Fisica

NUEVA INFLACION Y RESTRICCIONES AL

POTENCIAL EFECTIVO DE SU (5)

por
Alexis De Greiff® & Juan Manuel Tejeiro’

In Memoriam
Otto de Greiff (1903-1995)

Resumen

De Greiff, A. & J.M. Tejeiro.: Nueva inflacién y restricciones al potencial efectivo de
SU(5). Rev. Acad. Colomb. Cienc. 20 (76): 93-109, 1996. ISSN 0370-3908.

En primer término, se hace una revisién detallada del modelo estdndar de la cosmologia y de
sus principales problemas. A partir de la solucién de Sitter se presenta el modelo inflacionario.
Se muestra el cdlculo de las cotas que impone la cosmologfa de la “nueva inflacién™ a los
pardmetros del potencial efectivo de Coleman-Weinberg para SU(5). Se encuentra que las res-
tricciones més fuertes, i.e. las impuestas por las fluctuaciones de la densidad de energfa, son
comunes para los potenciales de la forma general Ad*.
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Abstract

We present a detailed review of the Standard Model of Cosmology and its main problems.
Starting from the de Sitter solution, the Inflationary Model is introduced. We show the constraints
that “New Inflation” imposes to the parameters of the SU(5) Coleman-Weinberg effective
potential. It is found that the strongest constraint, i.e. energy density fluctuations, is common to
the potentials of A¢*type.
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1. Introduccién

Desde que el modelo del Big Bang Caliente, donde el
Universo tiene su grigen en una singularidad con densidad de
energfa infinita, se constituyd en paradigma de las teorfas
acerca del Universo, las relaciones entre la astronomfa y la
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fisica de altas encrgias sc han estrechado cada vez mds. Esta
circunstacia obliga a pensar en la necesidad de que el modelo
cosmoldgico y el de fisica de particulas sean consistentes, es
decir que las pruebas experimentales de uno no contradiga
las predicciones del otro.

En este articulo se expone de modo sistemdtico la relacién
entre las variables de cada uno de estos modelos, lo que ha
implicado reunir en un solo texto material que se encuentra
diluido en multiples fuentes. El objetivo ha sido encontrar
las cotas que imponen algunas mediciones de la astrofisica a

los modelos de gran unificacién del tipo A ¢%.

Para ello, hemos comenzado exponiendo en {a Seccién 2 los
principales aspectos de la Teoria General de la Relatividad.
Esto incluye una introduccién a la ecvacion de campo &
Einstein, la métrica de Robertson-Walker, las ecuaciones &
estado v finalmente las ccuaciones de Fiedmann-Lemaitre.
En la Seccién 3 mostramos los principales problemas que
se presentan en la cosmologia no inflacionara, i.e.
Planitud, Horizonte, Monopolos Magnéticos y Unicidad. De
estos tres problemas, hemos hecho particular énfasis en el
de honzonte y, mds exactamente, en el cédlculo del 4ngulo &
separacion de eventos, dado que si bien el resultado suele
presentarse en muchos textos (Turner & Kolb, 1990;
Boérner, 1988), hasta ¢/ momento no hemos encontrado
una deduccidn y completa. La Seccién 4 pretende establecer
la relacién entre la energfa del vacio v la *“constante
cosmolégica”. De esta manera en la Seccion 5 se muestran
los requisitos exigidos a la inflacién para solucionar los
problemas comentados en la Seccién 3. Para dar un
panorama completo de la evolucién del modelo
inflacionario, en la Seccién 6 presentamos la primem
propuesta, o “Vieja Inflacion”, asi como sus principales
inconvenientes. En la Seccién 7 se encuentra el nuevo
escenario y su relacion con el Potencial Efectivo, 10 que
permite establecer el puente entre el modelo cosmoldgico y
la fisica de particulas. Asi pues, en la Seccién 8
desarrollamos el potencial efectivo del tipo Coleman-
Weinberg para el grupo de gran unificaciéon SU(5). Para
terminar en la Seccién 9 hemos deducido las cotas a los
pardmetros del Potencial Efectivo dadaslas de anisotropias
de la Radiacién Césmica de Fondo. En la Seccién 10 se
encuentran las conclusiones.

Debemos sefialar que la contribucién de este articulo radica,
por un lado, en reunir un material disperso y desordenado,
presentando de manera ordenada el modelo inflacionario y
algunas relaciones entre fisica de altas energias v astrofisica.
De otro lado, en este estudio hemos llegado a la conclusion

que todos los modelos del tipo k¢4 comparten el
inconveniente de predecir fluctuaciones en la densidad d&
energia mucho mds grandes que las evidenciadas a través de
las mediciones de la Radiacion Cdsmica de Fondo. Este
hecho obliga a pensar en otras alternativas no sélo para los

modelos de gran unificacién, sino para el mismo Big Bang
Caliente.

2. Dindmica de la cosmologia moderna

El punto de partida de la cosmologia modema es la ecuacion
de campo de Einsteinl:

Gy =R.-tRQ, -8:GT, +AQ .1

w

donde Ry es el tensor de Ricci, R es el escalar c
Riccei, gy el tensor métrico, Ty, el tensor momentum-

energfa, GV'° = 1.2 x 10!9 GeV es ¢l inverso &
Mp (la masa dePlanck) y A la “constante cosmologica™ o
energia del vacio. Esta ecuacién implica que la distribucion
de la materia determina la forma y evolucién del Espacio-
Tiempo (E-T) que la contiene y viceversa.

Dado que esta ecuacion es de cardcter general, es necesario
imponer ciertos requisitos con el fin de poder ponerla en
términos de pardmetros medibles y buscarle soluciones que
puedan ser contrastadas con las evidencias experimentales.

Asumiendo como vdlido el “principio cosmolégico™, i.e.
homogeneidad e isotropfa, la métnca maximamente
simétrica, v en consecuencia mds apropiada para nuestra
descripcion, es la de Robertson-Walker (R-W):

2
ds? =dt® —R?(t)

+r2de? +r° sin28d¢2] (2.2)

i

1-kr

donde hemos utilizado la convencion de signo de Landau v
Lifshitz (1966), i.e. &2 = di? - dx2 , ¥ ha sido escnla en
términos de las coordenadas comovientes (r,8,¢) ; R(t) es el
factor de escala y k una constante que por como se¢ ha
definido r sélo puede tomar los valores 1,-1 v O (para una
discusion detallada ver Misner ef al. , 1973).

En cuanto al tensor momentum-energfa, supondremos que
los campos de materia {os pademos describir como un fluido
perfecto isotropico v homogénco; entonces

T%=(p.-p.-p.-P) (2.3)

1 A menos de que se indique lo contrario, utilizaremos
“Unidades Naturales”, i.e. ¢ = h/2x = k =1. [gualmente usamos
el subindice O para referirnos a valores actuales de las
variables.
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con r la densidad de energfa y p la presién o densidad de
momentum.

