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Introduccién

En los dltimos aiios la cosmologia ha adquirido gran auge esforzdndose por explicar
las observaciones que tenemos de nuestro universo. Para ello han surgido varias teorias con
pros y contras, entre ellas la teoria del pre-big bang, es decir, la cosmologia de cuerdas antes
del gran estallido. El propésito de esta tesis es exponerla brevemente. Para ello se da una
visién general de la cosmologia estindar, asi como de la teoria de cuerdas. Posteriormente
nos enfocamos en la teoria del pre-big bang y finalizamos estudiando si dicha teoria es
capaz o no de resolver uno de los principales problemas cosmoldgicos, el del horizonte.

El primer capitulo es el concerniente a la cosmologia. Inicia exponiendo los principales
problemas cosmologicos, asi como las evidencias observacionales que hoy en dia tenemos de
nuestro universo. A continuacién se describe ¢l modelo cosmolégico estindar utilizando la
teoria de la relatividad general. Se concluye con los tres principales modelos inflacionarios:
el viejo, el nuevo y ¢l cadtico, exponiéndo los avances y problemas que cada uno de ellos
presenta.

El segundo capitulo trata de la teoria de cuerdas. En él se exponen los principales
tipos de cuerdas: la bosdnica, la supercuerda y la heterdtica. Para cada una de ellas se
calculan las ecuaciones de movimiento y su cuantizacién. Se finaliza el capitulo con la
simétria de la dualidad, que serd una de las motivaciones principales para desarrollar la
teoria del pre-big bang en el tercer capitulo.

El tercer capitulo es la parte mds importante de la tesis ya que se enfoca en la cos-
mologia de cuerdas antes del gran estallido, iniciando con las motivaciones tedricas que
estimularon desarrollo. Posteriormente se obtienen las ecuaciones de movimiento y se
resuelven para universos con distintas curvaturas espaciales y ecuaciones de estado. A
continuacién se expone un método para interpolar las soluciones anteriores al big bang con
las posteriores al big bang. Por iltimo, las soluciones obtenidas a lo largo del capitulo en
¢l marco tedrico de las cuerdas se transforman al marco familiar de la relatividad general.

El capitulo cuatro trata del problema cosmolégico del horizonte. En ¢l se expone con
mis detalle dicho problema. Se analiza si las soluciones obtenidas en el tercer capitulo
para la época del pre-big bang resuelven este problema.

Por diltimo, el quinto capitulo nos muestra la conclusion de la tesis.

La mayor parte de la tesis es una introduccién a la teoria del pre-big bang desarrollada
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

por G. Veneziano y colaboradores. Sin embargo, en este trabajo se realizé una aportacién a
dicha teoria. Se encontraron dos soluciones para espacios curvos negativos con una ccuacion
de estado correspondiente a materia cuerdistica, tercer capitulo, y se demostrs que ninguna

de las soluciones es capaz de resolver el problemia del horizoute, cuarto capitulo.




1. Cosmologia
1.1. Fenomenologia

Tanto el modelo estandar cosmolégico como su extension inflacionaria nos dicen que
nuestro universo se originé hace unos diez o veinte mil millones de afios con materia de
densidad y temperatura altisimas, expandiéndose y enfridndose desde entonces.

A la fecha, las evidencias observacionales que tenemos de nuestro universo y que un:
modelo cosmolégico exitoso deberia incorporar son:

a) Su expansién: midiendo el espectro de las galaxias se encuentra que tienen un corrim-
iento al rojo, proporcional a su distancia lo que implica que se cstan alejando. La distancia

luminosa, dr,, y €l corrimiento al rojo,

oA
et {8))

donde Ay es la longitud de onda emitida y A1 es la longitud de onda detectada, estdn
relacionados por

1
Hod[, =z 4 6(1 ot qo)22 N (12)

donde Hp = -“§ es la constante de Hubble, que mide la expansién hoy en dia, ap es el
factor césmico de escala hoy en dia y o = ‘f?rg es el parametro de desaceleracidn de
la expansién. El valor de Ho no se ha determinado con gran precisién, quedando en el
siguiente rango

Hy = 100hkm fsMpe, 04<h<1.0, (1.3)

de donde se sigue el tamaiio del universo observable, Hy' =.3000h""Mpc= 102k~ 'cm
i1l

1) La radiacion de fondo: en el afio de 1948, Gamow y Alpher predijeron por primera vez
una radiacién correspondicnte a una temperatura de aproximadamente T ~ 5K, residuo
de la teorfa del big bang [2]. Afos después, para longitudes de onda en un rango de
milimetros a centimetros, Penzias y Wilson detectaron una radiacion de fondo isétropa
correspondiente a la radiacién de un cuerpo negro a una temperatura de 3.5+1.0K [3],
interpretada por Dicke y Peebles como la radiacién cosmica de cuerpo negro confirmando

la teoria de Gamov [4] [5]. La medicién mnds reciente de la radiacién de fondo fué detectada
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

por el COBE (Cosmic Background Explorer satellite) obteniendo que corresponde a un
cucrpo negro a temperatura de 2.72810.002K [6]). Esta radiacién es evidencia de que el
universo temprano, denso y caliente, se expandié hasta convertirse en el de hoy. Los datos
observados indican que la temperatura es la misma en todo nuestro universo observable con
una precision de AT/T < 1074 en escalas de arcosegundos a 90°, indicindonos la isotropia
del mismo. Sin embargo hay tres anisotropias: 1) una variacién dipolar (c« cos 8) a lo largo
del cielo de una parte en 10%, debida al movimiento relativo de nuestra galaxia respecto
al marco en reposo que define la radiacién de fondo a una velocidad de 620 km/s [7); 2)
una modulacién anual en la temperatura en una direccién del cielo de una parte en 10¢,
debida a nuestro movimiento orbital alrededor del sol a una velocidad de 30 km/s [8] [9);
3) anisotropias detectadas por el DMR (Differential Microwave Radiometer) en el COBE,
la fluctuacién media de la temperatura promediada en el cielo medida con un rayo de 10°
de ancho, {((AT/T)? :és = 1.1 0.2 x 107, y la magnitud de la anisotropia cuadripolar
en la temperatura, (AT/T)q = 6 £ 2 x 1075, que proveen evidencia para las primeras
inhomogeniedades de la densidad involucradas en la formacién de estructura {10)[11][12].

¢) La distribucion de galaxias: catdlogos de galaxias con un millén de galaxias por
200h~*Mpe de volumen demuestran que la distribucién de galaxias, la distribucién de
materia (0 por lo menos de materia luminosa), es aproximadamente isétropa a escalas
muy grandes [13]]14]. |

d) La homogeneidad de materia: para volimenes grandes, alrededor de la longitud de
Hubble ~ 4000Mpc, se tiene que ép/p ~ 107%, donde p es la densidad de galaxias, con
lo cual notamos que la materia es aproximadamente homogénea, sin embargo a pequeitas

escalas, ~ 400Mpc, existe una mayor inhomogeneidad en la materia, §p/p ~ 107" [15] {16].

e) La edad del universo tg: hay diferentes técnicas para medir la edad del universo, por
¢jemplo, directamente de la constante de Hubble, utilizando la vida media de elementos
radiactivos y su abundancia o la edad de las estrellas mis viejas. Si el calculo se hace
utilizando la constante de Hubble tenemos que la edad varia entre Hy ' € [9.8, 24.5] miles
de millones de aios, dependiendo del valor de Ho (h € [0.4,1.0]) [17].

f) La produccién de elementos ligeros relativa al hidrégeno en los primeros minutos del
universo: deuterio, D (D/H ~ 107%), *He (*He/H~ 10-%), ‘He (*He/H~ 0.25) y 7Li
("Li/H~ 107!}, Estos datos concuerdan con la nucleosintesis primordial [18].

g) La densidad de materia: el conocimiento del valor de la densidad de materia del universo

que se tiene actualinente no es muy preciso, sin embargo se han determinado los siguientes

6




1 .COSMOLOGIA

liechos: 1) se tiene una cota superior parala densidad de materia luminosa siendo §t < 0.01,
donde Q = p/pc ¥y pc la densidad critica del universo, esta cota se calcula utilizando la
densidad de galaxias, su masa promedio y la tercera ley de Kepler, dando como resultado ;
2) ¢l movimiento de estrellas en galaxias indica la existencia de materia oscura por ejemplo,
cstrellas enanas, estrellas de neutrones, u hoyos negros, siendo su contribucion a la densidad
promedio 10 veces mas que la luminosa; 3) las mediciones de ciimulos de galaxias en cscalas
de 10 a 30 Mpc aportan un 0.2+ 0.1 dela densidad critica; 4) otras mediciones indican
que otro tipo de materia podria contribuir con 0.8 £ 0.1 de la densidad critica. Por otro
lado la nucleosintesis predice que la densidad de materia bariénica se encuentra entre
0.015 < Qp < 0.16 lo que implica que alguna fraccién de la materia oscura tiene gque
ser bariénica. Como veremos mas adelante, dependiendo del valor de 1 la curvatura del
cspacio es positiva, negativa o nula resultando en una evolucién del universo diferente para
cada caso. Sin embargo, el modelo inflacionario predice una densidad critica, 2 ~ 1 lo que
indica que hay materia oscura no bariénica, como WIMPS (Weakly-Interacting Massive
Particles), contribuyendo fuertemente a la densidad promedio del universo [19] [20] [21]
[22].

Mas adelante se expondrdn como estos problemas son explicados mediante los difer-

entes modelos cosmologicos.

1.2. Modelos de un universo homogéneo ¢ isdiropo en ezpansién
El espacio homogéneo e isétropo se describe con la métrica de Friedman Robertson
Walker,
ds? = dt? — a?(t)di? = di® — a®(t)h;jdzda’ (1.4)
en unidades tal que ¢ = 1. Aqui a(t) es el factor césmico de escala, con k;; = —gij donde gi;

os la métrica, t es la coordenada temporal y z; (i = 1,2,3) son las coordenadas espaciales.

En coordenadas esféricas, esta métrica se escribe como

dr?
1—kr?

ds® = dt* - a’(t){ +ridé* + rzseuzﬂdr,f:z} , (1.5}

donde (t,r,8,¢) son coordenadas coméviles, y k es un parametro real que define la cur-
vatura del espacio. El pardmetro k puede ser reescalado y por lo tanto sélo nos importa

su signo:

1 si la curvatura es positiva ,
k=1 ~1 sila curvatura es negativa , (1.6)

0 si la eurvatura es nula .
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

Explicitamente, las componentes no nulas del tensor de Ricci en esta métrica son {23]

kY

-R400 = ) (1'?)
a
&  2a? 2%
Ri; = - [a—+—a._, +—ai]§ij, (1.8)
y ¢l escalar de Ricci es
a a® k
R=—5[;+§+a—2}. (1.9)

Como nuestro universo es aproximadamente homogéneo e isdtropo, lo podemos tratar
como un fluido perfecto, y debido a la simetria de la métrica el tensor de energia momento

T,. de la materia tiene que ser diagonal,

. (1.10)

oo
|V oo o

coR o
o oo

donde p es la densidad de energia y p es la presion.

Mds adelante veremos que uno de los principales problemas cosmoldgicos es el del
horizonte. Para resolverlo, se deduce a continuacién la distancia al horizonte. La ecuacion
de la geodésica para fotones es

ds? =0 {1.11)
¥ por homogeneidad e isotropia tomamos d8 = d¢ = 0 con lo que una posible solucién es

dr?

2 2
ds®* = dt* — az(t)m

(1.12)

obteniendo asi

sen”!lr sik=1,

dt dr 1R
[io=] a1 si k=0, (1.13)

senh™'r sik=—1.

Por otro lado, la distancia propia al horizonte medida al tiempo ¢t es:

du(t) =f0 Mdr:a(t)—/; %, (1.14)

con lo que finalmente tenemos:

du(t) = ﬂ(f)_/ ; (1.15)




1 COSMOLOGIA

que es el radio de la porcién esférica del universo causalmente conectado al tiempo
considerando que en fg se inicié nuestro universo .
La accién cldsica que describe nuestro universo esta formada por la accién gravitacional

(Einstein-Hilbert) y la accién de la materia

1

S=SE—H+SM':"‘R

ffzv—9R+ Z /d‘-""V"QLcampos‘ (1.16)
campos

donde G es la constante de Newton, 87G = 55, M ~ 2.4 x 10'°GeV, R es el escalar de

Ricei y g es la métrica del espacio-tiempo!. Variando la accién respecto a la métrica g,

sc obtiene la ecuacién de campo de Einstein dada por la relatividad general [24]

1 1
RMY — —Rg** = —=T*"". 1.17
5 Ry e (1.17)
Resolviendo la ecuacién de Einstein para la componente temporal (00), obtenemos la
ccuacién de Friedmann de primer orden no lineal en el factor de escala
a® k 1

PO T VI

- (1.18)

y haciendo lo mismo para la componente espacial (i) se obtiene la ecuacién de segundo
orden no lineal en af(t)

2a a* k& P
4 = -, 1.19
a -I-az-{_a2 M2 ( )

Restando las dos dltimas ecuaciones, obtenemos

1
6M?

§=— (p+3p). (1.20)
Como el universo se estd expandiendo, @ > 0. Hoy en dia, p + 3p es positivo. De la
ccuacion (1.20) se sigue que & tiene que ser negativo, lo que implica que a fue cero en
algiin momento, dando una singularidad llamada big bang o gran explosion. Noétese que el
dominio de validez de la accién de Einstein no incluye el gran estallido. En efecto, como
cstamos ignorando efectos cudnticos, la descripcién que utilizamos sélo es valida mientras

no entremos en la época de Planck, a > # ~10732cm.
I3

! Se podria anadir también el término -a-:E fd‘:c\/— , con A una constante, llamada con-
stante cosmolégica. El valor de A es muy pequefio o cercano a cero sin saberlo con exactitud,
Liechio que se conoce como el problema de la constante cosmoldgica, Sin embargo, por simplicidad,

a lo largo de este tesis se trabaja como si A = 0.
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

De la ecuacién (1.18) y utilizando la ecuacién (1.20), finalmente obtenemos la ecuacién

cosmolégica
. 3a
p=——(p+p). {1.21)
=-1
3 L0
<
g
@
23]
a
ol
g k=+]
Lf
o
0
TIEMPO

Figura 1.1. Evolucién del factor de escala para un universo

cerrado, k=+1, plano, k=0, y abierto, k=-1.

El parametro de Hubble {H = a/a) mide la velocidad de expansiton del universo siendo
Hg su valor actual. Por lo tanto, reescribiendo la ecuacién de Friedman (1.18) en términos
del parametro de Hubble, teremos
k p

H202=W_1=Q_1‘ (1.22)

donde Q es la razén de la densidad a la densidad critica p.:

Q= pe=3H*M?, (1.23)

r
Pe

De (1.22) tenemos que la curvatura y la densidad del universo estin relacionadas, ya que

H%a® > 0, con lo que definimos universo cerrado, plano o abierto:
k=+1= Q>1 cerrado, (1.24)

k=0= Q=1 plano, ) (1.25)
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! 1 COSMOLOGIA

k=-1= 0«1l abierto . {1.26)

Para una curvatura positiva tenemos una geometria cerrada donde el factor de escala del
universo inicialinente crece, llega a un limite mdximo y termina disminuyendo. Probable-
utente un universo de este tipo seria ciclico. Para curvatura negativa, tenemos un universo
con geometria abierta, expandiéndose y enfridndose infinitamente. Con curvatura nula,
finalmente, resulta el caso critico donde el universo se expande haciéndose su velocidad de
expansion asintdticamente constante, figura (1.1).

Para resolver la ecuacién (1.21) necesitamos una ecuacién de estado, es decir una

vclacién local entre p y p. Suponiendo una ecuacién de estado muy sencilla

p=p, (1.27)

con -y constante obtenemos
pox a 30T (1.28)
pocya N {1.29)

Para un universo dominado por radiacion, materia o vacio, la densidad evoluciona como

[25):

a™' radiacién v = 3 ,
poc { a”® materiay=0, (1.30)
cte vacioy=-1.

