en otra<; alternativas no sólo para los 
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modelos de gran unificación, sino para el mismo Big Bang 
Caliente. 

2. Dinámica de la cosmología moderna 

El punto de partida de la cosmología moderna es la ecuación 
de campo de Einstein 1: 

G =R _.1.Rg 
µv - µv 2 '"' 

(2.1) 

donde R~w es el tensor de Ricci, R es el escalar CE 
Ricci, gµ v el tensor métrico, T µ v el tensor momentum

energía, 0~112 
::::: l.2 x I0 19 GeV es el inverso re 

Mp (la masa de Planck) y A la "constante cosmológica" o 
energía del vacío. Esta ecuación implica que la distribución 
de la materia determina la forma y evolución del &pacio
Tiempo (E-T) que la contiene y viceversa. 

Dado que esta ecuación es de carácter general, es necesario 
imponer ciertos requisitos con el fin de poder ponerla en 
términos de parámetros medibles y buscarle soluciones que 
puedan ser contra'ltada'l con las evidencia<; experimentales. 

Asumiendo como válido el "principio cosmológico", i.e. 
homogeneidad e isotropía, la métrica máximamente 
simétrica, y en consecuencia más apropiada para nuestra 
descripción, es la de Robertson-Walker (R-W): 

donde hemos utiliwdo la convención de signo de Landau y 
Lifshitz (1966), i.e. cts2 = ctt2 - dx2, y ha sido escrita en 
términos de las coordenadascomovientes (r,0,qi) ; R(t) es el 
factor de escala y k una constante que por como se ha 
definido r sólo puede tomar los valores 1, -1 y O (para una 
discusión detallada ver Misner et al. , 1973). 

En cuanto al tensor momentum-energía, supondremos que 
los campos de materia los podemos describir como un fluído 
perfecto isotrópico y homogéneo; entonces 

T~ = (p, -p, -p, -p) (2.3) 

1 A menos de que se indique lo contrario, utilizaremos 
"l ;nídadcs Naturales", i.e. e h/2:n; = k =1. Igualmente usamos 
el subíndice O para referirnos a valores actuales de las 
variables. 
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con r la densidad de energía y p la presión o densidad re 
momentum. 

Si aplicamos la ecuación de continuidad, Tµv;v = o (el 
punto y coma aquí es derivada covariante), para µ = O 
obtenemos que la conservación de la energía implica 

(2.4). 

i.e. la primera ley de la .termodinámica siendo R el "radio del 
Universo"2

. 

Por último, debemos caracterizar el tipo de fluído por una 
ecuación de estado, es decir una relación entre p y p. Para 
nuestros fines, la supondremos de la forma general 

(2.5) 

con el único reqwsito de que w sea una constante 
independiente del tiempo que especifica si la energía del 
sistema está dominada por partículas relativistas/radiación 
(w=l/3), por campos gravilacionales/materia (oo=0) o por la 
energía del vacío ( m=-1 ). 

Si introducimos (2.S) en (2.4) e integramos, tenemos que 

paR"~1+m) (2.6). 

Así pues, las etapas del Universo corresponden a una fase 
primigenia oominada por la radiación y una fase tardía (hoy), 
en ausencia re A, dominada por materia El caso de dominio 
del vacío corresponde a la fase inflacionari!!, como veremos. 

Una ventaja de utilizar la ecuación de estado de la fonna 
(2.5), es que nos permite describir el Universo en términos 
de un solo parámetro: R(t). Para hacer esto, construímos el 
tensor y el escalar de Ricci, utilizando la métrica de R-W 
(ec. 2.2). Si introducimos el resultado en (2.1), con (2.3) 
obtenemos que para µ=v =O 

2 k 8:n: A 
H +----p+-

R2 3M~ 3 
(2.7), 

H-~ 3 cbxJe R , el parámetro re Hubble; mientras que para 

la componente i-i: 

2 Esta identificación es estrictamente válida únicamente para 

el caso bidimensional con curvatura positiva, i.e. s2. 

3 La denominación constante de Hubble es incorrecta a la luz 
de su definición, por cuanto allll<Jue es constante en el 
espacio, obviamente no I o es en el tiempo. 

(2.8). 

Estas ecuaciones constituyen las ecuaciones re Friedmann-
1..emaitre (F-L) y, junto con (2.4) son las herramientas 
necesarias para la descripción re nuestro sistema. Sin 
embargo, estas tres ecuaciones no son independientes ya que 
están acopladas a través re las identidades re Bianchi, luego 
sólo dos re ellas lo son. Lo más apropiado es utilizar (2.4) y 
escoger (2. 7) entre las ecuaciones re F-L doo:> que, a diferencia 
re (2.8), es una ecuación re primer oo:len. 

De otro lado, si dividimos (2.8) por H2, para A=0 se tiene 

k 
22-0-1 
HR (2.9), 

cbxJe O = pipe y Pe = 3Wl&tG es la densidad crítica. Lo 

que implica que el Universo es cerrado (k = +1) si O > 1, 
plano (k = O) si O= 1 o abierto (k =-1) si 0< l. 

El parámetro re Hubble es una medida del lapso re tiempo 
(propio) durante el cual hay algún tipo re dominio particular. 
Este es un punto fundamental y se puede ver si definimos este 
tiempo re la manera siguiente: 

R(I) dR 
t-J-· 

o R 
(2.10), 

encuyocasotenemosen general (verTumer & Kolb, 1990) 

Además podemos ver que si O= 1, 

y, en consecuencia, 

2(1+<0) 
R(t)oct~ 

para el caso re dominio re materia y re radiación. 

(2.11). 

(2.12) 

(2.13) 

Tomemos ahora el caso que mayormente nos interesará: el del 
dominio re vacío, i. e. T µ v = O; luego, integrando la ecuación 
re F-L se obtiene 

A-½ 
t = ( 3) arccos h(R) (2.15); 
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lo que para k=O se reduce a 

R(t) (X exP(Ht] (2.16) 

y, en consecuencia, el Universo se expande muy rápidamente 

durante un tiempo propio característico "t = H-1. Es posible 
verificar que este resultado es consistente con tener una presión 
negativa(!), i.e. w=-1 en (2.5). A esta época la llamamos 
inflacionaria y la métrica con estas características fue 
introducida por el astrónomo holandés Wilhelm de Sitter en 
1917. 