Si aplicamos la ecuaci6n de continuidad, THV:y = 0 (el
punto y coma aqui es derivada covanante), para p =0
obtenemos que la conservacién de la energfa implica

d(pR®) = pd(R%) (2.4).

i.e. la primera ley de la termodindmica siendo R el “radio del
Universo™.

Por ijltimo, debemos caractenizar el tipo de fluido por una
ecuacién de estado, es decir una relacién entre p y p. Para
nuestros fines, la supondremos de la forma general

p=wp 2.5

con €l unico requisito de que w sea una constante
independiente del tiempo que especifica si la energfa del
sistema estd dominada por partfculas relativistas/radiacién
(w=1/3), por campos gravitacionales/materia (w=0) o por la
energfa del vacfo (w=-1).

Si introducimos (2.5) en (2.4) e integramos, tenemos que

aR ) (2.6).

Asf pues, las etapas del Universo corresponden a una fase
primigenia dominada por la radiacién y una fase tardfa (hoy),
en ausencia & A, dominada por materia. El caso de dominio
del vacfo corresponde a la fase inflacionaria, como veremos.

Una ventaja de utilizar la ecuacién de estado de la forma
(2.5), s que nos permite describir el Universo en términos
de un solo pardmetro: R(t). Para hacer esto, construimos 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 p=v =0

Kk 8n A

2
H +R—2-——3M§p+§- (2.7),

R
donde M=% el pardmetro® & Hubble; mientras que para
la componente i-i:

2 Esta identificacion es estrictamente vélida Gnicamente para
el caso bidimensional con curvatura positiva, i.e. Sz.

31 a denominaci6n constante de Hubble es incorrecta a la luz
de su definicién, por cuanto aunque es constante en el
espacio,obviamente no lo es en ¢l tiempo.

K 8r

H2+——=——p
R® 3M2

A
+3 2.8).

Estas ecuaciones constituyen las ecuaciones & Friedmann—
Lemaitre (F-L) y, junto con (2.4) son las herramientas
necesarias para la descripcién & nuestro sistema. Sin
embargo, estas tres ecuaciones no son independfentes ya que
estdn acopladas a través de las identidades & Bianchi, luego
s6lodos & ellas lo son. Lo méds apropiado es utilizar (2.4) y
escoger (2.7) entre las ecuaciones & F-L dado que, a diferencia
& (2.8), es una ecuacién de primer orden.

De otro lado, si dividimas (2.8) por HZ, para A=0 se tiene

k

e O @9

donde Q =plp, Y P, = 3H*/8nG es la densidad critica. Lo

que implica que el Universo es cemrado (k = +1) si Q > 1,
plano (k = 0)si Q =1 oabierto (k=—1)si Q< 1.

El pardmetro d&¢ Hubble es una medida del lapso ¢ tiempo
(propio) durante el cual hay algin tipo & dominio particular.

Este es un punto fundamental y se puede ver si definimos este
tiempo ¢ la manera siguiente:

ta [— (2.10),

en cuyo caso tenemos en general (ver Turner & Kolb, 1990)

toH™ @.11).
Ademds podemos ver que si 2 = 1,

HZK_P__

2.12

y, €n consecuencia,

R(t) e (2.13)

para el caso & dominio & matena y de radiaci6n.

Tomemos ahora el caso que mayormente nos interesard: el del

dominio & vacio, i.e. Tuv = 0; luego, integrando la ecuacién
& F-L se obtiene

t= (%) arccos hR) (2.15);
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lo que para k=0 se reduce a
R(t) o exp[Ht] (2.16)

y, en consecuencia, el Universo se expande muy rdpidamente

durante un tiempo propio caracteristico T = H'. Es posible
verificar que este resultado es consistente con tener una presion
negativa (), i.e. w=—1 en (2.5). A esta época la llamamos
inflacionana y la métrica con estas caracteristicas fue
introducida por el astrénomo holandés Wilhelm de Sitter en
1917.

3. Problemas de la cosmologia estdndar no
inflacionaria

El éxito del modelo estdndar e 1a cosmologia, o “Modelo del
Big Bang Caliente”, se puede remitir a la explicacion & las
siguientes evidencias observacionales: (1) RCF con una
temperatura de aproximadamente 2.7K, isotrépica hasta
0(10‘5) en AT/T; (2) expansion universal (flujo e 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 problemas de
“Suficiente Inflacién”.

a. El problema de planitud o de entropia . Si bien la métrica de
R-W no posee vectores & Killing como de tiempo, en buena
aproximacién podemos hablar de un equilibrio térmico a nivel
local en el Universo. Adicionalmente, las mediciones del
espectro de Radiacién Césmica de Fondo (RCF) evidencian un
comportamiento planckiano de esta radiacién (Mather et al. |
1990) que validan nuestra suposicién de que el Universo ha
estado en equilibrio térmico (para una revisién ver De
Greiff, 1992: Apéndice A).

En consecuencia, podemos calcular la densidad de entropfa en
funcién e la temperatura:

27[ 3
$=75%(MT (3.1)

IB-S 7 IES
dondo gs<T)=ng( )+-ng( ) e I
B8 T 8F T

contribucién de grados de libertad espinoniales tanto de
bosones como de fermiones (el 7/8 se debe a la diferencia entre
la estadfstica bos6nica y fermidnica).

Teniendo en cuenta que las particulas que contribuyen de
manera significativa en el cdlculo de gg(T) hoy (dentro de un

modelo & particulas no exdticas), son las tres especies de

neutrinos y los fotones, y que el cociente de la temperatura de
los  primeros con respecto a los segundos es

("))

densidad actual de entropia por volumen comoviente a partir de
Ty =2.3K:

, se puede hacer un estimativo & la

ZIZ
So = (74-5—) (3.90)(2.73) = 2800cm ™2 .

Dado que la entropfa dentro d& un volumen comoviente
(tamario fisico al cubo del horizonte) es

So = Sod3 3.2)

dondedH es la distancia fisica al horizonte (intervalo como

& luz), y que '

2c
dy(te) = 2¢tq =g— ~12000Mpc ~10% cm

tomando Hp = 50 Km/s.Mpc (Tammann, 1994) obtiene
So =10%

Ahora bien, nuestra estructura a gran escala y el espectro de
RCF parecen evidenciar que hemos sufrido una expansién
adiabdtica, por consiguiente el valor actual & la entropia es

......

entropfa. Ademds, la condicién de adJabaucldad implica que
RoTg=RT , por lo que, dado que la densidad & energia viene
dada por la ley de Stephan—Boltzmann, i.e. paT4, podemos
reescribir la ecuacién de F-L en términos & Sy e T,

2/3

458 T4k (2x°
H2 = EQ(T)M_E-EW(‘E) Q(T)2/3T2 ;

donde usamos la condicién dS = 0; luego, utilizando la
definicién de (2.9), obtenemos

2/3 5
f-9 90 (2n? 13q-23( Mp
o &) 9 S (T) 3}

15 a 10—49 cuando
la temperatura pasa ce los MeV a 101 Gev, ic. Q = 1
siempre, dado el valor tan grande de S. Por ésto el problema del
valor inicial & la entropia es equivalente al problema &
planitud: ambos problcmas se refieren a las condiciones
iniciales que requiere €l modelo estindar no inflacionario para
dar cuenta de un valor tan grande de la entropia hoy.