Al utilizar 1as ecuaciones (1.18) y (1.28) se calcula el factor de escala para k=0
@ o ¢ (1.31)

gue para los casos particulares se reduce a

L .
iz para la radiacién ,

ac { td para lz materia , (1.32)
e** ! energia de vacio ,

Para curvatura no nula k # 0 de las ecuaciones {1.18) y {1.20) tenemos

1131
a 2 da

/81;0 — Lal+3y

1.8. Modelo esténdar cosmolégico

=dt. (1.33)

El modelo cosmoldgico estandar describe el universo que se inicia con una singularidad,
debido al “big bang” o “gran estallido”, expandiéndose dominado por radiacion (a o t'/?)

y posteriormente dominado por materia (a o t3/3).
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

Este modelo, que estd de acuerdo con las observaciones de nuestro universo para
ticmpos mayores que 107%% después del big bang, se basa en las siguicntes hipdtesis:
a) Las leyes fundamentales de la fisica no cambian con el tiempo.
b) Los efectos de la gravitacién se describen por la teoria general de la relatividad.
¢) El universo temprano estuvo lleno de un gas caliente de particulas clementales en equi-
librio térmico y actualmente se expande.
d) El universo es homogéneo a grandes escalas.
¢} No hay centro ni limite del espacio.
Las predicciones comprobadas del modelo cosmolégico estindar son:
a) El universo se expande, las galaxias se alejan una de la otra con una velocidad propor-
cional a la distancia entre ellas (Hubble).
b) Existe una radiacién de fondo como residuo del plasma que llenaba el universo.
c) La sintesis de micleos atémicos ligeros a partir de protones y neutrones en los primeros

minutos después del big bang concuerda con las observaciones.

A
2
2
E
/ B C /
$ /
&
— POSICION —

Figura 1.2. Problema del horizonte. Dos puntos en A que hoy se encuentran a la misma

temperatura provienen de regiones causalmente disconexas en el pasado, B y C.

Sin embargo, existen problemas fundamentales que no pueden ser explicados con el

nodelo estandar:
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a) El problema del horizonte: el universo es uniforme sobre distancias mayores que la dis-
tancia al horizonte en el momento de desacoplamiento de la radiacién, es decir, regiones
cansalmente disconcxas estan a la misma temperatura (ver figura {1.2)); la radiacion de
forndo nos indica que la temperatura a la que se encuentra el universo es extraordinaria-
mente uniforme, incluso en regiones que estin mas alejadas que la distancia de los hori-
sontes, lo que nos lleva a preguntarnos: ;Cémo se origind este equilibrio térnico?

L) La no uniformidad a pequeiias cscalas: para la formacion de estructura (por ejemplo
galaxias 6 ciimulos de galaxias) se debe asumir un espectro de inhomogeniedades primor-
Jiales como condicién inicial. Cuando el universo llegé a la etapa dominada por la materia,
las fluctuaciones en la densidad se amplificaron por la gravedad y crecieron como

b [a si dpfp<1,
P a"(n>3), si dpfp>1.

(1.34)

Las fluctuaciones mis pequeinas que el horizonte se tratan clasicamente, tal y como
si Fueran un fluido perfecto. De las ecuaciones originales de la mecdnica de fluidos se
obtienen las ecuaciones correspondientes a perturbaciones de primer orden. Con ésto, se
rcaliza el andlisis evolutivo de las perturbaciones bajo su atraccidn gravitacional. Las
fluctuaciones mas grandes que la masa de Jeans (donde la masa de Jeans es la masa critica
para el colapso gravitacional) son estables y crecen como ép « @ t2/3. Sin embargo,
fluctuaciones menores que la masa de Jeans son inestables y desaparecen.

Las fluctuaciones mayores que el horizonte requieren un tratamiento basado en la
relatividad general. Describimos a nuestro universo mediante la métrica de FRW gfw,

anadiéndole pequefias perturbaciones h,,

Guv =Gy + P - (1.35)

El tensor de encrgia momento se describe con una densidad de cnergia perturbada, p =
po + p1, una presion perturbada, p = po + p1, y velocidad de la materia perturbada,
Un = U + UL, Se resuelve la ecuacién de Friedmann perturbativa a primer orden con lo
cual se soluciona el problema {26).

Este tratamicnto reproduce la inhomogeneidad en la estructura observada hoy dia:
para estrellas 8p/p o 10°°, para galaxias §p/p o 10°, para cimulos de galaxias dp/p o
10 — 10°® y para cimulos de eiimulos §p/p o< 1. Sin emburgo, si se tiene un espectro de
perturbaciones que de origen a las primeras perturbaciones de la densidad en la época
dominaba por la radiacién, el horizonte de particulas impide que se produzcan inhomo-

geneidades que den lugar a las observadas hoy en dia. Se necesita que el tamaho fisico
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de las perturbaciones de la densidad salgan del horizonte. En la cosmologia estdndar el
tamaio fisico empieza siendo mds grande que e) horizonte y mientras transcurre ¢l tiempo
¢l tamanio de la perturbacién entra en &I,

thor ~ 3 x los(z\ﬁs/MpC)2s, Ads < 1311_2Mpc,

- (1.36)
~3x lOT(z\ﬁs/Mpc)ss, Afs € 13h_2Mpc,

donde Ags es la longitud de onda fisica correspondiente a las perturbaciones. Lo que nos
impide una explicacién causal para el origen de las perturbaciones de densidad necesarias.
¢) La densidad media del universo: si la densidad del universo hubiera sido distinta a la
critica, 2 # 1, entonces k # 0 y como en la ecuacidn de Friedmann, (1.18}, la curvatura
decrece sélo como a™? mientras que la densidad de materia y radiacién decrecen como a—3 ¥
a~* respectivamente, ecuacidén (1.30), el universo hubiera tenido que curvarse rapidamente.
Es decir, si hubiese iniciado con una curvatura positiva rapidamente se colapsaria, o bien, si
Lubiese iniciado con una curvatura negativa se expanderia y enfriaria rapidamente, hechos
que no se han observado.

Para que  hoy en dia sea cercana a uno, se necesita que la densidad inicial del
universo sea extremadamente cercana a la critica, | Qinicial — 1 {< 10%°, lo que resulta ser
muy poco natural. Por otro lado, si 2 # 1, jc6mo es que el universo apenas empieza a
curvarse (las mediciones demuestran que Q es muy cercana a 1)?

Estos problemas en las condiciones iniciales son conocidos como fine tunning.

1.4. La inflacion

Los problemas presentados en la seccién anterior condujeron a una extensién del mod-
clo cosmoldgico estandar conocida como el paradigma inflacionario. Las teorfas inflacionar-
ias postulan que hubo una expansién acelerada del universo en un pasado distante [27].

De la ecuacién de Friedmann, (1.22), y la ecuacién (1.23) tenemos que

2y
Q—s,;-l- = %—E {1.37)

Por otro lado, para un universo dominado por radiacién tenemos la ecuacién de estado
a una temperatura T dada por p = 3p = n%g,T7/30, donde g = O{10%) es el numero
total de grados de libertad relativistas en el sector de materia a ese tiempo. Con esta

ecuacidén de cstado en un espacio plano el factor de escala crece como a(t) o< tY2. Porlo

que utilizando (1.23), el pardmetro de Hubble se puede escribir como
H~ /3 7y 1
~ /8y, T {1.38)
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()=(st) "

Sustituyendo las ecuaciones (1.38) y (1.39) en (1.37) tencinos que

Q—1! 10% /¢ 1037 £ GeV'\?
l"_n ]zﬁ_sm (;)zsm( < ) , (1.40)

donde S = 10% es la entropia contenida en el horizonte de hoy?.

de donde se sigue que

Para obtener este valor actual de la entropia, en vez de considerarse una expansion del
universo adiabatica, se considera una no adiabética durante un intervalo de tiempo finito

t € [t;,ts] en el universo temprano. Por ejemplo, supongamos que la entropia cambia por
S;=CS;, (1.41)

donde C es un factor numérico. Si esta produccién de entropia ocurre durante la transicién
de fase de la gran unificacién {(GUT) tendremos una energia Tour = O(10'7)GeV a un
ticmpo ¢t = 1074%, y de la ecuacién (1.40) vemos que 7! — 1] = O(1) si C > 10%
resolviendo asi el problema.

A este proceso de produccidn de entropia se le llama inflacién porque el volumen del
universe crece un factor C? entre los tiempos t = t; y t = ty. De la ecuacion (1.37) vemos

que la cantidad (7! — 1)pa? se conserva para una ecuacion de estado dada, resultando
(07" = pia} = (Qf" - L)psaf (1.42)
v, asumiendo que el modelo del big bang es valido para tiempos t > £y, tenemos que
107! — 1pia} = 107°°125" — Hpgaf . (1.43)

Para que |, ! — 1} = O(1) se necesita que p;a} > pial. Sin embargo de la ecuacién (1.18)
tenemos que 3a® — pa?/M? se conserva con lo que la desigualdad se satisface si ay > a;.
Con esto tenemos que una condicién necesaria para que se de la inflacién es que el factor

de escala crezeca aceleradamente es decir,

a(t) > 0, (1.44)

2 Ep unidades naturales, i = ¢ = k = 1, la entropia, § = Q/T, resulta adimensional.
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a diferencia del crecimiento descelerado que sufre en el modelo estindar del big bang.
Esta expansién acelerada de! universo puede ser generada por distintos medios. Uno

de ellos es mediante un campo escalar ad hoe, llamado inflatén @, que llenaba el universo

en la época de Planck, ¢, = 'M:_c’ = 5.31 x 10~*s. Este campo puede considerarse sin

masa siempre y cuando sea mas ligero que la masa de Planck.
0<myg €« my (1.45)

En lo que resta del capitulo se describird brevemente los tres modelos inflacionarios
mds importaztes, mencionando no obstante que hay otras maneras para obtener inflacién
[28] [29].

1.5. Modelo de la vieja inflacidn

En este modelo, creado por Guth [30), ¢l universe suftié una transicidn de fase de
primer orden asociada con el rompimiento espontineo de la simetria de una teoria de gran

unificacién.

V(D)

To>>Te(a)

T=Te(b}

T <<Te {c}

- P

Figura 1.3. Potencial del campo escalar para el modelo de la vigja inflacién.

En la época de Planck aparece un campo escalar ¢, cuyo potencial depende del mismo
inflatén y de la temperatura, V(¢,T), como lo muestra la figura (1.3), para diferentes

temperaturas [31]:

V($,T) = (gT“ - %;:TZ) ¢’ — %dﬂ +¢t 1. (1.46)
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Este potencial muestra un minimo en ¢ = 0, cuando la temperatura es mayor a la tem-
peratura critica, por lo que existe una simetria. Para temperaturas menores a la critica,

¢l potencial tiene dos minimos en ¢ # ¢o. La temperatura critica estda dada por

Tc = :\-p - (147)

En la época de Planck la temperatura era mayor a la critica con lo que el minimo
del potencial estaba en ¢ = 0, figura (1.3 a}, y €l inflatén fluctuaba alrededor de su valor
csperado en el falso vacio

(dp) =0 (1.48)

v por lo tanto, la energia potencial fluctuaba alrededor del valor medio de la encrgia de
vacio

(V(0,T)} >0 (1.49)

contribuyendo esta energia de vacio a la densidad de energia en la ecuacién de Friedman

(1.18) de la siguiente forma

L4 )

‘;—, + % = ? [o+ V(0. T)]. (1.50)
Una densidad de energia p muy grande provoca la expansién, ecuacién {1.32), pero como
la densidad de energia va disminuyendo conforme el factor de escala aumenta, (1.30), lega
un momento en que la energia del vacio, cuya densidad (V(0,7};)) es constante, domina
la expansién. Entonces de la solucién para una densidad constante y un espacio plano,
ccuacion (1.32), vemos que el factor de escala crece exponencialmente dando lugar a un
universo inflacionario.

Conforme la temperatura disminuye, el potencial va cambiando, desarrollando dos
winimos separados del primero por una barrera de potencial, figura (1.3 b). El tunelaje
cudntico hace posible pasar del minimo abscluto (en 7' > T) a algunos de los dos minimos
(en T < T.) creindo una burbuja de la nueva fase y rompiendo la simetria. Mientras la
temperatura disminuye ¢l minimo del potencial se estabiliza en o, ¥ la energia potencial

del “verdadero vacio” se vuelve menor que la del “falso vacio”, figura (1.3 c):
Vige, T < T.) < V{0,T > T¢}. (1.51)

Cuando la transicién de fase termina, €l calor latente guardado como energia de vacio es

liberado en forma de radiacién y de energia cinética de particulas masivas con presion
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positiva con lo que la temperatura y la entropia aumentan enormemente. Al finalizar la
inflacién, el universo es una gran burbuja caliente de particulas y radiacién en equilibrio
térmico. El término de la densidad de energia domina nuevamente en la ecuacién de

Friedman, (1.50), con lo que el universo evoluciona nuevamente dominado por la radiacién.
Con este modelo se pudieron resolver los siguientes problemas:

a) El del horizonte: la distancia al horizonte crece exponencialmente durante la inflacién
volviéndose mayor que el universo observable hoy dia, con lo que se ev~"-aria la Lomo-

geneidad, figura (1.4).

-l

b DISTANCIA AL HORIZONTE

- (MODELO INFLACIONARIO)

g

RADIO D

~ W] UNIVER
€ OBSERVABLE
z % MoDELO
S m‘.‘mm IR)
=
z .
L. | —] DISTANCIA AL HORIZONTE
2 (MODELO ESTANDAR)
0 ys

¢

——1— RADIO DEL UNIVERSC OBSERVABLE (MODELOQ INFLACIONARIO)
r
—— EPOCA INFLACIONARIA
e /
o=
- v 3 ol -
PRESENTE

TIEMPO (8)

Figura 1.4. Solucién del problema del horizonte mediante la inflacién.

1}) El de la densidad media: nuestro universo es approximadamente planc debide a que
proviene de una pequena regién que originalmente fué homogénea y al inflarse exponen-
ctalmente, se recobra el universo plano con una densidad promedio cercana a la critica
=1

Pero a su veg, este modelo también presentaba problemas: Es necesario lievar a cabo
un proceso de “ajuste fino” (fine tunning) del potencial para que tenga las caracteristicas

adecuadas para resolver los puntos citados anteriorimente y presenta un problema de “grace-
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full exit”: Cuando se crearon las burbujas de vacio verdadero, estaban scparadas del falso
vacio mediante paredes que acumularon el calor latente al término de la inflacién. Para
que csta energia sc transfiriera a las particulas seria necesario que las burbujas chocaran.
Sin embargo, inicialmente el universo se expande exponencialmente y las burbujas surgen
esporidicamente (porque la probabilidad de tunelaje es pequena) por lo que es dificil el
choque entre ellas. Como las burbujas de vacio verdadero crecen lentamente a comparacion
del falso vacio, las fluctuaciones iniciales crecen mucho, con lo que se crearian inhomoge-
niedades mayores en la formacién de galaxias que las observadas. Ademads, como €] falso
vacio crece exponencialmente, a diferencia de las burbujas, la inflacién nunca terminaria
y nuestro universo seria un mar de falso vacio con burbujas cuyo tamano seria menor que

nuestro universo observable.

1.6. Modelo de la nueva inflacion

En el nuevo modelo inflacionario la transicién de fase es de segundo orden. El potencial

del escalar evoluciona como lo muestra la siguiente figura (32] {33].

v(®)

T T>>Te (a)

T=Tc{d)

T << Tcic)

AN o

Figura 1.5. Potencial del inflatén para el modelo de la nueva inflacion.