3 . Problemas de la cosmología estándar no 
inflacionaria 

El éxito del modelo estándar de la cosmología, o "Modelo del 
Big Bang Caliente", se puede remitir a la explicación de las 
siguientes evidencias observacionales: (1) RCF con una 
temperatura de aproximadamente 2.7K, isotrópica hasta 

0(10-5) en .1 T/f; (2) expansión universal (flujo de galaxias de 
Hubble); (3) abundancia de elementos livianos (H:He:todos 
los otros elementos= 2500:450:8). Sin embargo este modelo 
presenta serios problemas que motivan el planteamiento de la 
fase inflacionaria. A éstos suele llamarseles problema<; de 
"Suficiente Inflación". 

a. El problema <k planituá o <k entropía . Si bien la métrica de 
R-Wnoposee vectores de Killing como de tiempo, en buena 
aproximación podemos hablar de un equilibrio térmico a nivel 
local en el Universo. Adicionalmente, las mediciones del 
espectro de Radiación Cósmica de Fondo (RCF) evidencian un 
comportamiento planckiano de esta radiación (Mather et al. , 
1990) que validan nuestra suposición de que el Universo ha 
estado en equilibrio térmico (para una revisión ver De 
Greiff, 1992: Apéndice A). 

En consecuencia, podemos calcular la densidad de entropía en 
función de la temperatura: 

27t2 3 
s =-9s(T)T 

45 

cmde ( T )
3 

7 ( T ) 
3 

9s(T)= ~9s f + 8 fr9F t , 

(3.1) 

1.e. la 

contribución de grados de libertad espinoriales tanto de 
bosones como de fermiones (el 7/8 se debe a la diferencia entre 
la estadística bosónica y fermiónica). 

Teniendo en cuenta que las partículas que contribuyen de 
manera significativa en el cálculo de g5(T) hoy (dentro de un 
modelo de partículas no exóticas), son las tres especies de 
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neutrinos y los fotones, y que el cociente de la temperatura de 
los primeros con respecto a los segundos es 

(T;{Y )
0 
=(½1}1 13

, se puede hacer un estimativo de la 

densidad actual de entropía por volumen comoviente a partir de 
Ty ~2.73K: 

So e ( ~;)(3.90)(2.73) e 2800cm-
3 

. 

Dado que la entropía dentro de un volumen comoviente 
(tamaño físico al cubo del horizonte) es 

(3.2) 

donde~ es la distancia física al horizonte (intervalo como 

de luz), y que 

tomando Ho = 50 Km/s. Mpc (Tammann, 1994) obtiene 

88 So= 10 . 

Ahora bien, nuestra estructura a gran escala y el espectro de 
RCF parecen evidenciar que hemos sufrido una expansión 
adiabática, por consiguiente el valor actual de la entropía es 
una condición inicial de nuestro Universo, i.e. el problema de 
entropía. Además, la condición de 'adiabaticidad' implica que 
RoTo=ITT, por lo que, dab que la densidad de energía viene 

drli por la ley de Stephan-Boltzmann, i.e. pa T4 , podemos 
reescribir la ecuación de F-L en términos de S y de T, 

2 _ 4:rc .!_ __ k_ 2:rc T 213T2. 3 4 ( 2) 
213 

H - 45 g(T) M~ S 213 45 g( ) ' 

cmde usamos la condición dS 
definición de (2.9), obtenemos 

O; luego, utilizando la 

2 2/3 2 

~~ºI = as:rco3 ( ~5) g(Tr1'3s-2'3( ~) (3.3). 

Esto implica que Ro To =ffi varía de 10-15 a 10-49 cuando 

la temperatura pasa de los McV a 1014 GcV, i.c. Q ~ 1 
siempre, drl:) el valor tan gnmde de S. Por ésto el problema del 
valor inicial de la entropía es equivalente al problema de 
planitud: ambos problemas se refieren a las condiciones 
iniciales que requiere el m(xlelo estándar no intlacionario para 
rnr cuenta de un valor tan grande de la entropía hoy. 
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distancia 

L 

..._ ______________ ,___ _______________ t 

Figura l. En algún momento durante el Universo primigenio el radio del horizonte es menor a la distancia entre puntos que, de 
acuerdo con la isotropía de la RCF, debieron estar en contacto causal. 

b. El prob/,ema del horizonte o et isotropía . Según los 
experimentos realizados bien sea en tierra, globos y satélites, 
la RCF es isótropa hasta un nivel de 3OµK en escalas 
angulares que van de O. 5º a 90º. Sin embargo, mientras d¡-¡ a 

2t, la distancia a un punto cualquiera que, en el tiempo t entra a 

nuestra región del Universo observable, L - Lo R(t) -Jt.. 
Ro 

Por consiguiente, tendremos lo que se muestra en la figura 1, 
i.e. regiones que hoy se encuentran dentro de una región 
causaJmente conectada no estuvieron en contacto causal en 
etapas tempranas del Universo, cuando debió producirse la 
termalización isotrópica que hoy observamos. 

Para ver ésto de forma explícita, es oportuno hacer el cálculo 
del ángulo de separación correspondiente a regiones 
causalmente conectadas en el momento de desacople 
radiación-materia. 

4 Un punto importante es que el factor R(t) juega las veces de 
"escalador espacial" de distancias físicas, es decir, si para t::::t 1 
la distancia física entre dos puntos es I(t1), entonces en un 
tiempo posterior t=to su distancia física será l(to) R(to) 
l{q). 

Una consecuencia de lo anterior es que el cociente entre las 
longitudes de onda de un fotón emitido en t=t 1 y recibido en 
t=to viene dado por 

AQ R(to) 
T7=í(i')•1+z 

que define el factor de corrimiento al rojo z y de donde se 
sigue la ley de Hubble. 

Utilizando la relación entre el radio axxdenado de un punto, r, 
y su correspondiente corrimiento a1 rojo z4 

ro dr Ro dR(t') 
f ,-:-;; = f . 
r1 "'1- kr2 R1 R(t'J1(t') 

se obtiene, µira k=O (Q=l), 

ro Zo 

f dr -f dz 
1 

- R H (1+z) 312 

r. z. o o 

(3.4), 

siendo re la CO(xtlenada del emisor y ro la del receptor. Con las 
condiciones re=O,:ze=O y ro=ro, 'l()=Z, y calculando la distancia 
física al objeto hoy (t=to), í.e multiplicando por el factor de 
escala Ro (y con e;t;l), se obtiene de (3.4) 

[ 
-1/2] cRoro = do = dH 1 (1 + z) , 

dende dJ-¡ = 2ctr 1 es la distancia al horizonte. 