Estoimplica que Ry Tg=RT varia de 10~
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distancia

radio del horizonte

fn

Figura 1. En algin momento dyrante el Universo primigenio el radio del horizonte es menor a la distancia entre puntos que, de
acuerdo con la isotropfa de la RCF, debieron estar en contacto causal.

b. El prablema del horizonte o & isotropia . Segiin los
expenmentos realizados bien sea en tierra, globos vy satélites,
la RCF es isétropa hasta un nivel & 30uK, cn escalas
angulares que van ce (.5° a 90°. Sin embargo, mientras dj o

2t, la distancia a un punto cualquiera que, en el tiempo tentra a
R(t)

nuestra regién del Universo observable, L = Lo-ﬁo—m t.

Por consiguiente, tendremos lo que se muestraen la figura 1,
i.e. regiones que hoy se encueniran dentro de una regién
causalmente conectada no estuvieron en contacto causal en
ctapas tempranas del Universo, cuando debié producirse la
termalizacién isotrépica que hoy observamos.

Para ver ésto &e forma explicita, es oportuno hacer el célculo
del dngulo de separacién comrespondiente a  regiones
causalmente conectadas en el momento & desacople
radiacién—materia.

4 Un punto importante es que el factor R(t) juega las veces de
“escalador espacial” de distancias fisicas, es decir, si para t=tq

la distancia fisica entre dos puntos es 1{t1), entonces en un
tiempo posterior t=tg su distancia fisica serd 1{tn) = R(tp)
1{tq) .
Una consecuencia de lo anterior es que el cociente entre las
longitudes de onda de un fotén emitido en t=tq y recibido en
t=tp viene dado por
0 R(to)
R
que define el factor de corrimiento al 10jo z y de donde se
sigue la ley de Hubble.

=142

Utilizando la relacién entre el radio coordenado de un punto, r,
y su correspondiente corrimiento al rojo 74

'0 or R0 _dR(t)

R AT NG

se obtiene, para k=0 (2=1),

- dz
o [ e (3.4),
.fdr‘ .!FioHo(nz)a’2

siendo 1 la coordenada del emisor y 1) la del receptor. Con las
condiciones re=0,z¢=0 y rg=r10), )=z, y calculando la distancia
fisica al objeto hoy (t=tp), i.e multiplicando por el factor de
escala Rq (v con c¢1), se obtiene & (3.4)

cRomp =dg =dp-|[1—(1+z)"”2 ,

donde dgj= 2cH ! es la distancia al horizonte.

Para estimar el dngulo subtendido por un objeto con radio a
(en el momento & emisién), a una distancia fisica de (cuando

el objeto atravesd el cono de luz), se tiene

2a

a2 3.5).
a. @3.5)

9=
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Pero, existe una relacién entre de y do fijada precisamente por
el cornmiento al rojo (1+2):

d
e —
de (1+2) (3.6)

Sin embargo, de como tal no es una distancia medible
directamente, Para calcular distandias fisicas medibles
directamente, debemos remontarnos aun método astronémico
e introducir la llamada “distancia de luminosidad”: si
escnbimos el flujo & energfa por unidad de drea, F, emitida
por un objeto,

L

F =
4xD?

3.7

donde L es la luminosidad absoluta, i.e. energia por unidad de
tempo, y D la distancia al objeto. Para espacios & R-W, el
&ea estd dab por 4.nr2R(L())2. Ademds, durante el intervalo
temporal A, la energfa total emitida es A.L, pero por el
corrimiento al rojo Aemitido—>Arecibido=(1+2)Aemitido;
concomitantemente, la frecuencia se reduoe en el mismo
factor. En consecuencia, la ecuacién (3.7) debe ser corregida:

E_ L
CAnrR(Ty)?(1+2)°

con lo que

Xz) = pR(1p)(1+2) = dy(1+ 2) (3.8).
Si comparamos (3.8) con (3.6),

do = D(z)(1+2)2

por lo que larelacion (3.5) queda

23
-

(1+2) (3.9)
siendo

D2) = 2H; [(1+2)- (1+2)"?]
Por dltimo, a se puede estimar como 2ctd con lo que
finalmente la distancia angular requerida para el momento &

desacople es (con:  (1+zd)=1100, td=4.39x10125,
Hy~1=3.0856x1017s)

t
0 ‘ﬁgT[(‘”d)"“ 122 ez P w08 (.10)

Figura 2. En el modelo estdndar no inflacionario, dos puntos separados una distancia antular mayor a 0.8° no habrfan estado en
contacto causal, de modo que sus temperaturas deberian ser muy diferentes: sin embargo, la RCF es is6tropa. d, es aquf la distancia
correspondiente al momento de nucleositensis y a la distancia del horizonte de los puntos en ese mismo momento,
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esto significa que, dado que la distancia && Hubble en el
momento ¢ desacople subticnde un arco maximo & 0.8°, no
deberia haber comrelacion & lemperaturas  cntre  puntos
separados una distancia angular mayor como se muestra en la
fipura 2.

Como se ve, regiones que hoy se encuentran dentro de nuestro
radio del honzonte estuvieron causalmente desconcctadas entre
s{ en épocas tempranas; no obstante, la RCF es isotropa en al

menos uma parte en l()5 (Smoot, 1992) en todas las
direcciones. S1 comparamos el valor & la entropia en un radio
del horizonte hoy y en el momento & recombinacion, ty

cntances en nuestro volumen ¢ Hubble debe haber 1()5
regiones desconectadas, lo que significa que dado que la
distancia & Hubble en ¢l momento & recombinacidn
subtiende un arco mdximo & 0.8° no deberia haber
correlacion & temperaturas & puntos separados una
distancia angular mayor.

c. El problema & monopolos magnéticos . Las Teorias
Gran Unificacién (TGU) contienen, dehtro de su espectro de
particulas, monopolos magnéticos del tipo predicho por
t’Hooft (1974) v por Polyakov (1974) & masas muy

grandes (M, = My Ja = 10" donde Mx es la masa del boson
Xy « la constante de acopie de gran unificacién).

Estos “objetos” son topoldgicamente estables y su rata de
produccitn se da inimamente relacionada con la transicién de

fase que permite el Rompimiento Espontdneo d& Simetria
(RES) (Nanopoulos, 1983).