Aqui, en lugar de que el falso vacio esté separado del vacio verdadecro por una barrera
dec cnergia, el potencial escalar es plano alrededor de la temperatura critica T = T.. A
tcmperaturas mayores a la critica, el minimo del potencial se encuentra en ¢ =0, figura (1.5
a). Conformela temperatura disminuye, el potencial evoluciona generando nn rompimiento
cspontdneo de la simetria en ¢ # 0, figura (1.5 b), ¥ dando lugar a una transicion de fase

de segundo orden cuando el escalar alcanza alguno de sus minimos, figura (1.5 ¢). Enla
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evolucion a su minimo, el escalar se encuentra en una regién donde el potencial es plano,
cntonces su velocidad es lenta, y su energia potencial domina a su energia cinética. La

cenacion de movimiento del inflatén, ¢, se obtiene de variar la accidn

Sy = fd‘zﬁl. con L= %6“@3,,4)- V(s) (1.52)
8S=0 = &§(/—gL)=0 (1.53)
- [6“8”¢ + ﬁam(aﬂ V=9 + V'(¢)] =0 (1.54)
donde V'($) = dV/d¢. Utilizando el determinante de la métrica de FRW,

sustituyendolo en (1.54), e ignorando las fluctuaciones espaciales del inflatén {que seran las
responsables de las fluctuaciones de densidad para la formacién de estructura galactica),

obtencmos la ecuacién de movimiento del inflatén homogéneo:
- . , a(t)
¢+3HP+V'(¢) =0 con H= -z (1.56)

donde el término 3H ¢ se interpreta como un término de friccién debido a la expansién
del universo y V'(¢#) una fuerza debido al potencial. Si el potencial es lo suficientemente
plano, V() ~ cte, se puede despreciar el término ¢. La contribucién a la densidad de
energia del inflatén es py = $? + V(¢), y si V(¢) >> 4% con V(¢) x cte, la solucién es
una expansion exponencial dando lugar a la inflacién.

Este escenario se parece al modelo de la vieja inflacidn: una region en el falso vacio se
expande exponencialmente, durante el tiempo en el que el potencial rueda hacia su minimo
incrementando el valor de ¢. Surge la region de vacio verdadero cuando el campo llega a
la pendiente pronunciada, dando una transicion de fase de segundo orden y rompiéndo la
simetria. Ahi el campo oscila alrededor del ininimo, produciendo particulas clementales
ligeras y calientes con lo que el universo se recalienta, para posteriormente dar lugar a la
¢poca dominada por la radiacién. La temperatura de recalentamiento a la que llega, luego
que toda la energia del inflatén ha sido transferida a la radiacidn, se estima del orden de

105GeV.
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Una caracteristica crucial de este modelo es la produccién de una gran cantidad de
cutropia (radiacién) durante el proceso de recalentamiento. La entropia inicial contenida
cn una regién que se infla es 10'*, mucho mds pequeiia que la de nuestro universo actual.
Conforme la regidén se expande exponencialmente, se enfria, con la entropia de la region
permaneciendo fija. Después, cuando se recalienta, la temperatura sube y también la
entropia aumenta alcanzando su valor actual. Con este modelo se solucionan tres problemas
que nos presentaba ¢l anterior:

a) No hay necesidad de que las burbujas choguen para que se produzca mucha entropia
va que¢ no hay burbujas (tenemos una transicion de fase de segundo orden y no de primer
orden).

b) El problema de la no uniformidad a pequefias escalas: en un principio €l espacio era
Lhomogéneo pero las fluctuaciones cuinticas del escalar crearon el espectro de inhomogenei-
dades, que al crecer junto con el factor de escala, dan lugar a la acumulacién de materia.

La inflacidon genera un estado del universo que sirve como condicién inicial de la
cosmologia estindar, un espacio planc y homogéneo, pero con entropia y temperatura
fimitas aunque grandes. En el modelo cosmoldgico estandar mejorado por la inflacién
la condicién inicial es que el campo ¢ se encuentra cerca del origen, lejos de su minimo.
Ademas el potencial tiene que ser ajustado con cierto cuidado, problema conocido como de
fine tunning, para que la expansion exponencial dure lo suficiente para resolver el problema
del horizonte [34].

1.7. Modelo de la inflacién cadtica

En los modelos anteriores el campo escalar se encontraba en ¢ = 0 en la época de
Planck que hay que poner como condicion inicial. Como una alternativa se cred la inflacién
caética [35]. En esta teoria, el universo surge de un estado gravitacional cuantico con una
densidad de energia comparable a la de Planck. En la época de Planck At = MP_' la

cuergia es, debide al principio de incertidumbre de Heisenberg,
AE> At = M, {1.57)

con lo que la densidad de energia es

AE AE .
Ap = o S B M) (1.58)

De un andlisis dimensional se puede estimar et orden de magnitud del potencial,
V(¢) ~ M3, (1.59)
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con lo que la dinamica del universo descrita por la ccuacién de Friedman se convierte en

k.
2
taE T 3M2 vig) (1.60)

Junto con la ecuacién de movimiento del inflatén, (1.56). Como el potencial es grandisimo
tenemos un término de friccion muy grande lo que permite despreciar nuevamente el
término ¢ en la ecuacion (1.56). Conforme el factor de escala crece, el término de curvatura
ka~? en la ecuacion de Friedman se hace despreciable obteniendo la inflacién exponencial,
(1.32). Utilizando las ecuaciones (1.59), {1.60) y (1.56) se obtiene una ecuacion dependiente
del tiempo para el inflatén

112M 2

¥ = gV 9) (1.61)

Por ejemplo para un potencial de la forma, figura (1.6),
V{¢)= —m¢¢"’ (1.62)

sc tiene una dependencia temporal

m¢MP

237

¢(t) = ¢ — t= Cba(l - t/T) s (1-63)

donde 7 ¢s5 la escala de tiempo caracteristica de la expansion.
Para tiempos tempranos, ¢ < 1, el inflatén permanece casi constante con lo que

tenemos una expansion casi-exponencial,

a(t) = a(t,)eS— imar” (1.64)

Ty
=2, /-
S ‘\/;_44p¢“' (1.65)

Conforme el potencial se acerca a su minimo, ¢g = 0, el ¢ se va convirtiendo lentamente

donde

cn vacio verdadero, V{¢p), finalizando la inflacién. Por lo tanto se crean burbujas donde las
condiciones iniciales son diferentes, ya que el campo escalar puede comenzar en cualquier

valor ¢, y una de cllas se convertirfa en lo que es nuestro universo de hoy.
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Figura 1.6. Potencial del inflatén para la inflacion cadtica.

Este modelo resuelve los problemas de homogeneidad, isotropia, curvatura nula del
cspacio y formacién de estructura, sin embargo quedan preguntas abiertas, jcémo o de
dénde sale el inflaton?, jqué sucede en la singularidad conocida como big bang? Para

resolver estos problemas se origing la cosmologia de cuerdas como veremos en el tercer
capitulo.




2. Cuerdas
2.1. Introduccién

La teoria de cucrdas surgié como un intento para explicar las interacciones fuertes.
La idea es que las lineas de fuerza entre un quark y un antiquark podian modelarse como
una cuerda [36]. Pero no tuvo éxito ya que los resultados experimentales no concordaron
con las predicciones tedricas, lo que fué resuelto con la cromodindmica cuantica, QCD. Sin
cmbargo, en la teoria aparecieron particulas sin masa con espin 0, 1/2 y 1, ya conocidas
por otras teorias, pero también con espin 3/2, correspondiente al gravitino, y con espin 2,
introduciendo la particrla intermediaria de la fuerza gravitacional, el gravitén. Por ello,
la teoria de cuerdas se convirtié en uno de los mejores candidatos a una teoria cudntica de
la gravedad, donde se pudieran unificar las cuatro interacciones fundamentales.

La teoria de cuerdas esta basada en la idea de que los bloques fundamentales que
forman la materia son cuerdas (objetos unidimensionales), en vez de particulas puntuales.
Las cuerdas tienen modos normales de vibracién que pueden ser caracterizados por varios
niimeros cudnticos, por ejemplo masa y espin y cada uno de estos modos normales se
identifica con una particula convencional. Como se mencioné en el parrafo anterior, uno
de estos modos corresponde al gravitén, por lo que la escala de energia es la de Planck,
M, = V/he/Gn = 1.22 x 10'°GeV. Asi, la longitud caracteristica de las cuerdas es la
longitud de Planck, (I, = /Gh/c = 107**cm), y a distancias mayores que esta longitud
las cuerdas se ven como objetos puntuales.

Como veremos en las siguientes secciones, las cuerdas se dividen en dos tipos, abiertas
y cerradas. Las particulas asociadas con los modos de vibracién no masivos de la cuerda
abierta incluyen particulas sin masa con espin 1, y las particulas asociadas con los modos
de vibracién no masivos de la cuerda cerrada incluyen particulas sin masa con espin 2.
Las particulas con espin semientcro surgen en la cuerda supersimétrica. Entonces, las
interacciones entre particulas se convierten en interacciones entre cuerdas.

Conforme la teoria de cuerdas se fué desarrollando, se hicicron diferentes modelos de
cuerdas. En este capitulo se expondran los principales. El primero y mds sencillo fué el
bosdnico. En este modelo, los modos de vibracién corresponden a particulas bosdnicas y
la teoria cs consistente para un espacio en 26 dimensiones. Posteriormente se desarrolld

la supercuerda. En ella se introduce la simetria entre fermiones y bosones, supersimetria,
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con lo que se logra igual nimero de particulas bosénicas y fermiénicas en un espacio de
10 dimensiones. Finalmente tenemos la cuerda heterdtica que, como se vera en la seccion

2.8, es un hibrido de la cuerda bosédnica y la supercuerda.

Las cuerdas presentan simetrias que otras teorias no tienen. Entre ellas se encuentra
la de dualidad T, que se discutira al final de este capitulo, y que es una de las principales

motivaciones para el desarrollo de la cosmologia de cuerdas antes del gran estallido.

2.2, Cuerda Bosdnica

Una particula relativista ocupa un punto en el espacio a cada tiempo r. Esta descrita
por sus coordenadas z#(7) con 7 la coordenada a lo largo de su trayectoria de evolucién
llamada linea de mundo y dz* = if;-d'r = g#dr. La accién de la particula libre en su

tiempo propio es:

S = —mfd.s = —m/Wdr: —nz]drm, (2.1)

donde m es la masa de la ‘part.n'cula, i=1,..,0—1, y la métrica del espacio tiempo es:

Nue = diag(l, -1,...,~1) pr=01..0D0-1. (2.

2
[3%]
S

Una cuerda ocupa una linea en el espacio a cada tiempo 7. Por lo tanto su evolucién
csti descrita por una superficie bidimensional llamada hoja de mundo. Cada punto en la
hoja de mundo se describe por dos pardmetros ¢ y 7, o corresponde a la posicién de cada
punto en la cuerda y 7 es el tiempo propio de la cuerda. Como se mencioné anteriormente
hay dos tipos de cuerdas: las abiertas, cuya hoja de mundo es como una limina y las

cerradas, cuya hoja de mundo es como un cilindro, figura (2.1).
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% gy
ey

%

TIEMPO
TIEMPO

N Ny

Figura 2.1. Hoja de mundo para la cuerda abierta y para la cuerda cerrada.

Los grados de libertad de una cuerda bosénica X#{r,s), p =0,1,..., D — 1 describen
una linea en el espacio de D-1 dimensiones segin o varia para 7 fijo. Convencionalmente
se elige & € [0, 7].

Una cuerda libre relativista descrita por sus coordenadas X# = X*(r, ), tiene como
accién el drea de la superficie de evolucién [37] [38] {39} [40], conocida como la accién de
Nambu Goto (que no ¢s mds que una generalizacién de la accién de la particula libre,

ceuacion (2.1)):

S = —T/dA = _T/drda\/_i'zxm (XX (2.3)
COtL BX BX
{ = — ' X'=— 2,
X=5 v X=5-, (2.4)

donde T es la tension de la cuerda®,
Al introducir la métrica, h,s(7, o} para la hoja de mundo se encuentra una expresion
cquivalente a la accidn (2.3). Asi, la acciéon para una cuerda en un espacio-tiempo D-

dimensional descrito por la métrica de Minkowski, 7,., es

S = -—%/dzor\/l_zhnﬁ(a)q,.,(X)E)OX“Q(;X", (2.5)

3 De la ecuacidn (2.3}, mediante un anilisis dimensional se tiene que en unidades naturales, T

tiene dimensién de {longitud] 2.
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donde d*0 = drdo *. Esta accién presenta las siguientes simetrias:
1) reparametrizaciones locales, si é* es un desplazamiento infinitesimal en las coordenadas
(r, ¢}, la accién permanece invariante bajo:
§X¥* =£70, X",
Sh°F = LY. R°F L A E"RTP B 6P RO, (2.6)
5(Vh) = 8.(6°VR),

2) rescalamientos locales de Weyl (rescalamiento de las coordenadas de la hoja de mundo):
Shop = Ahog, (2.7)

donde A es funcién de o y 1;

3) transformaciones globales de Poincaré en el espacio tiempo D-dimensional:
X" =al X" + b, (2.8)

§he8 =0, (2.9)

donde a es un tensor antisimétrico constante y b* es constante.

Por completez cabe mencionar que todo este tratamiento se puede generalizar a objetos
d-dimensionales, en lugar de cuerdas, obteniendo asi d-branas.

Ahora bien, para tener una teoria de norma fija es necesario fijar la norma en la accién
vilida en todo tiempo, lo que se logra imponiendo la siguiente restriccién:

55
Shop

0, {2.10)

¥ como el tensor de energia momento en una teoria cuantica de campo bidimensional se

define como

__ 2 68
8= T/ GheB”

la restriccién (2.10) no es mas que pedir que el tensor Top en la hoja de mundo, sea nulo:

T, (2.11)

Top =0. C(212)

* Se podrian agregar dos términos a la accién: A f d*a, que corresponde a la constante cos-
wolégica y & fdza\/ER(h) correspondiente al término de curvatura intrinseco, donde R{h} es
el escalar de curvatura. Sin embargo para los propésitos de este capitulo, por el momento los

omitiremos.
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Al hacer un cambio de coordenadas tal que
ot =(r+0) (2.13)

sc escriben las componentes del tensor de energia momento de una forma mads sencilla:

T++ =6+X"3+X,,,
T__ =0_X"8_X,, (2.14)
T+_ =0,

sutisfaciendo estas componentes las siguientes relaciones de conmutacion

[T44+(0), To+{0")] = i(T1{0) + T4(a' ))& (o - o) + ﬁ(% - DY"(e - d'), (2.15)

[T (o), T ()] = i(T(0) + T-—(s'D¥' (6 ~ o'} + 53(26 ~ D)i"(o = o), (2.16)
T4, T-]=0, (2.17)

donde D es el mimero de las dimensiones espacio-temporales. Debido a ia restriccién en
¢l tensor de energia momento, se tiene que cualquier estado fisico }fis) debe satisfacer
Tup|fis) = 0 y para que asi sea se necesita que D = 26 en las relaciones de conmutacién.
Sdlo en esta dimensién critica se ticnen estados fisicos. El término (26 — D)§" (o — o'} es
una anomalia cudntica.

Para calcular las ecuaciones de movimiento para los grados de libertad bosénicos

tomemos la métrica de la hoja de mundo h,g como la métrica de Minkowski, tal que

-1 ¢
hoﬂ = IID'.B = ( 0 1) ’ (2.18)

la accion (2.5) se reduce a

T

T
S= /dzo' 1P, X0 X, (2.19)
y al variarla se obtiene la ecuacién de onda bidimensional,

P AN
(E)E? - ﬁ) Xt =0, | (2.20)

que proporciona la dindmica de los grados de libertad de la cuerda bosénica.
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2.3 Cuerda bosdnica cerrada

Para la solucién de las cuerdas cerradas basta con que se satisfaga la ecuacién de

movimiento, (2.20), ademds de imponer periodicidad en X #:
X1, 0)=X¥(r,0 + 7). (2.21)

Para la cuerda cerrada, la solucién de la ecuacién de onda counsistente con las condi-

ciones de frontera es:

1
XI‘(T 0’)‘1‘:“ +12P T+ _12( a;A —Zin{r— u)+ ape—2arl(r+a)) , (222)
n#0

- - ] . B AR
con f = 7o es la coordenada y p* es el momento del centro de masas y ah, @b son
los coeficientes asociados a cada modo de oscilacion de la cuerda.