Para estimar el ángulo subtendido por un objeto con radio a 
(en el momento de emisión), a una distancia física de (cuando 
el objeto atravesó el cono d: luz), se tiene 

(3.5). 
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Pero, existe una relación entre de y et) fijada precisamente por con lo que 
el corrimiento al rojo (1 +z): 

~ 
de= (1+z) (3.6) 

Sin embargo, de como tal no es una distancia medible 
directamente. Para calcular distanéias físicas medibles 
directamente, debemos remontamos a un método astronómico 
e introducir la llamada "distancia re luminosidad": si 
escribimos el flujo re energía por unidad re área, F, emitida 
por un objeto, 

L 
F---

4:n:02 (3.7) 

<Xn:le Les la luminosidad absoluta, i.e. energía por unidad re 
tiempo, y D la distancia al objeto. Para espacios re R-W, el 

árm está ckil por 4:n:r2R(to)2. Además, durante el intervalo 
temporal 11, la energía total emitida es /1. L, pero por el 
corrimiento al rojo Aemitido->Arecibido=(I+z)Aemitido; 
concomitantemente, la frecuencia se reduce en el mismo 
factor. En consecuencia, la ecuación (3. 7) debe ser corregida: 

[Xz) = r0R(t0 )(1 +z) = do(1+ z) 

Si comparamos (3.8) con (3.6), 

por lo que la relación (3.5) queda 

2a 2 
e = D(z) (1 + z) 

siendo 

(3.8). 

(3.9) 

Por último, a se puede estimar como 2ctct, con lo que 
finalmente la distancia angular requerida para el momento re 
desacople es (con: (I+Zd)::::1100, tc}=4.39x1012s, 

Ho-1=3.0856x 1017 s) 

(3.10); 

1.i ------------------~--------------
Figura 2. En el modelo estándar no inflacionario, dos puntos separados una distancia annllar mayor a 0.8º no habrían estado en 

contacto causal, de modo que sus temperaturas deberían ser muy diferentes: sin embargo, la RCF es isótropa. d, es aquí la distancia 
correspondiente al momento de nucleosítensis y a la distancia del horizonte de los puntos en ese mismo momento. 
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esto significa que. dalo que la distancia re Hubble en el 
momento et: desacople subtiende un arco máximo CE 0.8°, no 
debería haber c,mclac1ón d: Lemperatura-; entre puntos 
separados una díslancia angular mayor como se muestra en la 
figura 2. 

Como se ve, regiones que hoy se enCllentran dentro CE nuestro 
radio del horizonte estuvieron causal mente desconectadas entre 
sí en épocas temprana~; noobslante, la RCF es 1sótropa en al 

5 menos una parte en 10 (Smoot, 1992) en toda~ las 
direcciones. Si comparamos el valor d: la entropía en un radio 
del horizonte hoy y en el momento CE recombinación, tn, 

entonces en nuestro volumen re Hubblc debe haber to5 

regiones descoilC(,1:adas, lo que significa que 00) que la 
distancia CE Hubblc en el momento CE recombinación 
subtiende un arco máximo d: 0.8°, no debería haber 
correlación CE temperatura<; CE puntos separados una 
distancia angular mayor. 

c. El problema ti> monopolos magnéticos . Las Teorías CE 
Gran Unificación (TGU) contienen, dentro et: su espectro CE 
partículas, monopolos magnéticos del tipo predicho por 
t'Hooft (1974) y por Polyakov (1974) CE masas muy 

grandes (Mm a:: Mx fo a:: l O 17 donde Mx es la masa del bosón 
X y u la constante CE acople CE gran unificación). 

Estos "objetos" son topológicamente estables y su rata re 
producción se ch íntimamente relacionada con la transición re 
fase que permite el Rompimiento Espontáneo CE Simetría 
(RES) (Nanopoulos, 1983). 

Podemos escribir la densidad re monopolos producidos en 
TGU como (Ellis, 1978) 

donde ~e es la longitud CE correlación del campo Higgs 

(responsable del RES) a la temperatura crítica Te . Dado que 

l;c s; etc , la distancia al horiwnte, y con un estimativo del 

tiempo crítico camctetistico, te a:: M/f/, se tiene que 

teóricamente 

(3.11 ). 

Sin embargo, d.rl) que la proporción total CE monopolos no 
puede ser mayor a la CE materia bariónica, 

siendo nB y mn la den.,jdad y la ma-;a cb bariones 
respectivamente. tenemos que (Nanopoulos, 1983) 

(3.12) 

lo que clar..unente muestra una preocupante discrepancia (oc. 
3. 1 1 y 3. 12) CE 17 órdenes cb magnitud entre la predia.,--í ón 
teórica y la cota experimental. 

d El prob/.errw tÍ' la Unicidad del Universo. Esta es 
probablemente la cuestión má<: profunda a la cual aspira dlr 
respuesta la física teórica y se refiere al esfueu.o p:)r explicar 
por qué es el Universo tal como se presenta a nivel re lo que 
vemos, i.e. como nuestros instrumentos lo'miden. 

Este problema se refiere, en su versión má<; débil, al valor CE 
las "Constantes Universales" (G, e, h, u, etc.) que puedan 
prcdeór las teorías CE renonnalización ¡:ma espacios cun·os, 
i.e. donde los efectos gravitacionales son importantes 

(Ta::M¡:,a::J019GeV). La pregunta re fondo es entonces ¿Por 
qué son los valores experimentales re las "Constantes 
Universales" precisamente esos? 

Sin embargo hay cuestiones aún más profunda<; por ser 
explicadas. Por ejemplo, en teorías con dim>4 (entre las 
cuales se enmarcan la-, re supercuerdas), e.g. dim=IO, donde el 
proceso CE reducción re dimensiones se realiza a través re 
compactificación, el resultado final dim=4 no es único. Son 
posibles modelos con otras dimensiones. Entonces ¿Por qué 
nuestro Universo es re cuatro dimensiones? 

El problema mayormente aludido en la literatura, relacionado 
con la Unicidad del Universo, se refiere al hecho re que, en la 
ecuación CE campo CE Einstein, la transformación 
T µ v->T µ v + /\g~t v no altera la invariancia re las 
ecuaciones por cuanto la derivada covariante cb gµ ves siempre 
cero. Sin embargo, el valor experimental estimado J'.Xlf'd la 
constante /\ es prácticamente. ¿Por qué esta constante 
fundamental es exacta o prácticamente cero? Ese es el 
"Problema CE la Constante Cosmológica". 

Similarmente, se puede preguntar por qué la simetría cb baJas 
temperatura<; (hoy) corresponde al grupo 
SU(3)®SU(2)®U(l), sí bien es sabido que el proceso re 
ruptura re simetrías no es único: por ejemplo, SU(S) puede 
romperse en SU(3)®SU(2)®U(l ),i.e. el modelo electrodébil; 
pero también es posible que antes pa.,;e por un vacío 
intennedio con simetría SU(4)®U(l) (Nanopoulos, 1983). 