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

(”m)TC ~ (EC

)3

donde EC es la jongitud de comelacién del campo Higgs
(responsable del RES) a la temperatura critica T, - Dado que
§C < ch , la distancia al honzonte, y con un estimativo del
tiempo critico caracterfstico, L = Mp/Tc', se tiene que

tedncamente

ny

(ﬂm) = 0(107). G.11).
[v]

Sin embargo, dado que la proporcién total & monopolos no
puede ser mayor a la de matena baricnica,

MM = 0(Ngmg)

sendo n, vy m la densidad v la masa ¢ banones

respectivamente, tenemos que (Nanopoules, 1983)

(D-m} <88 1077 470 107 (3.12)
"/ My,

lo que claramente muesira una preocupante discrepancia {ec.
3.11 v 3.12) & 17 ordenes de magnitud entre la prediccion
Leorica y la cota experimental.

d FEl problema & lo Unicidad del Universo. Esia es
probablemente la cuestion mds profunda a la cual aspira dar
respuesia la fisica tcorica v se refiere al esfuerzo por explicar
por qu€ es el Universo tal como se presenta a nivel & lo que
vemos | .. como nuestros instrumentos lo miden .

Este problema se refiere, en su versién mds débil, al valor &
las “Constantes Universales” (G, ¢, h, «, etc.) que puedan
predecir 1as teorias de renormalizacion para espacios curvos,
i.e. donde los efeclos gravitacionales son importantes
(T:Mpzl()lgGeV)‘ La pregunta de fondo es entonces ¢ Por
qu¥ son los valores experimentales & las "Constantes
Universales” precisamente esos?

Sin embargo hay cucstiones ain mds profundas por ser
explicadas. Por ejemplo, en teorias con dim>4 (entre las
cuales se enmarcan las ¢ supercuerdas), e.g. dim=10, donde €l
proceso e reduccién e dimensiones se realiza a través &
compacuficacion, el resultado final dim=4 no es dnico. Son
posibles modetos con otras dimensiones. Entonces ¢ Por qué
nuestro Universo es e cuatro dimensiones?

El problema mayormente aludido en la literatura, relacionado
con la Unicidad del Universo, sc refiere al hecho & que, en la
ecuacidn & campe & Einstein, la  transformacion
Tuv—>Tuv + Aguy no allera la invariancia de las
ecuaciones por cuanto la derivada covariante e gy, v €s siempre
cero. Sin embargo, el valor expenimenial estimado para la
constanlec A es pricticamente. jPor qué esta constante
fundamental es exacta o pricticamente cero? Ese es el
“Probiema ¢t la Constante Cosmoldgica”.

Similarmente, se puede preguntar por qué la simctria de bajas
temperaturas (hoy) corresponde al grupo
SUBYSSUR)®U(1), si bien es sabido que el proceso &
ruptura & simetrias no es tnico; por ejemplo, SU(5) pucde
romperse en SUGY®SU2)®@U(1),i.e. el modelo electrodébil;
pero también es posible que antes pase por un vacio
intermedio con simetria SU(4)®U(1) (Nanopoulos, 1983).

4. La energia del vacio y Ila constante
cosmoldgica
Hasta el momento nos hemos refendo a A como una constante

que, si se introduce dentro dke las ecuaciones de F-L, el factor de
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escala R(T) crece exponencialmente. Ademds, podemos ver
que este crecimiento es consistente con o = —1 en la ecuacién
& estado, i.e. A actua como una presién negativa, lo que
implica que la densidad de energia p permanece constante (2.6).
Como se justifica la introduccidn & dicha constante y el
significado que se le asigna es la cuestién que sigue.

La idea central es suponer que el Universo ha pasado a lo largo
& su “historia” por una serie de estados, cada uno caracterizado
por un tipo & simetria particular que determina el tipo &
interacciones admitidas en el sistema. El pardmetro clave es la
energfa del mismo y el paso & un tipo de simetria aotra se da a
través & un RES (para una revisién ver Bailin &
Love, 1986). Podemos es—quematizar la evolucién asf’

G—> Gp—>... —> GO

1 1 1
Mn Mn—l MO

donde Gg) es el grupo & simetria actual y G el “grupo

original”; M; esla escala & energfa a la cual se rompe la

simetrfa i+1—€sima, y corresponde bdsicamente a la masg &
los bosones intermediarios & las nuevas interaccién. A partir

& la unificacién & las interacciones electromagnética y débil
(Weinberg, 1967, Salam, 1968, Glashow, 1958),
sabemos que G1= SU(3)c ®SU(2). ®U(l)y y que Go =
SUB)c ® U(1)g M. < tal modo que ¢ hace referencia a la
fuerza fuerte (cromodindmica cudntica) y SU(2); ®U(1)y
describe la interaccion electrodébil. La escala & energfa es del
orden ¢ la masa del bosén W, i.e. My = 100 GeV.

Bajo la suposicién & que a escalas de energfa mds altas & la
actual se restaura un tipo de simetria “mds fundamental”, se
asume que existe un grupo G donde s6lo existe un tipo &
interaccién y, por consiguiente, una sola constante & acople.

Estos modelos son justamente los que se [laman Teorfas &
Gran Unificacién (TGU).

El RES estd basado en el mecanismo de Higgs (Bailin & Love,
1986), donde se supone la existencia & un campo (el campo
Higgs) que, en la fase & mayor simetria, tiene un valor

esperado del vacfo igual a cero, < ¢ > = 0. Este campo estd
sometido a un Potencial Efectivo (PE) que tiene como

caracteristica fundamental que depende & la temperatura tal y
como se muestra en la figura 3.

Vo T=Te

Figura 3. Potencial efectivo del campo Higgs.
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Asi pues, para temperaturas muy altas < ¢ > = 0 (simetrfa G)
es estable, mientras que, cuando la temperatura alcanza un
valor critico Tc (escala de energia para RES) , el sistema

presenta dos minimos estables; finalmente, cuando T < T ,

o #0 es el minimo global mientras que cero es un minimo
local. Ya que el sistema tiende al minimo estado & energia,
cuando la temperatura desciende hasia T < Tc , se instaura una

nueva simetria.

La adquisicién & un valor esperado del vacio distinto e cero
implica un RES por cuanto las partfculas intermediarias e las
posibles interacciones bajo la nueva simetria adquieren una
masa proporcional a g< ¢ > (g la constante & acople), i.e.
aparecc un nuevo tipo & interaccién mediado por estos
“nuevos bosones masivos”.

La naturaleza misma del campo Higgs se desconoce, pero el
punto central aquf es que el valor esperado del vacio es cero
cuando el grupo ce simetriaes G,y cuando <¢>=0=201la

simetrfa se rompe al nuevo grupo G,,.

Como ya se ha sefialado, la escala & energfa para el modelo
electrodébil es o(100GeV). En principio, para el caso & TGU,
puede ser cualquiera, sin embargo dado que para energias
superiores a la masa ¢ Planck los efectos gravitacionales
pueden ser significativos y que em este contexto no
pretendemos unificar esta interaccion, supondremos que M <
Mp.

La cota inferior & M viene dada por la masa de los bosones
intermediarios & la nueva simetrfa; si admitimos un
rompimiento & la forma

G —> SU(3)C ® SU(2)L ® U(l)Y —_—
SUB), ® U(l)g . 4.1)

entonces, segun el grupo de renormalizacién, M = My =

0(101 5 ) (ver Halzen & Martin, 1983) , donde MY es la

masa e los bosones X e Y encargados de producir barigénesis
por decaimientos de quarks.