Esta solucién se puede separar en dos: una suma de términos dependientes de r — o

{parte derecha) y otra de términos dependientes de 7 + o (parte izquierda):

X¥(r,0) = Xj(7r — o) + X[ (7 + a), (2.23)
con
" 1 1 ] 1 ey
Xh(r=0)= 3" 4 30 (r=a) + Y Tate s
- = - n#Z0
v
r 1 1] 1 i 1, _ in{r4g
Xi(r+o)= §x‘ + 512p"(r +eo)+ 51 Z ;aﬁe Tin{ro) (2.25)
nFQD

Alora bien, para cuantizar candnicamente la cuerda cerrada se identifica al momento

canénico conjugado:
oL

axn

donde £ es la densidad lagrangiana definida por la accién:

Ty 2%
S:[ dr/ dol, (2.27)
LR 0

resultando entonces, que el momento candnico conjugado es:

Pr(r,0) =

ax#
ar
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Posteriormente se imponen ahora las relaciones de conmutacion a tiempos iguales para las
variables candnicas:

[PE(7,0), X" (1, d")] = —i8{g — a')p"¥, (2.29)

[X¥(r,0), X"(r,0")} = [P*(r,0), P*(7,0")] =0, (2.30)

y se deducen las siguientes relaciones de conmutacién para las coordenadas y momento del
centro de masas, asi como para los coeficientes de los modos normales, entendidos ahora

todos estos como operadores:

[z, p*] = in"", (2.31)
lohi an] = (G40 G0} = Mémtnp 7", {2.32)
loh, an] = 0. (2.33)

Si sc definen los siguientes operadores

a:“+ = Tas at: = —a:‘: , n>0, (234)

at o, it = —=ah, n>0, {2.35)

se tiene, de las relaciones de conmutacién (2.31} y (2.32}, que se satisfacen relaciones de

conmutacién como las de los operadores de creacién y aniquilacién del oscilador armonico
v+] Ty
(ah,, an*] = Sman* (2.36)

por lo que son interpretados como tales.

El estado base se construye tal que

at [0y =10}, m>0. (2.37)
Sin embargo, el estado construido al aplicar a** debido a las relaciones de conmutacién
[©,a%t] = —1, a¥|0) tiene norma negativa por lo que la teorfa tiene fantasmas. Una

forma de deshacerse de los fantasmas es pedir que la dimensién del espacio-tiempo sea la
critica D = 26 [38].

Las componentes del tensor energia momento T__ y T4+ se pueden escribir en
términos de modos de Fourier L., ¥ Lm respectivamente, lamados generadores de Vi-

rasoro dados en términos de los osciladores por®

l o0
Lm = :?'Zar)a—ll *Qq, (238)
—o0

5 Por simplicidad ! = 1.
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1 o0
Lm = 5 Z&m—n it + ' ’ (239)
—o00
i o
Lo = gpi + z Q_, -y, (2.40)
n=]
. 1 =
LO = EP%'{‘ZG—H 'au- (241)
a=l
Ya que la masa cstd relacionada con ¢l momento del centro de masas M? = —p,p* se

pucden reescribir los generadores de Virasoro Lg y Lo de la siguiente forma

Ly

1
—gM2 + Ny (2.42)

fo= _%M’ + Ng (2.43)

Como vimos en la seccién anterior, se necesita que Tog = 0, que en teoria cuantica cs

cquivalente a

Lu|fis) =0, (Lo — 1)ifis) =0, (2.44)

donde 1 es una constante de ordenamiento normal. Ademds Ly — Lo genera corrimientos

en ¢, y como la teoria es invariante bajo translaciones a lo largo de la cuerda, se tiene que
(Lo — Lo)|fis) = 0. (2.45)

Las dltimas dos condiciones determinan el espectro de los estados fisicos para la cuerda

bosdnica cerrada:

M? =8N, -8, Ng =Npg. (2.46)
Cuando no hay osciladores Ny = Np = 0 se tiene un taguién con masa imaginaria
M? = —8, y cuando N = Ng = 1 se obtienen los 1inicos estados sin masa: un ten-

sor sinétrico grauvitén, uno antisimétrico Kalb-Ramond y un escalar dilatén. Los demads
cstados corresponden a particulas con masas miiltiplos de la masa de Planck que no son
obscrvables a bajas energias.
2.4. Cuerda bosdnica abierta

Para la solucién de las cuerdas abiertas se necesita que la accién, {2.19), sea invariante

bajo cualquier variacion general
X* =5 X* 4 4XH (2.47)
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por lo que variando (2.19) respecto a (2.47) se obtienen ademds de (2.20), términos de
superficie

-T [ dr [X8XH gmr — X}8X om0 = 0 © (2.48)

lo que se manifiesta en las condiciones de frontera:
a) condicién de Neumann, que permite que los extremos de la cuerda se puedan mover

libremente y es invariante ante translaciones:

ax+
o

=0 en 0=0 y o=m, {(2.49)

b) condicién de Dirichlet, que fija los extremos de la cuerda violando la invariancia de
translacion:

X#=cte en 0=0 y o=m. (2.50)

A diferencia de la cuerda cerrada, debido a las condiciones de frontera, la cuerda
abierta no tiene osciladores derechos e izquierdos independientes. La solucién general de
la ecuacién de onda para una cuerda abierta consistente con las condiciones de frontera de

Neumann, (2.49), es

1 .
X#(r,o) = 2" + I*ptr +il Z ~—ake™ """ cos(no). (2.51)
n
n#l
Imponiendo las relaciones de conmutacién (2.29) y (2.30), se obtienen las relaciones

de conmutacién para las coordenadas y momento del centro de masa y para los coeficientes

de los osciladores, que resultan ser

[c*,p") = in*” (2.52)

[G’:Jnva; = ”“sm-'}-u,o T?IW (253)

los mismos que para la cuerda cerrada, por lo que también se tiene la presencia de un
fantasma que desaparece cuando la dimensién es D = 26.

Haciendo un analisis similar al de la cuerda bosénica cerrada se puede encontrar el
cspectro de masas para la cuerda abierta. Ya que no se tienen osciladores derechos e
izquierdos, sélo hay un conjunto de generadores de Virasoro Lm. En el espectro de masas
sc obtiene un taquién con masa imaginaria M? = —2 cuando no hay osciladoves y el tinico

cstado sin masa corresponde a un bosén vectorial.
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2.5. Cuerde supersimdétrica
e

Para gencralizar la teoria de cuerdas bosonicas, se construyé la cuerda supersimétrica
cn donde ademas de los grados de Lbertad bosdnicos, X*(r,¢} ( = 0,...,D — 1} cor-
respondientes a las coordenadas de la cuerda propagindose en un espacio-tiempo de D
dimensiones, se agregan grados de libertad fermidnicos ¥/ (7, ¢}, aqui, D = 10 {a diferen-
cia de las bosdnicas donde D = 26). Estos son grados de libertad internos que se propagan
a lo largo de la cuerda. Tanto X ¥ como ¥* son vectores del espacio tiempo pero respecti-
vamente escalares y fermiones bidimensionales. Por lo tanto, la accidn en norma conforme

8

S= _gfdza[aa_waa.\',, B, W) (2.54)

donde ¥# ¢s un espinor de Majorana de dos componentes en la hoja de mundo:

‘I,#
v (%)
v

ademds P = ¥!p°, y p® son matrices de Dira¢ bidimensionales

(7)) ()

que satisfacen {p®, pP} = —21*P. Esta accién ticne una nueva simetria, permanece invari-

ante bajo la siguiente transformacion
§XF =gt

(2.57)
SU* = —ip® 8, X ¥e

donde € es un espinor constante que anticonmuta. Estas transformaciones intercambian
las coordenas bosonicas con las fermidnicas dando lugar a la supersimetria en la hoja del
mundo.

Las restricciones para los estados fisicos son que el tensor de energia momento, al ignal

que en la cuerda bosdnica, y que la supercorriente sean nulos

Top =0
2.58
o (2.58)

CIn

As'i como para la cuerda bosonica surgieron los operadores de Virasoro con su algebra,
' il

para la cuerda supersimétrica se ticue el algebra de super-Virasoro y la dimensién critica

para que la teoria esté libre de fantasmas es D = 10.
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Para obtener las ecuaciones de movimiento nuevamente se varia la accion con respecto

a X*#, ¥* anulando los términos de superficie, con lo que las ecuaciones de movimiento
resultan ser

Fu°X" =0 (2.59)

ip"da¥* =0 (2.60)

recuperando por una parte la ecuacién bosdnica, cuyo tratamiento lo vimos en la seccién
auterior, y ganando una ecuacién fermionica.

La ecuacién de movimiento fermidnica se descompone en

8 a o
(8_1' + “”aa) ¥ =0 (2-61)
d a d
— e — # -_—
(ar 60) ¥ =0, (2.62)

es decir, una ecuacion para los modos derechos y una para los izquierdos respectivamente.
Haciendo el cambio de variable ¢ =7+ o0y 31 = %(6, + 8, ), se pueden escribir las

ccuaciones de movimiento como
., 9" =8,(0-X")=0, (2.63)
¥ =a.(0. X")=0. {2.64)
De esta forma se abserva con mayor claridad la supersimetria entre ¥* y §_X#, o bien,
cntre ¥4 y 9 X#.

Como la ecuacién de movimiento para la parte bosénica es la misma que para la
cuerda bosdnica, las condiciones de frontera son las correspondientes a las cuerdas cerradas,
ccuacién (2.21), y las condiciones de frontera para las cuerdas abiertas corresponden a las
ccuaciones (2.49) & {2.50). Por lo tanto, la expansién de la coordenada bosénica X*
cs (2.22) para las cerradas y (2.51) para las abiertas. Por esta razon, en las siguientes

dos secciones nos limitaremos a estudiar las condiciones de frontera para las coordenadas

ferinidnicas.

2.6. Cuerda supersimétrica cerrada

Las condiciones de frontera para los grados de libertad fermidnicos basta que sean

periddicas o antiperiédicas de manera independiente para cada componente de ¥:
¥h(r, 6 +a)=204(r,0), (2.65)

34




2 CUERDAS
¥ (r,0 + 1) = 2T"(1,q). (2.66)

Las condiciones periédicas se conocen como de Ramond (R) y las antiperiddicas como de

Neveu-Schwarz {NS). Por lo que las soluciones consistentes con esto son

Vo= Y dhemtnt) R (2.67)
ncZ
6
= Y pretrrte) Ny (2.68)
rEZ+1/2
v
¥ = Y dhe?m R (2.69)
neXZ
6 t
ok = Z b‘:e"zi'("") NS. (2‘?0)
rEZ+1/2 '

Existen cuatro sectores de la cuerda cerrada dependiendo de como se combinen los modos
tzquierdos y derechos:
a) NS ~ NS: corresponde a estados bosénicos de la cuerda y en el espectro de masas se
obtiene un taquién, un gravitén g,., un tensor antisimétrico B,, y un dilatén ¢, entre
otras particulas.
b} NS ~ R: corresponde a estados fermidnicos y contiene particulas con espin 3/2 que son
los companiieros supersimétricos del g,, y del B,,.
¢} R — NS: es andlogo al anterior.
d) R~ R: corresponde a estados bosdnicos y contiene estados bi-espinoriales.

La cuantizacién de los grados bosénicos son los mismos que para la cuerda bosénica,

pero para cuantizar los fermionicos imponemos reglas de anticonmutacién:
{¥ilo,7), ¥i(a",7)} = {¥l(o,7), ¥L(0",7)} = 7 8(0 — o' )", (2.71)

{¥4(a,7), ¥* (o', 7)} =0, (2.72)

1ror lo que se obtiene

{dh, dn} = {d%.d0)} = dminon™ R, (2.73)
{6802} = {8, 6*) = $.0007""  NS. (2.74)
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El espectro obtenido tiene varios problemas: a) presenta un taquién; b) aunque in-
cluye a bosénes y fermidnes en el espacio-tiempo, el espectro no es supersimétrico; c) los
Losénes en el espacio-tiempo corresponden a bosdnes y fermidnes en la hoja de mundo.
La proyeccién GSO, que actia independientemente en los modos izquierdos y derechos,
resuelve estos problemas al quitar estados de la teoria [41]. En el sector NS — N5 el
resultado de esta proyeccion es deshacerse de cl taquién, entre otros estados, obteniendo
asi para las particulas sin masa el gu,, B,. y el ¢. Para el sector R — R hay dos opciones:
a) una teoria llamada IIA que presenta dos supersimetrias de la misma quiralidad, cuyos
estados principales son dos campos de gauge, el A, y Ayu,; b) una teoria llamada IIB con

dos supersimetrias de quiralidad opuesta y estados x, Buw ¥ Apvpy-

2.7. Cucrda supersimétrica abierla

Al igual que en el caso bosénico, para la cuerda abierta, al variar la accién, la parte
fermidnica tiene un término de superficie que necesita anularse en cada extremo de la

cuerda,
¥, 30, - ¥ _5¥_=0, (2.75)

lo que se satisface si ¥4 = +£¥_ y entonces §¥4 = +6¥.. El signo + 6 — es cuestion
de convencién, por lo que se puede escoger la condicién de frontera para un extremo de la
cuerda de la siguiente forma:

¥* (7,0) = ¥4 (7,0, (2.76)

para el otro extremo de la cuerda se tienen dos opciones: la condicién de Ramond:

4 (r, 7y = ¥i(r, @), (2.77)
o bien, la de Neveu-Schwarz:

T (r,m) = ¥ (r, 7). (2.78)

La expansion de los grados de libertad fermidnicos es

\I,+ O',T) — Z du —in{r+o) R, (279)
" ncX
1 -
Y= 3 wer NS, (2.80)
S reZ+1/12
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1 .
BL= = ) die™ R, (2.81)
\/EHEZ
¥ =— 3 e NS, (2.82)

Rz

La condicién de Ramond con los modos enteros describen estados de la cuerda que son

rEZ+1/2

fermiones, mientras que los de Neveu-Schwarz con sus modos semienteros describen estados
bosénicos.
Nuevamente imponiendo Ja relacién de anticonmutacidn (2.71) obtenemos los anticon-

mutadores para estos osciladores

{d2,,d%} = buninon™, (2.83)
{07,5} = 8rip0n™”. (2.84)

Aligual que para la cuerda supersimétrica cerrada, en la abierta nuevamente se utiliza
la proyeccién GSO, a la ciial no nos referiremos porque su complejidad matematica va mas

alla del contexto de este trabajo.

2.8. Cuerda heterdtica

La cuerda heterética es una cuerda cerrada combinando la besédnica, en los modos

izquicrdos, y la supersimétrica, en los modos derechos, con accidn:
S=-T [ P[00 X8O Xy + 0aXL0° X1 + 80 XLO" X1 + 18 p(3r — 8,)¥,] (2.85)

donde los modos dereclios son analoges a los de una supercuerda cerrada, lo cual asegura
la presencia de fermiones y la ausencia de taquiones, mientras que los izquierdos se dividen
cn dos: X*, p =0,...,9 corresponden a las coordenadas ordinarias del espacio externo, y
X I=1,.,16 coordenadas de una variedad interna.

La expansion de los osciladores derechos es igual que la de la supercuerda cerrada.

Para los grados de libertad bosdnicos tenemos
- 1 " 1 n i a"ri —2in{r—e)
Xplr—o) = gz + op (T—a)+;Z;—e (2.86)
- - ~ n#0
¥ para los grados de libertad fermiénicos
Va(r —o) = Y dhe7tintr—a) g (2.87)
nez
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h(r—a)= > bee7?rir-ad Ng. (2.88)

reZ+1/2
Los osciladores izquierdos se separan en dos, los que corresponden a los primeros 10
grados de libertad, denotades por X} con s = 0,1,...,9, ¥ los que corresponden a los
ultimos 16 grados de libertad, X{‘ con [ =1,...,16, lamados grados de Lbertad internos.