4. La energía del vacío y la constante 
cosmológica 

Hasta el momento nos hemos referido a/\ como una constante 
que, si se introduce dentro cb las ecuaciones CE F-L, el factor re 
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escala R(T) cra:e exponencialmente. Además, podemos ver 
que este crecimiento es consistente con w = -1 en la ecuación 
re estado, i.e. A actua como una presión negativa, lo que 
implica que la densidad re energía p permanece constante (2.6). 
Cómo se justifica la intrcxlucción re dicha constante y el 
significado que se le asigna es la cuestión que sigue. 

La idea central es suponer que el Universo ha pasado a lo largo 
re su "historia" por una serie re estados, can uno caracterizado 
por un tipo re simetría particular que determina el tipo re 
interacciones admitidas en el sistema. El parámetro clave es la 
energía del mismo y el paso re un tipo re simetría a otra se ch a 
través re un RES (¡ma una revisión ver Bailin & 
Love, 1986). Podemos es-quemati:zar la evolución así: 

G->Gn-> ... ->Go 

f f f 
Mn Mn-1 Mo 

cbrJe Go es el grupo re simetría actual y G el "grupo 
original"; Mi es· la escala re energía a la cual se rompe la 
simetría i+l-ésima, y corres¡xmde básicamente a la mruli re 
los bosones intermediarios re las nuevas interacción. A partir 

V(♦ ,1) 
T>TC 

G 
p 
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re la unificación re las interacciones electromagnética y débil 
(Weinberg, 1967; Salam, 1968; Glashow, 1958), 
sabemos que G1= SU(3)c ®SU(2)L ®U(l)y y que Go = 

SU(3)c ® U(l)E.M. re tal modo que chace referencia a la 
fuerza fuerte (cromodinámica cuántica) y SU(2)L ®U(l)y 

describe'la interacción electrodébil. La escala re energía es del 
orden re la masa del bosón W, i.e. Mw::::: lOOGeV. 

Bajo la suposición re que a escalas re energía más altas re la 
actual se restaura un tipo re simetría "más fundamental", se 
asume que existe un grupo G cbrJe sólo existe un tipo re 
interacción y, por consiguiente, una sola constante re acople. 
Estos modelos son justamente los que se llaman Teorías re 
Gran Unificación (TGU). 

El RES está basado en el mecanismo re Higgs (Bailin & Love, 
1986), cbrJe se supone la existencia re un campo (el campo 
Higgs) que, en la fase re mayor simetría, tiene un valor
esperado del vacío igual a cero, < cj> > = O. Este campo está 
sometido a un Potencial Efectivo (PE) que tiene como 
característica fundamental que depende re la temperatura tal y 
como se muestra en la figura 3. 

1 

1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 
1 

.' 

T=O 

/(3,2,1) 

Figura 3. Potencial efectivo del campo Higgs. 
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Así pues, para temperaturas muy altas< cj, > = O (simetría G) 
es estable, mientras que, cuando la temperatura alcanza un 
valor crítico T c ( escala de energía para RES) , el sistema 

presenta da; mínimos estables; finalmente, cuando T < Te , 

a -:t: O es el mínimo global mientras que cero es un mínimo 
local. Ya que el sistema tiende al mínimo estado re energía, 
cuando la temperatura desciende hasta T < T se instaura una 

e' 
nueva simetría. 

La adquisición re un valor esperado del vacío distinto re cero 
implica un RES por cuanto las partículas intermediarias re las 
posibles interacciones bajo la nueva simetría adquieren una 
masa proporcional a g< ♦ > (g la constante re acople), i.e. 
aprece un nuevo tipo re interacción mediado por estos 
"nuevos bosones masivos". 
La naturaleza misma del campo Higgs se desconoce, pero el 
punto central aquí es cp: el valor esperado del vacío es cero 
cuando el grupo re simetría es G, y cuando < cj, > = a -:t:. O la 

i;imetría se rompe al nuevo grupo G0 . 

Como ya se ha señalado, la escala re energía para el modelo 
electrodébil eso(lOOGeV). En principio, para el caso re TGU, 
JU.de ser cualquiera, sin embargo drl:J cp: para energía'> 
superiores a la masa re Planck los efectos gravitacionales 
pueden ser significativos y cp: en este contexto no 
pretendemos unificar esta interacción, supondremos que M < 
Mp. 

La cota inferior re M viene can por la masa re los bosones 
intermediarios re la nueva simetría; si admitimos un 
rompimiento re la forma 

G -> SU(3)c ® SU(2t ® U(l)y -> 

SU(3)c ® U(l)E.M. (4.1) 

entonces, según el grupo re renormalización, M ::::: Mx ::::: 
o(lü 15 ) (ver Halzen & Martin, 1983) , doode Mx es la 
masa re los bosones X e Y encargados re pmdudr barigénesis 
por decaimientos re quarks. 

En este modelo debemos notar que mientras< cj, > = O no hay 
campos re materia presentes, luego la única contribución 
proviene re la energía del vacío contenida en el PE del campo 
Higgs. Entonces hacemos la asignación 

(4.2) 

y 

(4.3), 

doode kl> es el estado re vacío; para la segunda igualdad hemos 

hecho uso re p::::: V(O)::::: T4 (ley re Stephan-Boltzmann). 

Debemos recalcar que la transformación 
T µ v --> T µ v + A gµ v no viola la covariancia re las 
ecuaciones y por consiguiente tampoco la ley re conservación 
(2.4), re manera que aunque nosotros hemos introducido la 
contribución del vacío en un término independiente en (2.1), 
estrictamente puede incorporarse • dentro del tensor 
momentum-energía, teniendo en cuenta que los efectos 
cuáticos son significativos para las contribuciones re punto 
cero. 

Por último es necesario recadar que la existencia re una 
energía del vacío no sólo permite introducir un "marco 
natural" para el RES, sus efectos han sido medidos en otros 
sistemas, e.g. efectoCassimir, (Aitchinson, 1985). 

5. Solución a los problemas de "Suficiente 
Inflación": primeros requisitos 

Hasta aquí el panorama es el siguiente: por un lado es posible, 
a través re la introducción re A en las ecuaciones re Einstein, 
producir una expansión exponencial del Universo (ec. 2. lS-
2.16); del otro, se tiene que el Universo di evidencia re ser 
plano, isótropo y con ausenda re monopolos magnéticos (al 
menos hasta límites muy cercanos a cero). La pregunta es 
entonces ¿un crecimiento fuertemente acelerado del factor re 
escala proporciona un Universo como el que observamos? 
¿Es posible, a través re la incorporación re una energía del 
vacío, hacerle frente a los problema<; re la cosmología estándar 
(Sección3)? 