En este modelo debemos notar que mientras < ¢ > = 0 no hay
campos de materia presentes, luego la tnica contribucion
proviene ce la energia del vacio contenida en el PE del campo
Higgs. Entonces hacemos la asignacién

(OITuvlo) = AQ,, 4.2)
y
T4
A= ;—EV(¢= 0)~o(h—nﬁg-) @4.3),

donde 10> es el estado e vacio; para la segunda igualdad hemos
hecho uso e p = V(0) = T (ley de Stephan—Boltzmann).

Debemos recalcar que la transformacion
Tuyy —> Tuv + A guy no viola la covaniancia & las
ecuaciones y por consiguiente tampoco la ley de conservacién
(2.4), & manera que aunque nosotros hemos introducido la
contribucién del vacio en un término independiente en (2.1),
estrictamente puede incorporarse ‘dentro del tensor
momentum—energfa, teniendo en cuenta que los efectos
cudticos son significativos para las contribuciones de punto
Cero.

Por iiltimo es necesanio recordar que la existencia de una
energia del vacio no s6lo permite introducir un “marco
natural” para el RES, sus efectos han sido medidos en otros
sistemas, e.g. éfecto Cassimir, (Aitchinson, 1985).

5. Solucién a los problemas de “Suficiente
Inflaciéon”: primeros requisitos

Hasta aqui el panorama es el siguiente: por un lado es posible,
através ¢ la introduccién d&e A en las ecuaciones e Einstein,
producir una expansion exponencial del Universo (ec. 2.15—
2.16); del otro, se tiene que el Universo da evidencia de ser
plano, isétropo y con ausencia e monopolos magnéticos (al
menos hasta limites muy cercanos a cero). La pregunta es
entonces ¢éun crecimiento fuertemente acelerado del factor de
escala proporciona un Universo como el que observamos?
¢Es posible, a través ce la incorporacién & una energia del
vacio, hacerle frente alos problemas de la cosmologfa estdndar
(Seccién 3)?

La respuesta es, en principio, sf; pero se deben imporer
algunas condiciones a esta expansioén. Para entender este punto
es necesario que entender el proceso & RES como una
transicion de fase de un sistema termodindmico. En el caso de
nuestro sistema particular, el pardmetro de orden es el valor
esperado del campo Higgs (< ¢ >) y la energia libre es €l PE.

Por lo descrito en pdrrafos anteriores, cuando T < TC el valor

esperado del campo es 0 y por consiguiente la transicién de
fase se produce. Al mismo tiempo, mientras la configuracién
energética del Universo se encuentra en el falso vacio, la
métrica viene dada por la & de Sitter. Este crecimiento
exponencial implica un super-enfriamiento  del

sistemayaque T a R™!.

Sin embargo, dado que se ha producido una transicién & fase,
la energia almacenada en el PE ha de convertirse en calor
latente que se libera una vez el sistema entra en la nueva fase
(simetrfa). La liberacion & este calor latente recalienta el
Universo hasta una temperatura del érden e la temperatura
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critica, i.e. termodindmicamente, una vez termina la
superexpansion (super—enfTiacién) comienza un proceso de
recalentamiento & T =0 aT = Tc , lo que conlleva a un

aumento ¢k la entropfa en un factor igual al & la expansién,

i.e. ¢l recalentamiento no es un proceso adiabdtico, lo que es
clave para la solucién de 10s problemas enunciados:

(R3so) = 2°(Rs) (5.1)
donde
Z= 2—(1'(%1) (5.2)

con t¢ el instante en que comienza la inflacién y tf en el que
termina, & modo que la densidad entropia por volumen
comoviente es contante.

El punto fundamental ahora es determinar qué valor debe tomar
Z en (5.2) para cumplir con los requisitos que imponen los
problemas refenidos a Suficiente Inflacién.

a. El problema de planitud o de entropla . De acuexdo con (3.1),
(3.2) y con un estimativo del radio del horizonte of(H™1),
cuando la inflacién empieza, el valor de la entropfa dentro e
una regién causalmente conectada es

8 =TH) ~ 10"

S;«Sg ; durante el proceso de recalentamiento (5.1) es
vélida y, en consecuencia

Sy = 220(10" ) - (exp(Hat)) o 10")

Entonces,
HAt = N« 60 (5.3)

es suficiente para solucionar el problema e la entropfa, i.e.
Sf=8g = 1098,
Ademis usando la ecuacion e F-L (ecs. 2.12 'y 4.2-4.3),

H.JK.R%’:

con p la densidad de energfa del vacio, y ademds la ley &

Stephan—Boltzmann, la duracién e la fase inflacionaria debe

ser
M .

At ~?§-60 ~10°(GeV)™" =10®s (5.4)

[+]

para T, = 1014GeV?.

b. El problema del horizonte o de isotropia . Asumiendo que
en etapas muy tempranas (antes ¢e la inflacién) el Universo
estaba dominado por radiacién, de acuerdo con (2.13) y la
definicién e H,

1
H? w —t2
2

y usando la ecuacién & F-L, la inflacién comienza en un
tiempo crftico

te ~o(1)(¥%) ~10% s ~10%p (5.5)

[+]

donde tp es el tiempo de Planck

49
tp.(% m,"ic”) - 5.3904x10%® s

Entonces, el tamaiio fisico del horizonte en este tiempo es
dultc)mct, =107°(GeV) ™ «10®cm

Pero, si €l Universo sufre una expansién exponencial, con la
condicién impuesta por el problema de entropia (ec. 5.3),
después & la inflacién la distancia a un punto que se
encontraba en el borde del universo causalmente conectado serd

dy(te + At) = Zd (1, )~ 10*cm (5.6).

Luego, mientras el radio del honizonte observable después e la
inflacién es c.(tc +At)= 10722 ¢m, las regiones que en algin

momento estuvieron causalmente conectadas son muchisimo
mds grandes (ec. 5.6). Dicho & otra manera, 1o que hace la
inflaciéon es sacar del horizonte puntos que causalmente
estuvieron conectados, de tal modo que cuando entran
nuevamente a éste ya han sido termalizados gracias a que han
estado en contacto térmico antes de que €l Universo se infle
(Fig. 4).

c. El problema d monopolos magnéticos . Dado que el
cociente ce la densidad & monopolos magnéticos a la densidad

5 La escogencia de esta temperatura critica responde a los
requisitos exigidos por el grupo de renormalizacién de la
Teorfas de Gran Unificacién. De acuerdo con las estimaciones
realizadas la escala de energfa donde se restablece la simetrfa
de Gran Unificacién, T ,debe ser del orden de (1014-101)

GeV.
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distancia

~tadio del horizonte
o

-~
-

e
~

INFLACION

Entreda al horizonte r

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

& fotones se puede escnbir en términos del la densidad de
entropia (ny « s), i.e. nm/s, entonces tenemos que (con nm «

dH'"3) después ce la inflacion

=) -2(3)

s S

donde los subfndices 1 y f denotan Jos esiados antes y después
¢ la inflacién respectivamente; con la condicion (5.3), todos
los monopolos producidos antes de inflacion se diluyen
quedando un promedio de 1 por radio & horizonte observabile,
Vale decir que este efecto sobre la abundancia & monopolos es
vdlido pama todas las demds particulas producidas antes de la
inflacién, d&& modo que, cualquier abundancia actnal, e.g.
bariones/antibarioncs, debié generarse después de la inflacién

(M.

d. El Problema d Unicidad del Universo. Este problema
definitivamente no se soluciona con la simple introduccién de
una ctapa durante la cual el factor de escala crezea e manera
exponencial. Se sabe, en cambio, que ¢s necesario introducir
hipétesis aun mds fueries, tales como la cxistencia & una
ecuacion & onda del Universo como la postulada por
Wheeler—De Witt (ver, por ejemplo, Misner e al., 1973).