Eutonces, su expansién es

1 1 3 ot .
Xi(r+o)=szh +ophr o)+ 5 %’56—2'"('+”) p=01,.9  (289)
= = ~ nz0
. _’ \
Xi(r+o) =zl +pi(r+o)+5 ) D To1 16 (2.90)
~ n30

La cuantizacidn candnica da, como antes,

[=*,p"] = in"* (2.91)
[am.ar] = a5, a7] = Mbmin,on™” (2.92)
{dh . dn} =bmsnon™ R {(2.93)
{pr.67} =dr4s0n™ NS, (2.94)

Para los osciladores restantes, imponemos
[PI(T,O'),XJ(T, )] = %6(0 - U')q” = —%5(0 — g’y (2.95)

resultando en

[xh.pi] = ,;qu = f,;é” (2.96)
(@1, 67) = ~mdminon’ = mimino ' | (2.97)

Por iltimo, sélo mencionaremos que existe una teoria llamada teoria M que en algunos
limites reproduce algunos de los diferentes tipos de cuerdas, como la heterdtica o la IIA
[42] [43]. La accidn efectiva a bajas encrgias es la supergravedad en 11 dimensiones [44]

[45]. En lo que resta del capitulo, se describe una simetria de la teoria de cuerdas.

2.9. Dualidad

A lo largo de la historia de la fisica, lo mds importante ha sido encontrar las simetrias
de una teoria. Una de estas simetrias es la dualidad. Esta dualidad, se ha encontrado en
muchas teorfas, entre ellas la electromagnética, donde las ecuaciones de Maxwell en el vacio
son invariantes bajo el intercambie de los campos cléctricos y magnéticos. En la teoria de
cucrdas también existen simnetrias de dualidad, como la § y la T {45]. Para propdsitos de

cste trabajo a continuacién expondremos la dualidad T.
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2.10. Dualidad T
B ‘
La dualidad T nos permite pasar a una geometria diferente de la original. El ejemplo

wis sencillo de esta dualidad T se manifiesta en un circulo [46], [47].
En la teoria cuintica, una cuerda moviéndose en un circulo tiene un momento cuan-
tizacdo por:
p=% k=0,%+1,£2,.... (2.98)
El espectro de masas tiene un término proporcional a p? que corresponde a las excitaciones
de momento, '
k2
M?np? = 4 + otras contribuciones . (2.99)
Conociendo el espectro de masas, se puede reconstruir el radio del circulo. Por lo tanto,
la geometria determina el espectro y viceversa. Al medir el espectro, medimos el tamano
del circulo.
Para las cuerdas, ademads de las excitaciones debidas a la cuantizacién del momento,
tenemos que la cuerda se puede enrollar muchas veces alrededor del circulo. La enecrgia

debido a estas excitaciones depende de la tensién de la cuerda
E =nRT n=041,%2,..., (2.100)

donde n es el mimero de enrollamiento por lo que 27nR es la longitud de la cuerda.

Entonces las contribuciones al espectro de masa son

Mcuerda R’ + n*R¥T? + otros
2 n? . ) . (2.101)
—_— + ——r——— + P
2 1 2

Si R? « T, la cuerda es aproximadamente puntual y entonces

2 k?
M? (2.102)

cuerdas ~ Rz )

con lo que sdlo tenemos contribuciones de los términos de excitaciones de momento. En-

tonces del espectro a bajas energias podremos conocer el valor del radio.
Por el contrario, si R? 3> T el espectro de bajas energias se compone de las otras
excitaciones '
M2 ~

cuerda ™ ( RI_I )2 ’

~(2.103)
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v ¢s el de una teoria de campo con un circulo de radio dual

R=—. (2.104)

Por lo tanto tenemos una simetria en el espectro de cuerdas (2.101) sobre el circulo

cuando

R e 2.105
— AT ( )

intercambiando de las excitaciones de momento y enrollamiento
k' & n. (2.106)

A esta simetria se le conoce como dualidad T del espacio [48). Es decir, los dos modelos

difcrentes, uno con radio R y otro con radio lR corresponden a la misma solucidn de cuerdas.

Esta dualidad es una simetria de la teoria de cuerdas y no de la teoria de campo, ya

que los modos de enrollamiento no existen en la teoria de campo.

Si redefinimos nuestra coordenada X a2 X = X +2n R y denotamos a X la coordenada

dual de X tenemos la accidén original
5= —T/dzaaaXa“X (2.107)

v la accidn dual

5= —de?aaa.i’a"}l’. (2.108)

El ¢jemplo de dualidad presentado en la seccidn anterior se puede generalizar, a un
toro bidimensional. Supongamos ahora que se tiene una cucrda moviéndose en un toro. El
toro se puede crear de un rectangulo pegando los lados superiores con los lados inferiores

v posteriormente juntando el lado izquierdo con el derecho, figura (2.2.a),
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(a)

&)

Figura 2.2. Toro y los toros equivalentes obtenidos mediante

las transformaciones r - v+ 1y 7 = —1/r.

5 en el paralel-

Se pueden construir otros toros mediante una transformacién conforme
ogramo, como por ejemplo ¥ =+ 7 +1 6 7 = —1/7, figura (2.2 b). Estas transformaciones

son solo casos particulares de la transformacién general [49)

ar + b
9
rrd’ (2.109)
donde
abedeZ ad-—~ch=1. (2.110)

Abora bien, utilizando las tres componentes independientes de la métrica del toro y la
unica componente del tensor antisimétrico de I{alb-Ramond en el toro, se pueden definir

los siguientes parimetros complejos que caracterizan a cada toro:

T=B+iVG
G VG (2.111)

6 Una transformacién conforme en el plano complejo deja invariante el dngulo entre dos rectas.
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donde B se define como B,; = Be;j, el pardmetro T mide el tamaiio del toro, por lo que
corresponde al radio R del cirenlo, y el U es un parametro geométrico correspondiente a
la estructura del toro. El espectro de masas para una cuerda moviéndose en un toro se

puede escribir en términos de los campos T y U de la siguiente forma:

1

2 — ———
M= 20U, T,

{ll{iny = n2U) = T{ka + ks UM|* + ||(ry — n2U) = T ¢ (ks + ki UM{} (2.112)

Andlogamente al circulo, el espectro de masas queda invariante bajo las siguientes trans-

formaciones
all + b
S 2
Ue T+ d (2.113)
alT + b
— 2
o T d’ (2.114)
T & U, (2.115)

donde @, b, ¢ y d cumplen con (2.110). La primer simetria (2.113) corresponde a la
geometria del toro, SL(2, Z). La segunda (2.114), dualidad T, es una simetria cuerdistica,
andloga a la de R «» 1/R, SL(2, Z), donde también hay que intercambiar las excitaciones
de momento k y las de enrollamiento n. Y la tercer simetria, de espejo, intercambia

las anteriores. Los pardmetros I/ y T viven en el producto de los espacios complejos

SL{2, Z)® SL(2, Z) = 0(2,2, Z).

2.11. Covarianza 0fd,d)

La covarianza O(d, d) generaliza la dualidad T. El toro bidimensional de la seccién
anterior sc puede generalizar a un toro d-dimensional. El espectro de masas ¢s mas com-
plejo que cn el caso anterior pero el intercambio de los modos de enrollamiento con las
excitaciones de momento junto con la covariaza O(d,d) deja invariante el espectro. Aqui
los pardmetros de la teoria viven en el grupo O(d,d, Z), que es un grupo ortogonal de

d + d dimensiones [50]. Los elementos de este grupo ¢ € O(d,d, Z) son tienen la forma

general:

g= (‘z 3) , (2.116)
donde a, b, ¢ y d son matrices d x d. Las matrices g que mantienen la simetria O{(d, d) son
de la forma J

J= (‘} é) , (2.117)
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cs decir,
PIg=J s a'ce+cla=0, Vd+d'b=0, a'd+e'b=1. (2.118)

Un clemento particular del grupo O(d, d}, lamado la matriz de fondo, nos muestra la
generalizacién de la dualidad R — 1/R en el circulo. Sea la matriz de fondo definida de la

siguiente forma;:

E=G+B, {2.119)
cntonces la dualidad R — 1/R en el circulo se generaliza a:
E=G+1DB = E-'=E=G+58. (2.120)
Bajo esta transformacién, la métrica y el tensor antisimétrico se transforman como
G — G'=(G-BG'B)!,
B - B'=(B-GB'G)™!, {2.121)
GT'B - -BG™.
Por lo tanto, bajo la transformacién {2.121) e intercambiando los modos de enrollamiento
con los de momento (k & n) el espectro de masas de la teoria permanece invariante.
Como veremos en la dltima seccion de este capitulo, estas ideas pueden ser aplicadas

a la cosmologia.

2.12. Aplicaciones a la cosmologia

Estas ideas pueden ser aplicadas a la cosmologia donde teremos que, debido a que
las coordenadas del espacio se comportan de una forma dependiente del tiempo, al aprox-
imarnos a la época de Planck la teoria deja de tener validez. Entonces tenemos nuestras
ccuaciones de movimiento y una métrica que nos dicen que ¢! universo se expande con la
geometria bien definida, pero conforme vamos hacia atrds en el tiempo el universo se com-
pritne hasta llegar cerca de la escala de Planck, que ¢s cuando los modos de enrollamiento
clipiezan a importar y es cuando la descripcidn en términos de una teoria de campo deja
de ser vilida. Podemos suponer que el factor de escala a(t) sigue disminuyendo hasta que
¢s mucho menor que {py. Aqui es cuando debemos de usar la métrica vista por los modos de
curollamiento que dominan el espectro de bajas energias. Utilizando una dualidad analoga
a la expuesta anteriormente, podemos pasar, como veremos en el siguiente capitulo, de
nuestro universo expandiéndose con factor de escala a a el universo antes del big bang,
contrayéndose con factor de escala 1/a, ambos satisfaciendo las mismas ecuaciones de

movimiento.
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3. El Pre-big bang

3.1. Motivaciones tedricas

Como se vié en el primer capitulo, el modelo cosmoldgico estandar funciona bien
cxplicando €l corrimiento al rojo de las galaxias, la radiacién de fondo y la nucleosintesis,
sin embargo no presenta solucion para problemas tales como la homogeneidad e isotropia
del espacio y la densidad critica; razén por la cual surgié la inflacion. No obstante para
que la teoria de inflacién funcione se necesita de condiciones iniciales muy precisas o de
potenciales puestos a mane, y ain asi no se puede resolver ¢l problema de la singularidad
inicial. Para resolver este problema las teorias expuestas en los primeros dos capitulos
s¢ unen para dar lugar a la cosmologia de cuerdas, que es una extensién del modele

cosmolégico estandar del big bang motivada por la teoria de cuerdas.

Para evadir la singularidad inicial del big bang, tenemos 2 posibilidades analizando
la evolicion del tiempo hacia el pasado, como lo muestra la figura (3.1): a) la curvatura
dctiene su crecimiento después de alcanzar un maximo debajo de la escala de Planck; b) la
curvatura crece a un valor maximo (del orden de la escala de Planck) y después empieza a
decrecer nuevamente. El primer caso corresponde al modelo cosmoldgico estandar donde
la teoria deja de tener validez cuando la curvatura crece a su valor méaximo, convirtiéndose
cste punto en una singularidad. En el dltimo caso, el big bang ya no es una singularidad
sino el instante de maxima curvatura que marca la transicién de un régimen de crecimiento
de curvatura a la evolucién expansiva decelerada del modelo cosmolégico estdndar. A la
fase de crecimiento de curvatura y evolucién acclerada anterior al big bang se le lama

pre-big bang [51] {52] [53].
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Figura 3.1. Evolucién de la curvatura en el modelo cosmoldgico estindar y en el pre-big bang.

El crecimiento de curvatura en la fase anterior al big bang puede ser debido a una
contraccién del espacio de D — 4 dimensicnes y a una expansion de las 3 dimensiones
espaciales macroscopicas. '

Las motivaciones principales para desarrollar el modelo del pre-big bang son las sigu-
ientes [54] [55] [56] :

a) Debido a que la teoria de cuerdas tiene implicito un nuevo campo Hamado dilaton, ¢,
éste juega un papel fundamental en la dindmica, de manera similar a como antes lo jugaba
el inflatdn, ya que para un espacio plano se produce inflacidn naturalmente, es decir sin la
ueccsidad de poner a mano un inflatén.

1s) La teoria de cuerdas, a bajas energias, presenta una simetria adicional comparada con
la relatividad general, la dualidad def factor de escala que para un espacio plano mapea la
evolucién dinamica antes y después del big bang.

¢) La introduccion natural de mds de § dimensiones espaciales, ya que se trabaja en
una teoria de cuerdas, lo cual permite utilizar las ideas de Kaluza-IK(lein para una teoria
unificadora de las interacciones fundamentales.

dY'ld propagacion de las cuerdas en un medio con horizontes de eventos contrayéndose.

Efi‘este capitulo se exponen la propagacion de la cuerda en un medio con horizontes
de evernitos contrayéndose y la dualidad del factor e escala como unas de las motivaciones

de la teoria. Se presentan también, las ecuaciones de movimiento obtenidas de la accidn
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cfectiva’'a bajas encrgias y los soluciones para un espacio plano utilizando una ecuacion
de estado correspondiente a materia cuerdistica ,[51], las soluciones para un espacio plano
y curvo utilizando una ecuacién de cstado correspondiente a radiacién, [57], y nuestras
soluciones obtenidas para espacios curvos, [58]. Posteriormente se presentan las ecuaciones
de movimiento correspondicntes a una simetria mds general a la de la dualidad del factor
de escala, O(d, d), con algunas soluciones. Mas adelante se expone un modelo de juguete
que permite conectar las soluciones obtendias antes y después del big bang, utilizando una
cenacion de estado dependiente del tiempo que inicialmente corresponde a un universo
dominado por materia cuerdistica, y finalmente corresponde a un universo dominado por
radiacién. Por dltimo para complementar esta seccién, algunas de las soluciones anteriores
quc se obtuvieron en el marco de referencia de las cuerdas se reescriben en el marco de

referencia de Einstein.

3.2. Propagacién de la cuerda en un medio con horizontes de evenios contrayéndose

Como se vera en esta seccién, el crecimiento de curvatura y la evolucidn acelerada,
tipicas de una época de pre-big bang, se encuentran asociadas con horizontes de evento
cuyo tamaino propia disminuye en el tiempo. Este hecho tiene consecuencias importantes
para objetos con tamaiio propio como las cuerdas.

Dada la distancia propia de una geodésica, (1.15), consideremos la funcidn

d(t) = a(t)/tt2 dt'a”l(t'). (3.1)

1

En el limite 3 — tprax, donde tarax esla maxima extensién futura de la coordenada
del tiempo edsmico, d(t; ) define la distancia propia del horizonte de eventos al tiempo £y,
o sea, el maximo tamarfio de la regién de espacio tiempo en la que se pueden establecer
conexiones causales.

Cuando ¢; — tarn, donde tasr v es la maxima extensién pasada de la coordenada de
tiempo coésmico, d(tz} define el horizonte de particulas al tiempo £5, es decir, la mdxima
porcién del espacio que puede ser incluida en el cono de luz pasado de un observador dado.

El comportamiento asintético en el tiempo del fondo se puede analizar utilizando el
parametro de Hubble como un indicador de la curvatura |[H|. Para un fondo que se estd
cxpandiéndo (@ > 0}, se tienen los siguientes casos:

1) En el caso de expansién acelerada (& > 0): 1a) si H > 0 el escalar de curvatura aumenta

wsc tiene un horizonte de eventos contrayéndose linealmente; 1b) si H = 0 el escalar de
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enrvatura es constante y se tiene un horizonte de cventos constante; 1c) si H < 0 el escalar
de curvatura disminuye y el horizonte de eventos crece linealmente.
2) En el caso de expansién desacelerada (& < 0) sélo se tiene que H < 0 con 16 que €l
cscalar de curvatura disminuye y el horizonte de particulas crece linealmente.
Ahora bien, para un fondo que se esta contrayéndo {@ < @), se tienen los siguientes
casos:
1) En el caso de contraccién acelerada (& < 0) sélo se tiene que H < 0 con lo que el escalar
de curvatura aumenta y el horizonte de eventos se contrae linealmente.
2) En el caso de contraccién desacelerada (i > 0): 2a) si H < 0 el escalar de curvatura
aumenta y se tiene un horizonte de particulas contrayéndose linealmente; 2b) si H = 0 el
escalar de curvatura es constante y sc tiene un horizonte de particulas constante; 2c} si
f > 0 el escalar de curvatura disminuye y el horizonte de eventos crece linealmente.
Cabe notar que existe una simetria que intercambia el horizonte de particulas con el
de eventos cuando se pasa de un fondo expindiendose a uno contrayéndose. Por otro lado,

se tiene también que existe un horizonte de eventos si y sdlo si
& = signo(a) = signo(d), (3.2}

que corresponde a una evolucion acelerada. La inflacién es una expansidn acelerada. Sie >
0 tenemos inflacidn, st € < 0 tenemos contraccidn acelerada. Si tuvidramos una métrica mas
complicada con dos factores de escala a; podriamos tener inflacién de algunas dimensiones
cspaciales junto con la contraccidn simultanea de otras. Si ambas evoluciones, expansién
de algunas dimensiones y la contraccién de otras, son aceleradas entonces los horizontes
de eventos aparecen naturalinente durante la fase de desacoplamiento dimensional.