La respuesta es, en princm10, sí; pero se deben imponer 
algunas condiciones a esta expansión. Para entender este punto 
es necesario que entender el proceso re RES como una 
transición re fase re un sistema termodinámico. En el caso re 
nuestro sistema particular, el parámetro re orden es el valor 
esperado del campo Higgs (< cj, >) y la energía libre es el PE. 

Por lo descrito en párrafos anteriores, cuando T < T c el valor 

esperado del campo es a y por consiguiente la transición re 
fase se produce. Al mismo tiempo, mientras la configuración 
energética del Universo se encuentra en el falso vacío, la 
métrica viene can por la re re Sitter. Este crecimiento 
exponencial implica ,un super-enfriamiento del 

. T R-l s1 stema ya que a -

SiQ embargo, chb que se ha producido una transición re fase, 
la energía almacenada en el PE ha re convertirse en calor 
latente que se libera una vez el sistema entra en la nueva fase 
(si,netría). La liberación re este calor latente recalienta el 
Universo hasta una temperatura del órden re la temperatura 
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critica, i.e. termodinámicamente, una vez termina la 
superexpansión (super-enfriación) comienza un proceso re 
recalentamiento re T = O a T :::: Te , lo que conlleva a un 

aumento re la entropía en un factor igual al re la expansión, 
i.e. el recalentamiento no es un proceso adiabático, lo que es 
clave para la solución re los problemas enunciados: 

(5. l) 

cinle 

(5.2) 

con te el instante en que comienza la inflación y tf en el que 
termina, re modo que la densidad entropía por volumen 
comoviente es contante. 

El punto fundemental ahora es determinar~ valor debe tomar 
Zen (5.2) para cumplir con los requisitos que imponen los 
problenm referida¡ aSuficient,e Inflación. 

a. El problewta ~ planitwl o~ elflropfa. De acuenk) con (3.1), 

(3.2) y con un estimativo del radio del horizonte o(I-r1), 
cuando la inflación empieza, el valor re la entropía dentro re 
una región causalmente cooedada es 

i.e. S¡•So; durante el proceso re recalentamiento (5.1) es 
válida y, en consecuencia 

Entonces, 

(5.3) 

es suficiente para solucionar el problema re la entropía, i .e. 
88 

Sf=So:::: 10 

A~ usando la ecuación et: F-L (ecs. 2. 12 y 4. 2-4.3 ), 

con p la densidad et: energía del vacío, y ademá'i la ley re 
Stephan-Boltzmann, la dmación re la fase inflacionaria debe 
ser 

6.t ... ~so ... 10--s(Gev)-1 
... 10-36s (5.4) 

Te 
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para Te = 10140evs. 

b. El problema del horizante o <É isotropía . Asumiendo que 
en etapas muy tempranas (antes re la inflación) el Universo 
estaba dominado por radiación, re acuerdo con (2.13) y la 
definición re H, 

y usando la ecuación re F-L, la inflación comienza en un 
tiempo crítico 

cinle t es el tiempo re Planck p 

t P • (/2xM~c5) - 5.3904x10
49 

s. 

(5.5) 

Entonces, el tamaño físico del horiwnte en este tiempo es 

Pero, si el Universo sufre una expansión exponencial, con la 
condición impuesta por el problema re entropía (ec. 5.3), 
después re la inflación la distancia a un punto que se 
encontraba en el bcrde del universo causalmente conectado será 

(5.6). 

Luego, mientras el radio del horiwnte observable después re la 

inflación es c.(tc + M) == 10-22 cm, las regiones que en algún 

momento estuvieron causalmente conectadas son muchísimo 
más grandes (ec. 5.6). Dicho re otra manera, lo que hace la 
inflación es sacar del horiwnte puntos que causalmente 
estuvieron conectados, re tal modo que cuando entran 
nuevamente a éste ya han sido termalizados gracias a que han 
estado en contacto térmico antes re que el Universo se infle 
(Fig. 4). 

c. El problema <É monopolos magnéticos . Daoo que el 
cociente re la densidad re monopolos magnéticos a la densidad 

5 ui escogencia de esta temperatura crítica responde a los 
requisitos exigidos por el grupo de renormalización de la 
Teorías de Gran Unificación. De acuerdo con las estimaciones 
realizadas la escala de energía donde se restablece la simetría 
de Gran Unificación, Te ,debe ser del orden de (1014-1015) 
GeV. 
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distancia 

L 

/ 
_,./ 

....-fadío del horizonte 
./ 

/ 
/ 

/ 
/ 

/ 
/ 

INFLACION EntnMfa al horizonte t 

Figura 4. Regiones que antes de inflación se encuentran causalmente conectadas, salen del radio del horizonte durante la expansión exponencial. Después 
de algún tiempo, estos puntos vuelven a entrar al horizonte y, ya que han estado en contacto causal han quedado termalizados. 

re fotones se puede escnbir en términos del la densidad re 
entropía (ny o. s), i.e. nm/s, entonces tenemos que (con nm ex 

<:lf-C3) después re la inflación 

dende los subíndices i y f denotan los estados antes y después 
re la inflación respectivamente; con la condición (5.3), todos 
los monopolos producidos antes re inflación se diluyen 
quedando un promedio re l por radio re horizonte observable. 
V ale decir que este efecto sobre la abundancia re monopolos es 
válido ¡ma todas las demás partículas producida-; antes re la 
inflación, re modo que, cualquier abundancia actual, e.g. 
bariones/antibariones, debió generarse después re la inflación 
(!). 

d. El Problema rF Unirülad del Universo. fate problema 
definitivamente no se soluciona con la simple introducción re 
una etapa durante la cual el factor re escala LTC7G.l re manera 
exponencial. Se sabe, en cambio, que es necesario introducir 
hipótesis aun más fuertes, tales como la existencia et una 
ecuación re onda del Universo como la postulada por 
Wheeler-De Witt (ver, por ejemplo, Misner etai., 1973). 

No nos extenderemos más en este problema, por cuanto hasta 
doode son admisibles los modelos teóricos, parece que este 
problema aun no tiene solución plausible. No obstante, 
debemos mencionar una nueva alternativa que ha sido sugerida 
por una nueva versión del modelo inflacionario. Se trata re la 
Inflación Caótica (Linde, 1990) y re los modelos re 
"Universos Bebés" introducidos por Hawking. Su relación con 
el Modelo del fatado Fijo (o Estacionario), desarrollado dfs.le 
hace más re cuarenta años por Hoyle, Gold y Bondi entre otros 
(Bondi, 1951), es francamente desafiante ¡malos seguidores 
del paradigma del Big Bang (todos!) (Linde, 1990; 1994). 