No nos extenderemos més en este problema, por cuanto hasta
donde son admisibles los modelos te6ricos, parece que este
problema aun no tiene solucién plausible. No obstante,
debemos mencionar una nueva alternativa que ha sido sugerida
por una nueva version del modelo inflacionario. Se trata & la
Inflacién Cadtica (Linde, 1990) y de los modelos &
“Universos Bebés” introducidos por Hawking. Su relacion con
el Modelo del Estado Fijo (o Estacionario), desarrollado desde
hace mds de cuarenta aiios por Hoyle, Gold v Bondi entre otros
(Bondi, 1951), es francamente desafiante para los seguidores
del paradigma del Big Bang (todos!) (Linde, 1990; 1994).

6. La propuesta original y pre—paradigmaitica:
“vieja inflacién”

En la literatura de la cosmologia moderna (e.g. Borner, 1988;
Turner & Kolb, 19903, se le atribuye la postulacidn del
modelo inflacionario original a Alan Guth (1981). No
obstante, el pimer modelo inflacionario data & mediados & la
década del sesenta y se debe al fisico soviético, del Instituto
Tecnoldgico de Mosc, Erast Gliner (1965).

Para esquematizar estc modelo, es posible cnunciar las
hipétesis en que sc basa (Linde, 1994):
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H-1. El Universo es muy caliente en sus etapas lempranas.

H-2. Existe un campo tal que a altas temperaturas su valor
promedio (< ¢ >) es cero y para temperaturas menores a
cierto valor critico, distinto de cero.

H-3. Latransicibn < ¢ > =0a< ¢ > =020 es instantdnea.

H-4. Antes de que se produzca la transicion de fase, el Universo
se expande exponencialmente (inflacién) y se
superenfria.

H-5. El recalentamiento del Universo se produce por colisién
& burbujas donde se ha roto la simetria.

De estas cinco hip6tesis, las dos primeras se mantiencn en el
“nuevo” modelo inflacionario. En cuanto a las tres dltimas,
las consecuencias e ellas derivadas obligan a desecharlas.

En el modelo de Guth, el PE es de la forma esquematizada en la
figura 3, luego, el crecimiento exponencial se dd justamente
mientras ¢ = 0. $C6mo pasa el campo ce este valor nuloa o #
07 En principio, son posibles dos medios. efecto tdnel
cudntico y fluctuaciones térmicas (0 una combinacion de
ambas). La segunda aliemativa es definitivamente ineficiente
{Witten, 1981). Entonces, el mecanismo que queda es el
efecto tinel (H-3); asi pues, el panorama que ofrece este
modelo es el siguiente: mientras el campo estd atrapado en el
falso vacfo, en algunas regiones (“nucleos”, para utlizar el
lenguaje termodindmico), i.e. burbujas, el campo pasa del
falso al verdadero vacio, 1.e. e la fase ce alta tempertura a la &
baja tlemperatura. En asocio con la transicion ¢e fase de primer

orden, a este proceso se le lama “nucleacién” refiriéndose a la
formacion de nucleos donde < ¢ > = o (RES).

El primer problema que plantea este modelo es que la “rata &
nucteacion” (la velocidad con las que se forman burbujas en la
nueva {ase) es demasiado lenta, de modo que no alcanza el valor
critico necesario para terminar la inflacién (Bérner, 1988).
En segundo lugar, este modelo no permite termalizar el
Universo. La raz6n es la siguiente’ en una transicion de fase de
primer orden, como se supone €sta, la energia de las regiones
con nueva simetria se concentra muy rdpidamente en las
paredes, e modo que estas adquieren una velocidad cercana a la
e luz, mientras que al interior la enfropia es muy baja. La
alternativa para recalentar al Universo es entonces a través ce la
colisién e burbujas, transformando su energia cinética en
energia rmica. No obstante, la “rata de percolacion” es
sumamenle baja (Hawking, 1982).

Entonces, si la version inflacionana original fuese comrecta
tendriamos el siguiente panorama: dado que la nucleacion
producida a T—>0 es muy baja y que no hay un mecanismo
efectiva & colisién, el Universo deberia presentarse como
grandes burbujas con muy baja entropfa en su interior
{regiones en la nueva fase) rodeadas por una regién en la vieja
fase (Fig.5), i.e. H=5falla.

En consecuencia se perfilan las siguientes alternativas:

O
O

Figura 5. En la “vieja inflacién” el Universo presentaria burbujas con enormes vacios interiores y materia concentrada en las paredes. El espacio inter-
burbujas estaria en la antigua fase. Luego, el panorama de este Universo se asemeja al de un queso Emmental y no al Universo con distribucién
homogénea que observamos al menos a grandes escalas.
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1. Abandonar la aproximacion hecha para calcular la rata de
nucleacién, i.e. €l método e Callany Coleman (1977)

2. Introducir efectos gravitacionales (Abbott, 1981)

3. Trabajar con los pardmetros d&& SUKS) escoglendo las
condiciones de Coleman—Weinberg (C—W)5.

7. “Nueva Inflacién” y Potencial Efectivo de
Coleman—Weinberg

A miz & los problemas sefialados, incluso por el mismo
Guth (1981) en el articulo en que se expone este modelo,
Linde (1982), Albrecht & Steinhardt (1982)
propusieron, & manera scparada, una nueva versién & la
inflacién.

Dado que el principal problema se debe aque el RES se realiza
através e una transicién de fase de primer orden, con un salto
discontinuo del pardmetro e orden (H—3) —el valor esperado
del campo en este caso—, la “nueva inflacién” propone una
evolucién continua, y lenta del campo, desde el falso hasta el
verdadero vacfo. A través de una aproximacion semiclasica, en
la que se admiten fluctuaciones cudnticas pero mucho mds
pequeiias que el valor medio del campo, se obliga al potencial a
scr lo més plano posible cerca al valor inicial del campo.