Para una evolucién acelerada, el tamano propio de las regiones que estan conectadas
causalmente con el inicio tiende a evolucionar asintéticamente en el tiempo como el factor
de escala @. Al comparar este comportamiento con la evolucién en el tiempo del horizonte
de eventos, ecuacién {3.2), se coneluye que las regiones que estaban inicialmente en contacto
causal crecen mas rdpidamente que el horizonte en ¢l caso de la expansién acelerada, v se
coutraen mas lentamente que el horizonte en la contraccién acelerada. En ambos casos las
rcegiones cruzan el horizonte de eventos.

Nétese que la curvatura crece sélo si:

signo{a) = signo(H) . T3
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Una configuracién tipica del pre-big bang con evolucién acelerada y crecimiento de
curvatura estd asociada con la presencia de un liorizonte de eventos que se comprime
lincalmente en ¢l tiempo césmico’, ¥ por lo tanto los objetos extensos se¢ desconectan
causalmente. En el caso de cuerdas, debido a esta desconexidn causal, una descripcion
aproximada del movimiento de la cuerda alrededor de una trayectoria clasica de una
particula no es valida. Sin embargo, podemos obtener la solucién exacta de las ecua-
ciones de movimiento de la cuerdas en un fondo cosmolégico, expandidas alrededor de una
geodésica comévil que representa ¢l movimiento puntual del centro de masas de la cuerda.
Con esta solucién el tensor de esfuerzos de la materia corresponde a una ecuacidn de estado
cfectiva que caracteriza una fuente acelerada y con curvatura creciente. Aproximandola
como fluido, en un fondo con d dimensiones expandiéndose homogénea e isotrépicamente

v n contrayéndose de la misma forma, la ecuacién de estado es [59):
p+dp—ng=0, (3.4)

donde p es la densidad de energia, p es la presién en el espacio d-dimensional que se expande

v q la presién cn ¢l espacio n-dimensional que se contrae.

3.8. Ecuaciones dc movimiento en la cosmologia de cuerdas

El lagrangiano efectivo de las cuerdas a bajas energias es {51]:
- 1
L==Vlgle (R + (0u¢)* — 5(9uBup)” +-. ], (3.5)

doude B es el tensor antisimétrico de Kalb-Ramond y el escalar ¢ es el dilatdn.

Por lo tanto, la accién efectiva de las cuerdas a bajas energias en D dimensiones cs 8

— _ 1 D —¢ L
5= o [ PVl R+ 0,007

Hypa H*®
12

+ ..} + Sar, (3.6}

donde S cs la accidn correspondiente a la matevia, H,,, = 3{;‘ B,,Plg ¢s ¢l tensor de

Kalb-Ramond B,, y 871G = 14—.

¥ A partir de ciertas propiedades locales del universo, por ejemplo temperatura y densidad, es
posible sincronizar los relojes de cada regién del fluido césmico. De esta forma, el estado fisico del
universo sélo depende del tiempo en todas las regiones del universo. A este tiempo se le conoce
como tiempo césinico.

B Para la derivacién de esta accién consultar el apéndice A

9 Hpvp = a[y Bup] = ajl va + apov + althﬂ
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Al variar la accién (3.6) respecto al dilatén ¢ obtenemos

R~ (8,4)* 4 20,0"¢ — l—le,,,,(,H"” =0 (3.7)

y al variar (3.6) respecto a la métrica se obtiene

i
AR + 8,0"9) — SH,,O,;H”"B = - Ty {3.8)

wD—‘Z

Para resolver estas ecuaciones, (3.7) y (3.8), se utiliza el tensor de esfuerzos de una fuente

comévil en la aproximacion de fluido ideal,
v o f b
T, = diag(p(t), —p(t)8], —a(t)d, ,) (3.9)

con p y ¢ las presiones de los espacios que se dilatan y contraen respectivamecnte. Por

simplicidad se pone B,, = 0. Redefiniendo:

p=0¢—lulgl=¢—dlna—nlnb, (3.10)
P =pJg = pal”, (3.11)
p=rpvlgl, g =qvlgl, (3.12)

doude a {b) es el factor de escala de las d (n) dimensiones que se expanden (contraen), y al

asumir que, por la isotropia del espacio, ¢ = (1), la ccuacidn del dilaton (3.7) se reduce a

5 03+ dH? 4 nF? + 245 p ot
¢ —20+dH +nF' +2d— 425 =0, (3.13)
donde .
a b
H:5 F:E‘ (3.14)

Por otro lado, tomando la componente temporal de la ecuacidn (3.8), obtenemos la

ccuacién de Friedman

2 Gk 6k 2 _
¢D —dH2—11F2+§'+b_2=WPC¢ (3.15)
y de la componente espacial obtenemos
. - d+ 1)k 2 g
ait - 1) - S o, (310
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- = + 1)k 2 g
2AF - Fg)— (n 7 ) = MD_zqe‘r'.

(3.17)

Para un espacio homogéneo, las ecuaciones (3.13), (3.15), (3.16) y (3.17) describen
la dindmica de un espacio con d dimensiones expandiéndose con factor de escala a(tyyn

contrayéndose con factor de escala b(t),
guv = diag(l, —a®(£)d;;, ~b* (t)das) (3.18)

donde pr,v = 0,..,D=d+nyij=1.,dab=1.,n En la siguiente seccién se
muestra una simetria bajo la cual, las ecuaciones (3.15), {3.16)y (3.17)son invariantes para

¢l caso de un espacio plano, & = 0.

3.4. Duaslidad del factor de escala pere un espacio plano

Para una curvatura nula, la ecuacién del dilatén, (3.13), y las ecuaciones cosmoldgicas,
(3.15), (3.16) y (3.17) presentan una simetria, lamada dualidad del factor de escala. En
la scccién anterior se considers un espacio con d dimensiones expandiéndose con factor de
cscala @ y n dimensiones contrayéndose con factor de escala b. Ahora, supongamos que
cada dimension cartesiana tiene un factor de escala distinto (maxima anisotropia), entonces
dado un conjunto de soluciones {a;(t), b;(t), ¢(t),i = 1,..., D~1}, la configuracién obtenida

mediante la transformacion
t— —t
$—¢—Y lnai— ) Inb;
ai(t) — &(~t) = ay ()
bi(t) — bi(~t) = b7 (¢}

(3.19)

cs también solucion del sistema.
Con la dualidad de! factor de escala a partir del horizonte de eventos (¢ > 0) s¢ puede

averiguar el horizonte de particulas (¢ < 0). Por otro lado, como
Gorr x e (3.20)

con esta simetria podemos pasar de un régimen con acoplamiento gravitacional débil

(cuando ¢ — —oco , G —+ 0)'° a uno con acoplamiento fuerte [60].

10 por comadidad de ahora en adelante Ger = G
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Para curvatura no nula existe también una simetria de dualidad, sin embargo no tiene
simetria esférica por lo que mapea un universo con métrica FRW en uno con métrica
diferente [51).

A continuacién se muestran las soluciones obtenidas para las ecuaciones (3.13), (3.15),
(3.16) y (3.17), para diferentes casos. La seccién 3.5 presenta la solucidn, obtenida por
Veneziano [51], para un espacio plano dominado por materia cuerdistica, asi como el re-
sultado obtenido de mapear un caso particular de estas solucién bajo la simetria de la
dualidad del factor de escala. En la scccidn 3.6 mostramos nuestras soluciones para un
espacio curvo dominado materia cuerdistica [58]. Por tiltimo, las secciones 3.7 y 3.8 expo-
nen las soluciones obtenidas por Weinberg y Turner [57], para un espacio planc y curvo,

respectivamente, dominado por radiacidn.

3.5. Soluciones para espacios planos con materia cuerdistica®

Sea a(t) el factor de escala d-dimensional con expansién acclerada, b(t) el factor de

cscala n-dimensional con contraccién acelerada, con
P=mp, 7="np, b=a"", (3.21)
con 71, ¥z, € constantes y € > 0. De la ecuacién de estado {3.4), se sigue que
dy) —nvyy, = 1. (3.22)

Para resolver las ecuaciones de movimiento (3.13), (3.15), (3.16) y (3.17), se tienen los
siguientes casos:

a) cuando jg| < [p| S |g] > |p} tenemos € < 1 y € > 1 respectivamente. La ecuacién del
dilatén (3.13) sélo se satisface si p = p = ¢ = 0 lo cual es inconsistente. En cualquier caso,

si p = 0, cntonces

¢~ —Int. {3.23)
b) si || ~ |p| de Ia ecuacién (3.21) se sigue que b = a~'. Entonces de las ecuaciones (3.16)
¥ (3.17) tenemos que p = —¢ con lo que las constantes anteriores se reducen a:
1
o = = i 3.24
" " d+n ( )

Por lo tanto, los factores de cscala, el dilatén y la densidad de energia estan dados

por:

¢\ @D
) (3.25)

a(t) =b7'(t) = (—E
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@ = ¢p+2dna, (3.26)
_ sy 2
p = poa™ 4 226 (3.97)

donde #g, po, o son constantes de integracién. Las constantes pp y ¢o estdn relacionadas

por:

b0 =4(d+n)(d+n-1) .

Poc {(d+n+1)?

(3.28)

Esta solucidén describe una cvolucién acelerada, H > 0, 4fa > 0, con curvatura cre-

ciente, H > 0, y con ecuacién de estado

= —g = — 3.20
P=—g=-go (3-29)
El comportamiento de la densidad de energla se sigue de la ecuacion (3.27),
t 2([:;'?;11 !

y como la constante gravitacional es GG o< e®, tenemos que para una época antes del big

bang la constante es dependiente del tiempo
G x gdtntl o (_t)—z i (3.31)

A continuacién veremos un caso particular de esta solucidn asi como el resultado de ma-
pearla bajo la simetria de dualidad.

Sélo como un hecho interesante consideremos et limite de la cosmologia estandar del
caso anterior, que se obtiene poniendo 3 dimensiones expandiéndose y 0 contrayéndose

d = 3,, n =0. Las ccuaciones (3.25), (3.26) y (3.27) para ticmpos anteriores al big bang,

t <0, (3.32}
se reducen a las siguientes
i\ "3
o= (—‘) , (3.33)
Lo
¢ = o —3[11(—;1), (3.34)
0
—t
p==3p=poly-). (3.35)
0

32




3 EL PRE-BIG BANG

Al aplicar las transformaciones duales obtenemos para tiempos posteriores al big bang,

t>0, - (3.36)
sc tiene:
a=(1y, (3.37)
tp

¢ =do, (3.38)

t
p=3p=po(~)7". (3.39)

1]

Notemos que estas solucicnes duales corresponden a la descripcién del universo en el modelo
cosmolégico estindar cuando domina la radiacidn, es decir, en el universo temprano antes
dec que se desacoplaran la materia y la radiacion.

Podemos concluir que la ecuacién de estado p = —3p, correspondiente a la ecuacién
de estado de materia de cuerdas para la época anterior al big bang, es dual a la ecuacién

de estado de radiacién, p = 3p, para la época posterior al big bang.

8.6. Soluciones para ecspacios curvos con materia cuerdistica

En el caso en que cl espacio es curvo, k # 0, tomando 3 dimensiones expandiéndose y

ninguna contrayéndose las ecuaciones (3.13), (3.15) v (3.16) se reducen a

. . i 2
¢2~2¢—G¢H+6§+6H2+6a—2=0, (3.40)
L, 2 6k
GH? —GoH + ¢° = A—ﬁe‘*p - = (3.41)
- . 2k 1
3H+H—-H¢~ == m.‘:“"p. (3.42)
Si redefinimos el dilatén de la siguiente formas:
¢=¢—3lna, (3.43)
las ecuaciones (3.40), {3.41) y {3.42) se reescriben como:
-2 = 2 k
¢ -2+ 30 +6- =0, (3.44}
=2 13 92 _ 3
é ~3H*+ 6 = M—zpeé, (3.45)
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: = k 2 _
2AH — H¢) ~ 4;? = mpe*f’ (3.46)
por lo que utilizando la ecuacidn de estado para la materia de las cuerdas,
P = —3p N (347)
para resolverlas, estas tres ecnaciones se reducen a dos:
2 . - =
¢ +3(H-Hé)-4=0, {3.48)
= - = 2 k
-¢-3(H — H¢) +3H +ﬁa—2 =0. (3.49)
Como solucién proponemos el ansatz
a=—At,
- {3.50)
¢ =B+ Cln{-t),
por lo que al sustituirlo en la ecuacién (3.48) encontramos que
3
c={ S (3.51)

Por otro lado, de la ecuacién (3.49) encontramos que si k = 1 entonces la nica forma de

que se satisfaga la ecuacion es:

2_ | ~1/3 paraC =3
A" = {—3 paraC = —1 ' (3.52)

lo que fisicamente no tiene sentido, por lo que el ansatz {(3.50) no sirve. Esto es razonable

porque con k =1 esperamos un comportamiento ciclico, para el que (3.50) es totalmente

inapropiado.
Sin embargo para k = —1 se obtiene
1/v3 para C =3
A= , 3.53
{ V3 para C = —1 ( )
con lo que las soluciones, para k = —1, son:
1
a=—(-{),
\/5( )
¢ = o+ 3n(—1), (3.54)

¢ = do +6In(—t),
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3 EL PRE-BIG BANG
o bien L
a = V3(-t),
¢ = g - In(~t), b (3.55)
¢ = ¢o + 2In(—t).
Las soluciones encontradas en las dos dltimas secciones corresponden a un espacio

con materia cuerdistica, sin embargo, en las siguientes dos secciones veremos las soluciones

para un espacio con radiacidn.

3.7. Soluciones para espacios planes con radiacion

En los articulos originales, Veneziano y Gasperini (51], esfudia.ron el caso k = 0,
considerando materia cuerdistica p = —3p, motivados, como se menciondé en la seccion
3.5, por la dualidad en la ecuacién de estado. Posteriormente, Turner y Weinberg [57],
obtuvieron soluciones de pre big bang para k = 0 y & # 0 considerando que esa época

estaba dominada por radiacién, cuya ecuacion de estado es
p=3p. {3.56)

Al hacer uso de esta ecuacién de estado se tiene que la ecuacién del dilatén (3.13) se
simplifica, obteniendo!!:

%(_e‘-q;as) —0, (3.57)

con lo que al resolver las ecuaciones {3.15) y (3.16) para un espacio plano, se tiene obtiene

como solucion:

aft) ~ At sing — t)"1V3 (3.58)
—3 ’ ‘
8(t) ~ ~(1 4+ V3) In { B tuin t)} . (3.59)

donde

B=e"%¢a’ N (3.60)

¥ A y t,ing son constantes arbitrarias.