6 . La propuesta original y pre-paradigmática: 
"vieja inflación" 

En la literatura re la cosmología moderna (e.g. Borner, 1988; 
Turner & Kolb, 1990~, se le atribuye la postulacidn del 
modelo inflacionario original a Alan Guth (1981). No 
obstante, el primer modelo inflacionario data re mediados re la 
década del sesenta y se debe al físico soviético, del Instituto 
Tecnológico re Moscú, Erast Gliner ( 1 %5). 

Para esquematizar este modelo, es posible enunciar la'> 
hipótesis en que se ba-;a (Linde, 1994): 
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H-1. El Universo es muy caliente en sus etapas tempranas. 
H-2. Existe un campo tal que a altas temperaturas su valor 

promedio(< (j> >) es cero y ¡:ma temperaturas menores a 
cierto valor crítico, distinto ce cero. 

H-3. La transición ce< ♦ >= O a< ♦ >= o :;1:0 es instantánea. 
H-4. Antes ce que se produz.ca la transición ce fase, el Universo 

se exJllll(le exponencialmente (inflación) y se 
superenfría. 

H-5. El recalentamiento del Universo se produce por colisión 
ce burbujas dcnle se ha roto la simetría. 

De estas cinco hipótesis, las das primeras se mantienen en el 
"nuevo" modelo inflacionario. En cuanto a las tres últimas, 
las consecuencias ce ellas derivadas obligan a desecharlas. 

En el modelo ce Guth, el PE es ce la fonna esquematizada en la 
figura 3, luego, el crecimiento exponencial se di justamente 
mientras ♦ = O. ¿Cómo pasa el campo ce este valor nulo a o :;1: 
O? En principio, son posibles das medios: efecto túnel 
cuántico y fluctuaciones térmicas (o una combinación de 
ambas). La segunda alternativa es definitivamente ineficiente 
(Witten, 1981). Entonces, el mecanismo que queda es el 
efecto túnel (H-3); así pues, el panorama que ofrece este 
inodelo es el siguiente: mientras el campo está atrapido en el 
falso vacío, en algunas regiones ("nucleos", ¡:ma utilizar el 
lenguaje termodinámico), i.e. burbujas, el campo pasa del 
falso al verdadero vacío, i.e. ce la fase ce alta tempertura a la ce 
baja temperatura. En asocio con la transición ce fase de primer 

o 

o 

REY. ACAD. COLOMB. CIENC.: VOL. XX, NUMERO 76-MARZO DE 1996 

orden, a este proceso se le llama "nucleación" refiriéndose a la 
formación ce nucleos denle< <j> >=a (RES). 

El primer problema que plantea este modelo es que la "rata ce 
nucleación" (la velocidad con las que se forman burbujas en la 
nueva fase) es demac¡iado lenta, ce modo que no alcanza el valor 
crítico necesario ¡:ma terminar la inflación (Borner, 1988). 
En segundo lugar, este modelo no permite termafüar el 
Universo. La razón es la siguiente: en una transición de fase ce 
primeroroen, como se supone ésta, la energía ce las regiones 
con nueva simetría se concentra muy rápidamente en las 
µiredes, ce modo que estas adquieren una velocidad cercana a la 
re luz, mientras que al interior la entropía es muy baja. La 
alternativa ¡:ma recalentar al Universo es entonces a través re la 
colisión re burbujas, transformando su energía cinética en 
energía térmica. No obstante, la "rata de percolación" es 
sumamente baja (Ha wki ng, 1982). 

Entonces, si la versión inflacionaria original fuese correcta 
tendríamos el siguiente panorama: da:b que la nucleación 
pruiucida a T->O es muy baja y que no hay un mecanismo 
efectivo ce colisión, el Universo debería presentarse como 
grandes burbujas con muy baja entropía en su interior 
(regiones en la nueva fase) mieadas por una región en la vieja 
fase (Fig.5), i.e. H-5 falla. 

En consecuencia se perfilan las siguientes alternativas: 

o 

o 
Figura S. En la "vieja inflación" el Universo presentaría burbujas con enormes vacíos interiores y materia concentrada en las paredes. El espacio ínter

burbujas estaría en la antigua fase. Luego, el panorama de este Universo se asemeja al de un queso Emmental y no al Universo con distribución 
homogénea que observamos al menos a grandes escalas. 



DE GREIFF, A & J. M. TEJEIRO: NUEVA INFLACION Y RESTRICCIONES AL POTENCIAL EFECTIVO DE SU (5) 105 

1. Abandonar la aproximación hecha ?IIa calcular la rata cr 
nucleación, i.e. el método cr Callan y Coleman (1977) 

2. Introducir efectos gravitacionales (Abbott, 1981) 
3. Trabajar con los parámetros cr Sl.1'.5) escogiendo las 

condiciones cr Coleman-Weinberg (C-W)6. 

1. '"N■eYa Infladón" y Potential Efedho de 
Cole••-Welnber1 

A nriz ~ 1<>11 problemas seílalados, inclU90 por el mismo 
Guth (1981) en el artículo en <p: se expone este modelo, 
Linde (1982), Albreellt & Steinhardt (1982) 
propusieron, ~ manera iqaada, una nueva versión re la 
inflación. 

Daoo<p: el principal problema se cktt a<p: el RES se realiza 
a través cr una transición cr fase re primer crden, con un salto 
discontinuo del parámetrocrooJen (H-3)-el valor esperado 
del campo en este caso-, la "nueva inflación" propone una 
evolución continua, y lenta del campo, desde el falso hasta el 
verdadero vacío. A través cr una aproximación semiclásica, en 
la que se admiten fluctuaciones cuánticas pero mucho más 
pequeñas que el valor medio del campo, se obliga al potencial a 
ser lo más plano posible cerca al valor inicial del campo. 

La condición cr aproximación semiclásica implica que el 
comportamiento del campo está regido por la ecuación cr 
Klein-Gordoo, 

av 
□+---. 

iJcj> 

La expresión correspondiente al dalambertíaoo, JXlra una 
métrica cr R-W, viene dm por la siguiente ecuación cr 
movimiento del campo: 

•· · 1 2 av 
cj>+3Hcj>-R2°V cj>=- iJcj> (7.1), 

denle el punto establece derivada temporal. El ténnino 

espacial disminuye como R-2, lo que en el caso re un espacio 
re re Sitter implica que docrere cr manera exponencial 

(e-2Ht), luego el campo escalar Higgs es homogéneo ~ 
menos en regiones causalmente conectadas; el ténnino 3Hcj> 
actúa efectivamente como un ténnino cr rozamiento. La fmna 

6EnelartículooriginalcrGuth(1981), se hace referencia a 
esta posiblidad; los cálculos allí aludidos son los realizados 
por Witten a quien lamentablemente no se le reconoce esta 
propuesta que más tarde sería la base re la "nueva inflación". 

cr la ecuación (7.1) es idéntica a la cr una Jmtfcula puntual 
rodando por una colina con un factor re rodamiento <h:b por el 
segundo ténnino; cr aquí que a esta fase se le llame cr 
rodamiento suave o lento (slow rollover ). 