La condicién & aproximacién semicldsica implica que el
comportamiento del campo estd regido por la ecuacién &
Klein—Gordon,

D-——
*= "%

La expresién correspondiente al dalambertiano, para una
métrica & R~W, viene dada por la siguiente ecuacion d
movimiento del campo:

. . L 2 —_?X
¢ +3H -z Vo= — 2 (7.1),

donde el punto establece derivada temporal. El término
espacial disminuye como R™2 lo que en el caso ¢e un espacio
& ¢ Sitter implica que decrece d&¢ manera exponencial
(e=2Ht), Juego el campo escalar Higgs es homogéneo al
menos en regiones causalmente conectadas; el término 3H¢
actiia efectivamente como un término de rozamiento. La forma

6 En el articulo original de Guth (1981), se hace referencia a
esta posiblidad; los célculos alli aludidos son los realizados
por Witten a quien lamentablemente no se le reconoce esta
propuesta que mds tarde seria la base de la “nueva inflacién”.

& la ecuacién (7.1) es idéntica a la ¢ una particula puntual
rodando por una colina con un factor de rodamiento dado por el
segundo término; de aqui que a esta fase se le llame &
rodamiento suave o lento (slow rollover).

Pero, si se espera que ¢l campo ruede lentamente, el término de
aceleracion en la ecuacién (7.1) debe ser ~ despreciable
comparado con el término e friccion; en tal caso la ecuacion
& movimiento se reduce a

(7.2).

Esta expresion, para ser aplicada a un modelo particular, exige
conocer el PE. La exigencia ce un potencial muy plano en el
origen y compatible con un término de autointeraccién en el
lagrangiano & la forma k¢4 sugiere incorporar el mismo tipo
& potencial que produce RES en el modelo estddar &
particulas (Coleman, 1973, Coleman & Weinberg,
1973).

Si se considera el lagrangiano

1 1 1
L#) = 50,90 0 -5 n0" Jhe " +
' (7.3)
1 1.2 1
‘2'A3u¢3"¢—55¢ _EC¢4

donde A, By C son los contratérminos necesarios para que la
teorfa sea renormalizable. Dado que A no estd relacionado con
el PE, tenemos que

V()= 308 + 5 B2 + %2 + %+%

Aqui B y C" son los contratérminos a orden (h/2x). Los
diagramas que aparecen son las contribuciones radiativas. En
este punto se debe recordar que los momenta externas son cero
(las piernas externas estdn cortadas para la Accién Efectiva y el
PE). En consecuencia, podemos escribir explicitamente la
suma e estos gréficos en (7.4), recordando que por cada linea
externa hay un factor & ¢, y por la indistinguibilidad de
lineas otro 1/2n (n es el nimero de vértices) (Branderberger,
1985). Entonces la suma de gréficos es

dk* 1 " dk? 1292
Ef( B 2f(2n)E' ( kzéne)’

& modo que en la tltima iguaidad se hizo una rotacion & Wick
al espacio euclidiano. De otro lado, note que cada uno de los

1 2
C

k2 +ie
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graficos individuales presenta singularidad infrarroja, pero la
suma s6lo posee divergencia logaritmica, lo que mejora
substancialmente la situacién.

As{, para el caso de un campo escalar inico, se tiene que el PE
atemperatura Cero es

2o, > 25

L ein(%) -2

256=n M 16

Teniendo ¢n cuenta que, para los modelos que no incluyen
efectos gravitacionales o & estructuras topoldgicas “exéticas”
(e.g. supercuerdas), e las tres componentes que contribuyen
en el lagrangiano (bosones & Higgs, fermiones y bosones
gauge) solo son significativos los efectos & los bosones
gauge, el PE & tipo C~W para un campo Higgs escalar
general, con un lagrangiano ¢ la forma & la ec. 7.3, viene
dado por

A
ng)(%)' '4';'¢c

1] 1
Ver(9c. T) = Bog i"(%) - '2'] +-2-Bo‘ +CT%2

(7.5);

a3l 3] oo

M M5 -mE - =T (W} - ZgtTrfet} o)

De modo que se estd trabajando en la base diagonalizada &
masas; g Yy g se refieren al mimero de grados de liberiad

bosénicos y fermiénicos.

8. Potencial Efectivo de C—W para S U(5)

Para el caso e grupo ¢ Gran Unificacion SU(5), es posible
calcular explicitamente algunos ¢ los pardmetros del PE.

SU(5)—5— S (3)s @SU (2}, ®U(l)y —5—SU(3): ®U(Dew

(8.1);

Para el primer rompimiento, debemos escoger la siguiente
configuraci6n para el valor esperado del 24-plete Higgs (ver
Martinez, 1986):

100'0 0O
0100 0
4
00 1:'0 0
L R s 8.2).
%% 0 0i-3 0 ®2)
172
0000 -3
2

Para este modelo, 1as contribuciones provienen & los bosones
intermediarios X ¢ Y. En consecuencie, con (7.7) v (8.2)
aplicadas a (6.6), sc tiene que

st 3o -2 v

con g2=1/3 ~la constante d& acople & Gran Unificacién— y
0=1014GeV. De modo que para SU(5) sc tiene que

A =808.

9. Cotas a pardmetros del PE por mediciones de
8T/T enila RCF

Si la densidad e energia en las primeras etapas hubiera sido
completameme homogénea, nuestro Universo seria un plasma
iSGtropo sin estructura alguna, 1o que obviamente presentaria
un panorama bastanie poco interesante. Es claro que la
evidencia muestra una situacién muy distinta: si bien a escalas
muy grandes el Universo es pricticamente homogéneo e

isétropo’, a partir d& escalas menores a 50h™ IMpc (h es el
pardmetro & Hubble nomalizada, H/100; dada la
incertidumbre en su valor, 0.4<h<1) es posible identificar
estructuras bien detcrminadas.

Al formalismo que permite generar estructuras a gran escala a
partir & inhomogeneidades en la densidad de encrgfa se le
llama d& “invaniancia gauge ¢ la relativided general”
(Bardeen, 1980; Bardeen e al. , 1983).

El resultado m4s importante del andlisis & Bardeen er al. es
que si bien &p/p no es invariante, s{ lo es la siguiente cantidad

7 Es interesante notar que la suposici6n de Einstein de un
Universo homogéneo e is6tropo no se basé en evidencias
observacionales, sino en requisitos mateméticos, i.e. la
simplicidad que implica  tal supuesto para solucionar las
ecuaciones de campo dado que toda la dindmica queda descrita
en términos de un s6lo pardmetro (el factor de escala).
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Em

LR ©.1)

p+p

La constancia ¢e Ja cantidad € , permite calcular las amplitudes

e las densidades cuando re~cruzan el horizonte, (EE-) ,a
P Jhom

partir del valor de € cuando la perturbacion sale del horizonte
durante la inflacion.

Ademds, por la identificacion hechaen la ec. (4.3), ylaley &
Stephan—Boltzmann, podemos encontrar la relacion entre las
fluctuaciones e la densidad e energfa y el PE:

bp = Vi(¢) b (9-2).