' Para la obtencidn detallada de las soluciones, tanto para k = 0 comeo para k = %1 consultar

el apéndice B.
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3.8. Soluciones para espacios curvos con radiacidn

En el caso de curvatura espacial diferente de cero, se introduce el siguiente cambio de

variable para obtener las ecuaciones de movimiento

%= ga’e"*, (3.61)

con lo que se obtiene:

i = ;bl- [x/ﬁ;t VIt 2% - kv,fﬂ] , (3.62)
b= 2 /TTomp k2, (3.63)

a
donde b = 3%3@ . Al utilizar la definici 'n del tiempo conforme:

1 (3.64)

v=—
a

sc obtiene el factor de escala y el dilatdn en términos del mismo:

a(v} = 3/1VBQI[C(v) ~ bS(u)J VI - S(w) 1=, (3.65)
__ —S5(v)
é(v) = —V3In Q? [C(v) _bs(v)] , (3.66)
con {) una constante, con C(v) y S(v) correspondiendo a coshv y senhv para k = —1

respectivamente y correspondiendo a cosv y senv para k = 1 respectivamente,

3.9. Temperatura

A lo largo de este capitulo se han encontrado ecuaciones cosmoldgicas para tiempos
anteriores al big bang olvidindonos hasta ahora de un pardmetro importante para la
descripcion de la evolucién del universo, la temperatura. ; Qué sucede con la temperatura

cn la época anterior al big bang? Tenemos que la energia es
E=hv=—"~al, (3.67)

por otro lado,

E =T, (3.68)
con lo que la temperatura estd relacionada con el factor de escala de la siguiente formas:
Tr~a™t. . (3.69)
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3 EL PRE-BIG BANG
Al generalizar a d dimensiones y en términos de la ecuacidn de estado p = yp se sigue {51]
. a(T) ~ T o (370)
Por otro lado la densidad de encrgia es

p~ g ~ @ (€HD) (3.71)

donde V es el volumen, por lo que generalizando la expresién para la densidad de energia

a una en términos del factor de escala se tiene:
pla) ~ g~ d0+7) (3.72)

En la época dominada por la radiacion, con ecnacion de estado + = 3?’ se tiene:

1 d+1 1
pd;mCKT . TOC;, t>0, (373)
¥ al aplicar la transformacién dual, pasamos a una ecuacién de estado v = — ‘i[, con lo que
1 1 T
fJOC'ad—_]OC?‘TI', o« a, t<0, (374)

Para una métrica auto-dual (donde a"'(f) = a(—t)) la temperatura promedio del
universo se invierte bajo dualidad. Durante la expz-msién con radiacion, aT es constante
¥ para obtener una entropia muy alta a partir de casi cualquier condicién inicial debe de
haber habido una época de recalentamiento no adiabitico. En el régimen dual del pre-
big bang, la temperatura crece con el factor de escala precisamente debido a la evolucién
adiabatica y a que aT ! es constante. Por lo tanto es posible que el universo salga del big
bang suficientemente caliente Y con una gran entropia.

" El valor tan grande de la entropia total serfa consecuencia de una conversion no
adiabitica del gas caliente de cuerdas en radiacién caliente, ocurriendo ésto durante la

transicion al escenario estandar £ ~ 0, el big bang.

3.10. Ecuaciones de movimiento en la cosmologia de cuerdas con dualidad O(d;d)

- *Todo el andlisis realizado en este capitulo es vilido para curvaturas y acoplamientos
bajos. Jin embargo conforme el universo va evolucionando hacia ¢l big bang, la curvatura
¥ el acoplamiento van creciendo. Entonces para obtener una mejor descripcién de la
AOT At e . . . .. .

¢volucién de nuestro universo se deberian de obtener las ccuaciones de movimiento a partir
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de una accién vilida para altas curvaturas o energias, considerando todas las correcciones
cucrdisticas, pero desafortunadamente todavia no se cuenta con ella. En las siguientes
sccciones se muestra un andlisis mas realista que el realizado anteriormente, para obtener
la dindmica del universo para una época anterior al big bang, incluiyendo las contribuciones
del potencial del dilatén y la simetria O(d,d) en las ecuaciones de movimiento.

La dualidad del factor de escala sc puede generalizar a una simetria mayor: las ecua-
ciones cosmolégicas obtenidas en la seccién 3.3 presentan una dualidad T conocida como
dualidad del factor de escala. Sin embargo, como vimos al final del segundo capitulo,
existe una dualidad T més general, la covarianza O(d, d). Las ecuaciones del dilatén y de

movimiento que satisfacen esta covarianza son

Oy %Tr(Mq)’ + g—g _v=o, (3.75)
pa %Tr(M-q)"’ —V = pe%, (3.76)
(e=¢MnyM) = T, (3.77)
donde la matriz M
M= (BGG_L ¢ :%_(;?13) (3.78)

cstd compuesta por la métrica (G = gi;) ¥ por el tensor antisimétrico (B = Bij = —Bji), T
cs una matriz 2d x 2d representando ta parte espacial del tensor de esfuerzos de la cuerda,
y 1 es la métrica O(d, d). Aqui T y /7 son expresados en unidades de 53 con lo que tienen
dimensiones de L~2,

Al utilizar la ccuacién de estade T = T(7, M), se pueden resolver (3.75),(3.76} y {3.77)

siempre que:

%% =2V, (3.79)
obteniéndose
- 2

¢ = —5(£ + o), (3.80)
MM’ = %, (3.81)
(MaM'n)? = —(M'n)?, (3.82)

1 v D? 2
(€ + &) — ETr(l“ﬁ')2 =D+ — (fﬁg) ) (3.83)
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donde ' .
de =L, (3.84)
po .
T
r=[2q 3.85
fﬁe, (3.85)
DO =48+ (€ +6) ~ 3Tr(Ty)?, (3.86)

con p definida por la ecuacién (3.11), py ¥ J constantes ¥ las primas denotando diferen-
ciacién con respecto a £. A continuacién se resuclven las ecuaciones {3.80), (3.81), (3.82)
v (3.83).

3.11. Solucién de las ecuaciones con covarianza Ofd,d)

Para que se satisfagan la ecuacién del notencial 12 TOY v Jn peeocidn £ 9RY tenomns
dos posibilidades: a) si V = 0 y 8 = 0, las ecuaciones para cualquier I'({) pueden ser

integradas, dando lugar a una singularidad, b} para un potencial de la siguiente forma:
V() = ~Voe®® <0, (3.87)

con § = V}, se obtienen soluciones suaves con curvatura que crece asintéticamente (¢ < 0)
¥ luego decrece asintéticamente (¢ > 0) sin singularidades.
Por ejemplo si tenemos un espacio isotrépico de d dimensiones con factor de escala a,

sin torsién (B = 0) y un tensor de esfuerzos diagonal, tal que:
ad o 7 - o I ' -
f—0o = 3
MM’ = 2= (_I 0), T p(_I 0), (3.88)
donde [ es una matriz unitaria d-dimensional, entonces
D =%+ (€ + ) - d( [ 1de)?. (3.89)

La ecuacién (3.89) cs ficil de resolver con la ecuacién de estado para un fluido perfecto
[51]
pP="p {3.90)

con y =cte, g y p definidas por las ecuaciones (3.11) y (3.12) ¥

=1 [de= v (3.91)
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Resolviendo las ecuaciones (3.80), (3.81), (3.82) y (3.83) en el caso en que H,, = 0 se
obtiene [51]:

T d P g 406 — o) 2af + b6

qS = ¢0 — ﬁ lll (OE + bé_l + C) - m arctan (W-“_—Agl ) N (392)
(€ e NT L (a6 (24
a = qag (GE + bg 4 C) exp { m arctan ( Aﬁl ) } s (393)
- 2 b
e? = ade®exp { (‘;(—E_lm% arctan (%) } . (3.94)
o 1

;)p; = foﬂoﬂé" ((;—0') , (3.95)

siendo a, b, ¢, €1, fp ¥ @p parametros constantes. Estas ecuaciones interpolan sin sin-
gularidades una fase inicial de contraccion acelerada, a ~ (-t)?ﬁ‘fﬁ, ¢ = ¢ =cte, con
curvatura creciendo y una fase final de expansién decelerada, a ~ tﬁf,qﬁ = ¢ =cte, con
curvatura disminuyendo. Tanto el campo del dilatén como la curvatura son regulares para
todo tiempo L.

Por otro lado, también se tienc la solucién dual &, @, con ecuacién de estado:
5 P dé = 1('+ ) (3.96)
pP= _E ] v - d £ El 3 .

donde £ es dual al tiempo coordenado. En esta solucién, empezamos con una fase
inicial acelerada de expansion inflacionaria, a ~ (—t)ﬁ con un dilatén creciendo
logaritmicamente, hacia una fase final d= contraccién desacelerada, a ~ N%T, con di-
latén y curvatura decreciendo. Nuevamente evadimos la singularidad, pero esta solucion

uo 1os interesa porqgue el universo observado actualinente no se esta contrayéndo.

3.12. Ecuacidn de estado dependiente del tiempo

La solucién anterior conecta suavemente la fase de pre-big bang con la de post-big
bang cambiando el signo de H, con una ecuacién de estado fija. Otra forma ingenua de
conectar el pre-big bang con el post-big bang es suponiendo que cxiste una simetria de
dnalidad en la ecuacidn de estado de la materia y que en la época cercana al big bang,
la ecuacién de estado varia con el tiempo. Se toma la ecuacién de estado para el pre-big

lang, correspondient: a materia cuerdistica:
p=—dp {3.97)
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¥ su dual, correspondiente a la ecuacién de estado de la radiacién, para €l post-big bang:

p=dp. {3.98)
Ademaés se supone que la transicién estd dada por:

E___ '=_‘f_ﬁ_ | =11/2 2 99
F’_ 7(5) dmn /7‘:[6 d f +£1 ] (3 )

con £ un parametro. Las soluciones correspondientes son:

a=a (Ef + 1+§2) , (3.100)
1
£ # '
e? = age% (1 + "“‘—,—-—-62 n {lz) ' {3.101)
_ _ 2
i = _M_lg,?poe (1 + E’) . (3.102)

Esta solucién describe un modelo en el que el universo siempre se expande (H >0 Vi
). Empieza de un espacio plano (H ~ 0) acoplado débilmente (e® ~ 0), Llega al big bang,

v luego nos da nuestro universo temprano, como lo muestra la siguiente ﬁgma.

u.zo;llll_tlltllllrlrllliallr:
0.10 _:
0.05 —
.
o.m-——-/\/———
- dbi N
_0_05:llll!lllllllllllil!llll
4 2 0 2 4
TIEMPO

Figura 3.2. Evolucién de la curvatura antes, durante y después del hig bang.
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-2

El factor de escala evoluciona a través de una fase inflacionaria [a ~ (—=t)@F7] dom-
inada por materia cuerdistica (p = —£). Pasa por el big bang, y termina con una decel-
eracién [a ~ tT‘iU] dominada por radiacién (p = §), con un acoplamiento fijo (e =cte),

figura (3.3).

s
L=
-

_]Illlliilllllllll

EXF{ &}

lllr[f‘lllllllllllilllil

o LIJ_LLJII_lllllii‘lllilt_

1
2 1 4
TIEMFPO

Figura 3.3. Evolucién del factor de escala y de la constante de Newton

antes, durante y después del big bang.

Al utilizar la ecuacién de estado dual, ¥(§) = —W‘E’_—&?‘ obtenemos una solucién
1
analoga para todo ¢ donde H siempre es negativo, es decir, el universo siempre se esta

contrayendo isotrépicamente.

9.18. Solucidn gencral para un espacio de D dimensiones

Fn la seccién anterior, el desarrollo se hizd considerando dnicamente d dimensiones
expandiéndose. Generalizando ésto, se puede considerar un espacio con d dimensiones
expandiéndose con factor de escala a, micntras que n s¢ contraen con factor de escala

b=a~!. con ecuacién de estado p = ~¢ = —f—. 5i lamamos
1 p q (d+n)

y=L (3.103)
P
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s¢ ticne como solucidn las siguientes ccuaciones:

a=b"1=gq i+ 1+E " {3.104)
DR & ‘ '
Q—L—‘H" d4n
sogtmeen (£ 4 14 € ++ 1+E " (3.105)
[+4 ag € f[ Ef Ef y .
ﬁ'_d+n—1 2 o 5_?)"“;—1
o _4(d+n) &l poe (1 + e . (3.106)

Esta solucién describe un universo en un tiempe anterior al big bang con reduccidén dimen-

sional, es decir mientras unas dimensiones crecen otras disminuyen, tal que,
-2 1
a(f) ~ (=)0 = -, (3.107)

evolucionando de forma que alcanza una curvatura finita maxima. Después, el universo
cambia al régimen desacelerado dual donde las dimensiones internas no estdan congeladas,

sino que continuan contrayéndose como
: . B
b(t) = = ~ tE@FID {3.108)
a

para t = +oo. En este caso, el acoplamiento del dilatén no se congela, sino que durante

la desaceleracion continiia disminuyendo.

8.14. Marco de Finstein

A lo largo de todo el capitulo el célculo de las soluciontes se realizdé en el marco de
Ias cuerdas porque es el marco natural para una teoria cuerdistica, las cuerdas describen
superficies geodésicas respecto a esta métrica. Sin embargo, lo finalizaremos analizando el
problema en ¢l marco de referencia de Einstein, donde se desarrolla la cosmologia estdndar.

En ¢l marco de refercncia de Einstein, la accién se define como:

1
167G

5t = farg | =V [—ff(m%fﬂ'"a,.&aué . (3.109)

Como podemos observar, la diferencia entre los marcos radica en la constante de
acoplamiento.” Como lo muestrala accién (3.6) en el marco de las cuerdas el acoplamiento,

e~?, se encuentra separado de las coordenadas, mientras que en el marco de Einstein cl
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acoplamiento esta intrinseco en las coordenadas. Es decir, para pasar de un marco a otro
s6lo sc¢ necesita hacer una redefinicion de coordenadas.

Para pasar del marco de cuerdas al de Einstein utilizamos la signiente transformacion

62}
Gpo = '5_2‘/“_1)9#»'
- 2 é
é_Vd—l ’ (3.110)

G=e -1

4 = eI gy,
En algunos casos la transformacion es muy sencilla pero en otros se complica enormemente
por lo que daremos los casos mas sencillos e illustrativos a continnacion.

Al utilizar estas transformaciones, obtenemos que la solucion {3.25), correspondiente
a un espacio plano con d dimensiones expandiéndose, n contrayéndose y dominado por

materia cuerdistica, se convierte en
- Hd—n41
& ~ ()T T | (3.111)

y la solucién particular correspondiente a 3 dimensiones expandiéndose y ninguna con-

trayéndose, ecuacion (3.33) , se reduce a
an~(—£)*5. (3.112)

También tenemos las soluciones para cuirvatura distinta de cero y con materia
cuerdistica. Como habiamos discutido anteriormente, la solucién para la curvatura posi-
tiva es periédica, por lo que no es de nuestro interés, sin embargo para curvatura negativa

tenemos que la solucién (3.54) en el marco de Einstein es
i~ (1) (3.113)

mientras que la solucion {3.55) en el marco de Einstein es constante.
Por otro lado, la solucidn para espacio plano pero con ecuacion de estado de radiacién,
{3.58), se convicrte en

a~ (i)', (3.114)

A pesar, de que la forma de las soluciones en cada marco es diferente, las soluciones
son equivalentes y describen la misma fisica. El uso de un marco de referencia 4 otro,
radica en la sencillez que toman las soluciones en cada marco. Por lo tanto, la solucion de

los problemas fisicos, como el del horizonte, es independiente del marco de referencia.

64




4. Condiciones iniciales para resolver ¢l problema del horizonte
{.1. Introduccidn

Después de realizar un modelo para resolver algiin problema fisico, lo siguiente que
se hace es ver si este modelo reproduce lo que observamos de nuestre problema. Como se
menciond en la seccién 1.3, uno de los principales problemas cosmoldgicos que no resuelve
1a cosmologia estindar es el del horizonte. Para resolverlo surge la inflacién, en sus distintas
variaciones. El objetivo de este capitulo es estudiar si este problema es resuelto en la teoria
del pre-big bang,.