Pero, si se espera que el campo ruede lentamente, el ténnino cr 
aceleración en la ecuación (7.1) cktt ser· despreciable 
comparado con el ténnino re fricción; en tal caso la ecuación 
re movimiento se reduce a 

. V'(♦) 
♦---3H 

(7.2). 

Esta expresión, ?IJa ser aplicada a un modelo particular, exige 
cooocer el PE. La exigencia re un potencial muy plano en el 
origen y compatible con un ténnino re autointeracción en el 

lagrangiano cr la fmna 11. ♦4 sugiere incorporar el mismo tipo 
cr potencial que produce RES en el modelo es1ádar" cr 
partículas (Coleman, 1973, Coleman & Weinberg, 
1973). 

Si se crnsidera el lagrangiano 

1 1221 4 
l.{ ♦)- 2ªµcl>iJµcj>-2µ cj> 4!Ñj> + 

2Aa cj>iJµcj>_ ..!_Bcj>2 _ _!_Ccj,4 
2 µ 2 4! 

(7.3) 

dcnle A, By C son los contraténninos necesarios JXlra que la 
teoría sea renonnalizable. Daoo que A no está relacionado con 
el PE, tenemos que 

(1) A 4 1 ...(1) 2 1 (1) 4 V ';/4 v,. (+., l- 4! 'P, + 2 ,,. +, + 4! e +, + 1/)+"/( 

(7.4). 

Aquí s( 1l y c(1
) son los contraténninos a ooJen (h/2n). Los 

diagramas que aparecen son las contribuciones radiativas. En 
este punto se debe recadar que los momenta externas son cero 
(las piernas externas están cortadas ?IJa la Acción Efectiva y el 
PE). En consecuencia, podemos escribir explícitamente la 
suma cr estos gráficos en (7.4), recordando que por arlt. línea 
externa hay un factor cr cl>c y por la indistinguibilidad cr 
líneas otro 1/2n (n es el número cr vértices) (Branderberger, 
1985). Entonces la suma re gráficos es 

cr modo que en la última igualdad se hizo una rotación cr Wick 
al espacio euclidiano. De otro lado, note que arlt. uno cr los 
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gráficos individuales presenta singularidad infrarroja, pero la 
suma sólo posee divergencia logarítmica, lo que mejora 
substancialmente la situación. 

Así, pira el caso re un campo escalar único, se tiene que el PE 
a temperatura cero es 

Teniendo en cuenta que, pira los modelos que no incluyen 
cíec:tos gravitacionales o re estructuras topológicas "exóticas" 
(e.g. supereuerdas), re las tres componentes que contribuyen 
en el lagrangiano (bosones re Higgs, fermiones y bosones 
gauge) sólo son significativos los efectos re los bosones 
gauge, el PE re tipo C-W pira un campo Higgs escalar 
general, con un lagrangiano re la fmna re la ec. 7.3, viene 
dd:>pa-

(7.5); 

De modo que se está trabajando en la base masonaiizada re 
masas; !s y gF se refieren al número re grados re libertad 
bosónicos y fermiónicos. 

8 . Potencial Efectho de C-W para SU( 5) 

Para el caso re grupo~ Oran Unificación SU(5), es posible 
calcular explícitamente algunos re los parámetros del PE. 

SU(5)-¡:-SU(3)c®SU(2)L®U(1)y -¡-SU(3)c®U(1)EM. 

(8.1); 

Para el primer rompimiento, debemos escoger la siguiente 
configuración pira el valor esperado ~ 24-plete Higgs (ver 
Martínez, 1986): 

(8.2). 

Para este modelo, las cootribuciones provienm ~ los bosones 
intermediarios X e Y. En consecumcia, cm r,.7) y (8.2) 
apicaiasa(6.6), se tiene que 

(8.3) 

con g2=113 -la constante re acople re Oran Unificación- y 
a= 1014oev. De modo que pira SU(5) se tiene que 

l-8CB. 

9 . Cotas • parámetros del PE por mediciones de 
6T/T en la RCF 

Si la densidad re energía en las primeras etapas hubiera sido 
completamente homogénea, nuestro Universo sería un plasma 
isótropo sin estructura alguna, lo que obviamente presentaría 
un panorama bastante poco interesante. Es claro que la 
evidencia muestra una situación muy distinta: si bien a escalas 
muy grandes el Universo es prácticamente homogéneo e 

isótropo7, a partir re escalas menores a sote 1 Mpc (h es el 
parámetro re Hubble normalizada, WlOO; dl(h la 
incertidumbre en su valor, 0.4<h<l) es posible identificar 
estructuras bien determinadas. 

Al formalismo que permite generar estructuras a gran escala a 
partir re inhomogeneidades en la demidad re energía se le 
llama re "invariancia gauge re la relatividad general" 
(Banleen, 1980; Banleen eta/,., 1983). 

El resultado más importante del análisis re Banleen et a/,_ es 
que si bien f)p/p no es invariante, sí lo es la siguiente cantidad 

------------7 F.s interesante notar qre la suposición de Einstein de wi 

Universo homogéneo e isótropo no se basó en evidencias 
observacionales, sino en requisitos matemáticos, i.e. la 
simplicidad qre implica tal supuesto para solucionar las 
ecuaciones de campo dado qre toda la dinámica queda descrita 
en términos de llll sólo parámetro (el factor de escala). 
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(9.1). 

La constancia re la cantidad E , permite calcular las amplitudes 

re las densidades cuando re-cruzan el horizonte, (!!:) , a 
p HOA 

partir del valor re E cuando la perturbación sale del horizonte 
durante la inflación. 

Además, por la identificación hecha en la oc. (4.3), y la ley re 
Stephan-Boltzmann, podemos encootrar la rclación entre las 
fluctuaciones re la densidad re energía y el PE: 

bp-V'(♦)b+ (9.2). 

Si se calculan las componentes del tensor momentum

energía, es posible ver fácilmente IJle P♦ +,>+ -+2 ; re modo 

<1Je si usamos (9.1) y (9. 2), se obtiene 

(9.3}. 

dnJe N,. dcnott el número re veces IJle crece una fluctuación 
re longitud)..; nocoofundir con la constante re autoacople del 
potencial! 

Si se acepta IJle las fluctuaciones cuánticas del campo, o♦, en 
la fase re generación vienen dooas por la temperatura re 
Hawking, í.e H/2:x, podemos usar la ecuación re movimiento 
durante el rodamiento suave (ec. 7.2), resulta IJ)e 

(9.4a); 

Para efectos re relacionar los parámetros del PE con las 
fluctuaciones, es conveniente mantener la dependencia re V'. 
Luego, a través re (7.2), la ecuación (9.4a) queda 

(9.4b). 