S1 se calculan las componentes del tensor momentum-—
energla, es posible ver fécilmente que pg +Py -@2 . && modo
que si usamos (9.1) y (9.2), se obtiene

- 99.) =(‘-’M ) 9.3).
EN,\ (p HoR ¢2 N ( )

donde N denota el niimero de veces que crece una fluctuacion
e longitud A ; no confundir con la constante de autoacople del
potencial!

Si se acepta que las fluctuaciones cudnticas del campo, 3¢, en
la fase de generacién vienen dadas por la temperatura &
Hawking, i.e H/2x, podemos usar la ecuacion & movimiento
durante el rodamiento suave (ec. 7.2), resulta que ‘

(i'ﬂ) -(-H—z) (9.4a);
Plwon \ PN,

Para efectos d relacionar los pardmetros ded PE con las
fluctuaciones, es conveniente mantener la dependencia de V'
Luego, através ce (7.2), la ecuacion (9.4a) queda

3
(E) - (?ﬂ’..) (9.4b).
Plon \V N,

De otro lado, podemos calcular la dependencia del mimero &
veces que crece el Universo durante la inflacién con el valor del
campo:

$2 ¢2 3HR
N=fHdt=— v
¢1 @1

do 9.5);

para un potencial de la forma (7.5) la siguiente aproximacion
es vdlida

V'(9) = -2 ° (9.6)

y por consiguiente, reemplazando en (5.5),

3H2(1 1] 3H?
(9.7)

2n (92 ¢2)  2n?

donde en la segunda expresién hemos utilizado el hecho & que
$2>> ¢}, i.e. elintervalo [¢ ], ¢2] es “grande™.

En consecuencia, retomando la ec. (9.4b) es posible
reemplazar 1384 por Ny, para obtener finalmente

12

SRR

Ahora bien, para una estructura tipica Nj, = 50. Si tomamos

el caso & SU(S), entonces A = 101 (B = 1072),
Reemplazando estos valores en la ecuacion (9.8),

(99—) =102 (9.9).
P /hom

Sin embargo, las fluctuaciones e la densidad & energfa estdn
relaciondas con las anisotropfas de la RCF. Es claro que el
limite observacional impuesto por COBE, y posteriormente
confirmado por las mediciones de MIT y Tenerife

9_:';[(10‘4

es incompatible con lo encontrado en (9.9).

De hecho, si se¢ pretende alcanzar esta cota es necesario
madificar el valor de la constante de acople en (9.8). Las cotas
son;

A<107® (5.10)

oen términos e B
B<10™"® (9.11).
Esta restriccion es sin duth el mayor rescollo que deben

enfrentar las TGU en lo que respecta a los requisitos impuestos
por €l modelo inflacionano.
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10. Conclusiones

En el intento por hacer una descripcin completa del Universo
en gue vivimos, los cosmélogos han reducido el mimero &
pardmetros fundamentales a tres. la “constante” de Hubble (H),
el pardmetro de densidad (R2) v €l pardmetro de desaceleracion
(@). El andlisis presentado en este trabajo ha mostrado que de
estos tres bastan los dos primeros, dado que el dltimo estd
relacionado con aquellos & la misma manera en que las
ecuaciones de F—L o estdn con la ecuacion conservacidn & la
energia, 1.¢. identidades de Bianchi.

Del lado & la fisica de particulas, podemos decir que para la
fase inflacionaria el PE dicta la dindmica del sistema. Este
potencial estd determinado por la constante de acople del
campo Higgs consigo mismo (A o B), v con la escala &
energia a la cual se produce la unificacion de interacciones
(T=0(1014-1015GeV)).

En cuanto a la escala & cnergfa, los efectos de su escogencia
no afectan de forma significativa las predicciones hechas por la
inflacion; ademds, dado que viene determinada por las
ecuaciones del grupo renormalizacion, para todos los modelos
& GU es del mismo orden (no estamos considerando aqui
modelos supersimétricos, donde las escalas de energia alcanzan
la masa & Planck).

No podemos decir lo mismo de la constante de acople,
determinada por el espectro de masas generado en ¢l RES
(ec.8.3). Para este caso, y como hemos mostrado en el
desarrollo de la dltima seccion, las exigencias cosmoldgicas
obligan a hacer dicho pardmetro tan pequefic que su ajuste
parece poco natural. Debemos ilamar la atencion sobre el
hecho de que esta restriccion no se limita al caso & SU(5), va
que en la deduccién & las fluctuaciones & la densidad e
energia s6lo se supuso un modelo del tipo k¢4, sin hacer
referencia explicita a grupo & unificacién alguno. En
consecuencia: las restricciones al valor de A, para ajustarse a
los lfmites impuestos por las anisotropias & la RCF, son un

escollo que deben enfrentar modelos }\.(b4. incluso _mds

complejos gue SU(S). No obstante, respecto a nuestro caso d
Juego podemos decir:

1. Es solucién del modelo minimal del Modelo Estandar de
Particulas.

2. Unifica las interacciones.

3. Predice correctamente el dngulo & Weinberg.

4. Explica por qué la masa del neutrino s cero.

Pero al mismo tiempo presenta los siguiente problemas:
1. Predice el decaimiento del protén.

2. Tiene, entotal, 21 pardmetros arbitrarios.
3. Noexplicael problema & la Constante Cosmoldgica

4. Laconstante de acople predice fluctuaciones en la densidad

& energia 0(102)>>10“4, Ademds, bajo este contexto la
aproximacion semicldsica deja de ser vdlida.

No podemas desconocer, para [inalizar, los esfuerzos llevados
a cabo para superar 10s problemas mencionados. En particular
Shafiy Vilenkin (1984), han propuesto una extensién del
modelo minimal, introduciendo un campo escalar Higgs
(Inflaton) acoplado muy débilmente v encargado solamente e
producir inflacion. Sin embargo, este modelo es poco natural
si se tiene en cuenta que el ajuste de la constante de acople se
realiza precisamente para arreglar los problemas mencionados
e introduce un nuevo campo a hoc . De otro lado, los trabajos
recientes dc Linde (1990) se encaminan hacia la construccion
& un modelo inflacionario que no parte de la condicién d
equilibrio térmico (la hipdtesis H—1, que subsiste en la nueva
inflacién, desaparece) y que, por consiguiente, no obliga a
partir & un Universo simétrico, donde haya unificacion &
interacciones. Este nuevo escenano, conocido como Inflacion
Cadtica, no s6lo pretende salirle al paso a las objeciones
puestas sobre las TGU. Sus pretcnsiones liegan hasta tratar &
explicar lo que mds amba hemos llamado el problema & la
Unicidad del Universo. Dice Linde (1990: 160) al respecto.
“Unfortunately (or, may be, fotunately), it may take as much
10°-16 years until the significance of the current work on this
problemwill be fully appreciated”. Si queremos ser honestos
con la evidencia, debemos comenzar a hacerde frente a la
posibilidad de que la Gran Unificacién deberd pasar al rincon &
los juguetes viejos: si bien nos ensefié muchas cosas, ya no
parece viable. Lo mismo poxdrd decirse del ampliamente
aceptado “Modelo Estdndar de la Cosmologia®.
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