De otro lado, podemos calcular la dependencia del número re 
veces que crece el Universo durante la inflación con el valor del 
campo: 

(9.5); 

Jllra un potencial re la forma (7.5) la siguiente aproximación 
es válida 

(9.6} 

y por consiguiente, reemplazando en (9.5}, 

(9.7) 

dnJe en la segunda expresión hemos utilizado el hecho re que 
♦2 >> ♦ ¡, i.e. el intervalo[♦ 1, ♦2] es "grande". 

En consecuencia, retoolando la ec. (9.4b} es posible 

reemplazar H3 por N,., Jllfa obtener finalmente 

(
bp) 911(81.)1,2(N,J312 
p HOR 3 

(9.8). 

Ahora bien, Jllfa una estructura típica N,. ::::: 50. Si tomamos 

el caso re SU(5}, entonces A ::: 10-l (B == 10-2). 
Reemplazando estos valores en la ecuación (9.8), 

(op) -102 

p HOA 

(9.9). 

Sin embargo, las fluctuaciones re la densidad ce energía están 
relaciondas con las anisotropías re la RCF. Es claro que el 
límite observacional impuesto por COSE, y posteriormente 
confirmado por las mediciones re MIT y Tenerife 

es incompatible con lo encontrado en (9.9). 

De hecho, si se pretende alcanzar esta cota es necesario 
modificar el valor re la constante re acople en (9.8). Las cotas 
son: 

(9.10} 

o en términos re B 

B< 10-1e (9.11). 

Esta restricción es sin duda el mayor rescollo que deben 
enfrentar lasTGU en lo que respecta a los requisitos impuestos 
por el modelo inflacionario. 
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1 O. Conclusiones 

En el intento por hacer una descripción completa del Universo 
en que vivimos, los cosmólogos han redocido el número d: 
parámetros fundamentales a tres: la" constante" d: Hubble (H), 
el parámetro d: densidad (Q) y el parámetro d: desaceleración 
(q). El análisis presentado en este trabajo ha mostntdo que d: 
estos tres bastan los dos primeros, drl::> que el último está 
relacionado con aquellos d: la misma manera en que las 
ecuaciones d: F-L lo están con la ecuación conservación d: la 
energía, i.e. identidades d: Bianchi. 

Del lado d: la física d: partículas, podemos decir que p:ira la 
fase inflacionaria el PE dicta la dinámica del sistema. Este 
potencial está detcnninado por la constante d: acople del 
campo Higgs consigo mismo (A o 8), y con la escala d: 
energía a la cual se produce la unificación d: interacciones 
(T::::o(l O 14-1015GeV)). 

En cuanto a la escalad: energía, los efectos d: su escogencia 
no afectan d: fonna significativa la<; prcdia::iones hechas por la 
inflación; ademá.<;, da:1:) que viene determinada por las 
ecuaciones del grupo renonnalización, p:ira todos los modelos 
d: GU es del mismo orden (no estamos considerando aquí 
modelos supersimétricos, donde las escalas d:: energía alcan7~ 
la masad: Planck). 

No rxxiemos decir lo mismo d: la constante d: acople, 
determinada por el espectro d:: masas generado en el RES 
(ec.8.3). P--df"d este caso, y como hemos mostntdo en el 
desarrollo d:: la última sección, las exigencias cosmológicas 
obligan a hacer dicho parámetro tan pequeño que su ajuste 
i:mece poco natural. Debemos llamar la atención sobre el 
he.cho d:: que esta restricción no se limita al caso d: SU(5), ya 
que en la deducción d:: las fluctuaciones d: la densidad d: 
energía sólo se supuso un modelo del tipo )..414, sin hacer 
referencia explícita a grupo d: unificación alguno. En 
consecuencia: las restricciones al valor d:: A, ¡xJra ajustarse a 
los límites impuestos por las anisotropías d: la RCF, son un 

escollo que deben enfrentar modelos A♦4, incluso más 
complejos que SU(5). No obstante, respecto a nuestro caso d: 
juego podemos decir: 

1 Es solución del modelo mínima! del Modelo Estándar d: 
Partículas. 

2. Unifica las interacciones. 
3. Predice correctamente el ángulo d: Weinberg. 
4. Explica por qué la masa del neutrino es cero. 

Pero al mismo tiempo presenta los siguiente problemas: 

1. Predice el decaimiento del protón. 
2. Tiene, en total, 21 parámetros arbitrarios. 
3. No explica el problema d: la Constante Cosmológica 
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4. La constante d: acople predice fluctuaciones en la densidad 
d:: energía o{l o2)>> 10-4. Además, bajo este contexto la 
aproximación semi clásica ooja d: ser válida. 

No p<xiemos desconocer, p:ira finalizar, los esfuerzos llevados 
a cabo p:ira superar los problemas mencionados. En particular 
Shafi y Vilenkin (1984), han propuesto una extensión del 
modelo minimal, introduciendo un campo escalar Higgs 
(Inflatón) acoplado muy débilmente y encargado solamente d: 
producir inflación. Sin embargo, este modelo es poco natural 
si se tiene en cuenta que el ajuste d: la constante d: acople se 
realiz,a precisamente p:ira arreglar los problemas mencionados 
e introduce un nuevo campo al. hoc . De otro lado, los trabajos 
recientes d: Linde (1990) se encaminan hacia la construcción 
d: un modelo inflacionario que no parte d: la condición d: 
equilibrio ténnico (la hipótesis H-1, que subsiste en la nueva 
inflación, desai:mece) y que, por consiguiente, no obliga a 
partir d: un Universo simétrico, dnle haya unificación d: 
interacciones. Este nuevo escenario, conocido como Inflación 
Caótica, no sólo pretende salirte al paso a las objeciones 
puestas sobre las TGU. Sus pretensiones llegan hasta trntar d: 
explicar lo que más arriba hemos llamado el problema d: la 
Unicidad del Universo. Dice Linde (1990: 160) al respecto: 
"Unfortunately (cr, may be, Jorunately), it may take a5 much 
J o5 -16 years until th.e signifu::ance of th.e current work on this 
problem will be fully apprecialed". Si queremos ser honestos 
con la evidencia, debemos comenzar a hacerle frente a la 
posibilidad d: que la Gran Unificación derelá pasar al rincón d: 
los juguetes viejos: si bien nos enseñó muchas cosas, ya no 
J:mece viable. Lo mismo p:x:1.rá docinie de1 ampliamente 
aceptado "Modelo Estándar d: la Cosmología". 
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