Veneziano y sus colaboradores encontraron que el problema del horizonte para tiem-
pos anteriores al big bang, es resuelto con un universo inicialmente plano (donde el tiempo
inicial es £; — —oo) cuya expansién es dominada por materia cuerdistica [51]. Posterior-
mnente, Weinberg y Turner obtuvieron que es necesario fine tunning en el tiempo inicial
para que el problema sea resuelto en el pre-big bang si la expansién del universo es dom-
inada por radiacién, ya sea para un espacio plano o curvo [57}. Motivados por estos dos
trabajos, nosotros estudiamos la solucién del problema suponiendo gue el tiempo inicial
cs {; # —co para un espacio plano y curvo y que su expansion esta dominada por materia
cuerdistica. Encontramos que para un espacio plano es posible resolver el problema pero
s necesario fine tunning en el tiempo inicial, sin embargo para un espacio curvo no se
resuelve este problema.

A lo largo del capitulo se muestra el andlisis para la solucién del problema del hori-
zonte. Se¢ comienza presentando el problema matemadticamente y viendo que la cosmologia
cstandar es incapaz de resolverlo. Posteriormente se analiza si las soluciones obtenidas
en las secciones 3.5 a 3.8 resuelven el problema. Por ditimo se discuten los resultados

_obtenidos.
{.2. El problema del horizonte
Para una métrica tal que

a o tv, t>0, (4.1)
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

tenemos que la distancia al horizonte, (1.15}, en el lmite ¢; = 0, donde ¢; es el tiempo en

¢l que comienza la dindmica de las dimensiones espaciales, es

lim dy (¢) 00 sia>1 19

m = ! : . 2

t;—0 H (—1-:-—0-)- sta <1 ( )
Por lo tanto vemos que el problema del horizonte no es resuelto para un universo
dominado por radiacidn, cuyo factor de escala es a{t) o £1/? ya que en este caso la distancia
al horizonte es dy(t) ~ 2t x 10'"%cm y el universo observable es Hy' o« 10%%cm. Por la
misma razén tampoco se soluciona para un universo dominado por materia, a(t) o t2/3 ya
que dy(t) < 3t ~ 10" cm'?. Sin embargo para un universo que se infla exponencialmente,

a o ! la distancia al horizonte es
dy(t) oc ™1 — e ), (4.3)

por lo que dependiendo del valor de la constante, la distancia al horizoute puede ser igual
o mayor al universo observable pudiendo as{ resolver el problema [G3].

Sin embargo, en la teoria del pre-big bang ¢l problema del horizonte se pretende
resolver en principio, en un tiempo anterior al big bang ¢t < 0. En este caso la métrica que
nos interesa es de la forma

an~{(—t)¥, <o, (4.4)

por lo que la distancia al horizonte, asumiendo que cl tiempo en ¢l que comienza la evolucidn

del universo es {; — —oo, resulta ser

im dy(t) =

t; = —oco

((l-T!l;T sif>1"

0 sifg <1
{ - (4.3)
con lo que €l problema se resuelve siempre y cuando # < 1. Sin embargo como veremos en
las siguientes secciones, en la época de pre-big bang no sdlo debemos tomar en cuenta la
evolucion del factor de escala sino también la del dilatén y tener cuidado de que la accién
effectiva a bajas energlas (3.6) de donde surgid todo el desarrollo del tercer capitulo sea
valida durante la evolucidn que describe cada una de las soluciones.

Ahora bien, suponiendo que el tiempo mnicial {; # —oo, podemos preguntarnos jcudnto
tiempo antes de la etapa de mdxima curvatura (el big bang) es necesario para que se

resuclva el problema del horizonte?

12 En unidades naturales, tenemos que tanto la distancia como el tiempo tienen las mismas

unidades.
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4 CONDICIONES INICIALES PARA RESOLVER EL PROBLEMA DEL HORIZONTE

Supongamos que la inflacién empezd en el tiempo £; y termind en el tiempo iy, ¥y que
cstos tiempos fueron anteriores al tiempo singular fsing, €n la época de pre-big bang. El
tictnpo £,ing €5 cercano a 0, y es el tiempo después del cual la curvatura es muy grande
(~ M?) o la temperatura es de orden (~ M). La cantidad de inflacién se mide con el
factor Z, que es la razon de la longitud comévil de Hubble: (Ha)™!, entre ¢l tiempo en el

que acaba la inflacién ¢y y el tiempo en el que inicia ¢;:

7= H(ts)alty)

= 4.
H(t{)d(t,‘) ( 6)
y para quc se resuclva el problema del liorizonte es necesario que
Z > e, {4.7)

dado el tamafio de nuestro universo [64]. En las siguientes 4 secciones se calcula el factor
7 para distintos casos. Las secciones 4.3 y 4.4 muestran nuestro andlisis para un espacio

plano y un espacio curvo cuya expansién es dominada por materia cuerdistica.

4.3. Z para un espacio plano con materia cuerdistica

En el caso de curvatura nula, k = 0, de la solucién para el factor de escala (3.25) para
d dimensiones expandiéndose y n contrayéndose con ecuacién de estado p = —3p, el factor

7 en el marco de las cuerdas es

s \TR dfata
Y i _ -t 80)) "
Z= (—tf) = (e tidgolty ) . (4.8)

mientras que para la solucién particular d=3,n =0¢l factor Z se reduce a

7 —t; 3/2_ e~ () 1/2 . :
-(&) (=) (4.9)

La constante de Newton es

1

e I;2¢7% = M%e™%, (4.10)

de la condicién Z > ¢ para que se resuelva el problema del horizonte, necesitamos que
S = T AL L (4.11)
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

Por otro lado, en el escenario pre-big bang, la inflacién se da antes del régimen de
alta curvatura por lo que la inflacidn termina cuando el acoplamiento se vuelve fuerte, de

donde obtcnermnos una restriccién para el dilatén

e > (4.12)

Sin embargo, las ecuaciones cldsicas funcionan cuando la curvatura es menor que la

escala de cuerdas con lo que

H_](tf) ""(taing _tf) 2 lsl- (413)

Al utilizar las restricciones en la cantidad de inflacién, (4.9), obtenemos

Z= (_t")m {4.14)

lo que implica que ¢; < —10'7},, para poder resolver ¢l proble:na del horizonte. Para esta

solucién tenemos que para cualquier tiempo #; < £ < {5 se cumple que e*} < 1 [65] [66).

4-4. Z para un espacio curvo con materia cuerdistica

Para curvatura negativa los resultados son completamente distintos a los de curvatura
nula. De las soluciones obtenidas para k = —1, ecuaciones (3.54) y (3.55), vemos que e®{4:)
puede crecer mucho, sin embargo estas soluciones son validas para e®?%) > 1 lo que nos
pone como restriccién en los tiempos t; > ~107%¢,, para la solucién (3.54), vy t; > —10-%7¢,,
para la solucién (3.55), resultando que los ticmpos soun extremadamente pequeios. Debido
a que el intervalo de tiempo en que las soluciones son vilidas ¥ & que estas soluciones no
son aceleradas, no hay suficiente tiempo para que se resuelva ol problema del horizonte.
La figura (4.1) muestra el comportamiento del factor de escala y ¢l dilatén para la solucidén

(3.54) ¥ la figura (4.2) ambos comportamientos para la solucidn {3.55).
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4 CONDICIGNES INICIALES PARA RESOLVER EL PROBLEMA DEL HORIZONTE

TIEWPO

Figura 4.1. Comportamiento del factor de escala y del dilatén para

un espacio con k = —1, con materia cuerdistica {el factor de

escala es la raya continua y el dilatén la punteada).

Sin embargo, una forma de interpretar esto es que nuestro universo observable no
puede venir de un espacio curvo, es decir, se puede suponer que provenimos de un espacio
plano con materia cuerdistica que evoluciona inflindose hasta llegar a la época conocida
como big bang, pasa a través de ella, para posteriormente llegar a la época dominada
por la radiacién, con lo que se expande desaceleradamente Llegando finalmente a la época

dominada por la materia de hoy dia [58] [67].

. L . L
18 4 E - -2 a
TIEMFO

Figura 4.2. Comportamiento del factor de escala y del dilaton para
un espacio con k = —1, con materia cuerdistica (el factor de

escala es la raya continua y el dilatén la punteada).
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En el caso de curvatura positiva no podenios realizar este andlisis, ya que como s¢ vid
en la seccién 3.6, no encontramos soluciones no-periédicas sencillas por lo que un universo
descrito por una solucién periddica iniciaria de una singularidad anterior a la del big bang
y terminaria en una singularidad correspondiente al big bang sin poder asi resolver el

problema del horizonte en el pre- big bang.

4.8. Z para un espucio plano con radiacidn

Ahora veamos el caso en que la evolucion del universo estd dominada por radiacién
para un espacio plano. Al calcular el factor Z, (4.6), con las soluciones para el factor de

escala (3.58) y el dilatén (3.59) en el pre-big bang, con radiacién, p = 3p, vy k = 0, se

~o{)
2= (o)
e—ol1y)

Por lo tanto, utilizando las restricciones {4.12) y (4.13), la cantidad de inflacién nece-

obtiene:

1/V3

b g\ (VY
= (—”——) > e, (4.15)

t.sing - t}'

saria para resolver cl problema del Lorizonte queda restringida a:

Z < Min { (e~ #tN1/V3, (t——"—f—t (4.16)

(1+v3)/ V3
=)

lo gue restringe el tiempo en el que comenzé la inflacion a ¢; < 1084, para poder resolver

cl problema del horizonte lo que impone fine tunning en ¢l tiempo inicial.

4.0. Z para un espacio curvo con radiacion

Recordemos las soluciones obienidas en la seccién 3.8 para un espacio curvo, k =
%1, ccuaciones {3.65) ¥ (3.66). Se puede analizar el comportamiento de estas soluciones

dependiendo de si la constante involucrada en la solucién b es mayor o menor que 1.
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LOG = [alpeapt i

Figura 4.3. Comportamiento del factor de escala y del dilatén para
un espacio con k = —1, dominado por la radiacién (el factor

de escala es la raya continua y el dilatén la punteada).

a) Caso en que b < 1. Para una curvatura negativa, y tiempos muy negativos, el factor de
escala a(t) disminuye linealmente eon el tiempo hasta alcanzar un minimo para después
crecer. Mientras que el dilatén permanece constante y posteriormente disminuye, como lo

muestra la figura (4.3).

LOG o {aitieapl & )]
T

100 - (wing 1)

Figura 4.4. Comportamiento del factor de escala y del dilatén para
un espacio con & = 1, dominado por la radiacién (el factor

de escala es la raya continua y el dilatén la punteada).
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COSMOLOGIA DE CUERDAS ANTES DEL GRAN ESTALLIDO

Sin embargo, para curvatura positiva el factor de escala se anula, al mismo tiempo
que el dilatén diverge, dando lugar a una singularidad, en un tiempo anterior al de la
gran singularidad, big bang, como lo muestra la figura (4.4). En otras palabras, tenemos
un universo ciclico ya que el universo empieza en una singularidad y termina en otra
correspondiente al big bang.

Eu el limite v & 1 la solucién {3.65) ya sea para k = —1 6 k = 1, se aproxima a la
solucion de espacio plano, [¢] ~ |n|‘/§/( v3+1) | La inflacién empieza cuando —senn ~ cos 1,
¢s decir, cuando i es del orden 5 ~ —m/4 con lo que Lee”#5) = [Ipy(t;))* ~ Q*. Por lo

tanto, de la ecuacidén (3.13) tenemos
a(ti) ~ amin ~ VBlpi(t;} (4.17)
y de la definicién de tiempo conforme (3.64), integrando respecto al tiempo se obticne:
toing — bi ~ %ttom! ~ VBlp(t:). (4.18)

Al utilizar el factor de escala (4.17) y sustituirlo en la cota derecha de la expresién para

la cantidad de inflacién (4.16) se tiene:

VA V3
(tsing —ti)(1+\/5)f\/§ _ (\/Elpl)(l+ 3)/ 3 _ (\/E[sle¢(f;)/2

(1+v3)/ V3
!.,! l.!! lsi )

. (4.19)

B {(1+V3) /(2V/3)
= (e“ﬂ“))

con lo que

B (1+v3)/(2vD) a(ti) 2/3
7 < Mi —(1:)y1/V3 BYY [ AL . 2
= in {(C ) ’ e_¢(t.‘) < Ip[(t,‘) (4 0)

b) Caso en que & >» 1 Para curvatura negativa la solucién es muy similar ala de b < 1 con el
dilatén perinaneciendo constante en un principio y el factor de escala disminuyendo como
a ~ {C —t)'/?, Sin embargo para curvatura positiva el factor de ¢scala crece, disminuye y

finalmente vuelve a crecer, figura (4.5).




4 CONDICIONES INICIALES PARA RESOLVER EL PROBLEMA DEL HORIZONTE

s T 7 1T T 71 1
_ el a‘L/
e 2 w ]
g T
] |
g y
=] .
é ol— Ry _]

2 L ] 1 ] 1 | 1 I 1

3 2 1 1) -1 -2

LOG 10 (1sing - 1)

Figura 4.5. Comportamiento del factor de escala y del dilatén para
un espacio con k = 1, dominado por la radiacién {el factor

de escala es la raya continua y el dilatén la punteada).

En ambos casos, b < 10 b3 1, la inflacién empieza cuando el tiempo conforme es del

orden —7 ~ 1/b donde b = -—-—JCp,.ada con Lie ¢t ~ Q2 /bVE | con lo que
a(ts) ~ b~ Blpi(t:) (4.21)

y del tiempo conforme, ecuacién (3.64)

taing — i ~ p3/2 \/Elp[(t.') (4.22)

por lo que el factor de inflacién se convierte en:

- -1
Z £ Min {(e"”(I WV L ‘/—IP‘} Min {(e—é(i;))l/ﬁ’ (b VB )}

Lot
‘ o B (1+v3) /23
=M {(e W.))llﬁ’ (63 el’"")

. 2/3
< Blf3p~1 ~a2/3b'/31;,2/3b_' ~ ( a(t:) )

baing — ti 2/3 blpit;)
o (fomn )

Por dltimo discutiremos sobre los resultados obtenidos a lo largo del capitulo.

(4.23)
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{.7. Solucién del problema dcl horizonte

Como vimos en la seccion 4.3, para un cspacio plane con materia cuerdistica es nece-
saria una restriccion en el tiempo inicial para resolver el problema del heorizonte, sin em-
bargo, para un espacio curvo no encontramos una solucién a cste problema (seccidn 4.4).
Para un espacio con radiacién, el andlisis es un poco mas complejo como se verd a contin-
uacién [G4].

Para curvatura cere, la solucion es vilida no importa qué tanto nos vayamos atras en
el tiempo, por lo que no hay problema con ella.

Para k = 1 el universo surge de una singularidad inicial, se infla durante ¢ ~ i, ¥
llega a la singularidad del big bang, por lo que no tiene suficiente tiempo para resolver el
problema del horizonte.

Para k = —1, el tamano de la regidn correspondiente a la regidn observable actual-
mente diverge. Por lo que para no tener que postular una region homogénea infinitamente
grande, suponemos que tenemos una region homogénca e isdtropa en un tiempo fg. Esta
regidn puede empezarse a inflar un tiempe después de fg,
00|<f;0|

0

e < Max(1,¥), (4.24)

o inmediatamente en {p,

aoldol  Max(1,0). (4.25)
Po

Entonces si la inflacién empieza después de £ tenemos que:

doldol Max (1,b). (4.26)
da

De la forma del factor de inflacion Z dada por la ecuacién {4.23) se tiene que

Bl/.’!
25— (4.27)
v de la (4.16) se sigue que
z g B3, (4.28)
con lo que finaliente obtenemos
_ a3 y1/3
(—t3d0) (4.29)

~ “Max(1,0)
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4 CONDICIONES INICIALES PARA RESOLVER EL PROBLEMA DEL HORIZONTE

Sin embargo, si la inflacién empicza inmediatamente en f; se debe tomar en cuenta

que cutre t; y £g no hubo inflacion por lo que Z (de £y a ¢ f) se reduce por el siguiente factor

a3 Max(1,h) 4.30
a(t:)(ti)  |dal/(aado) (430
quedindo
Z < % " 3
% 4.31
- (¢5) e

y recordando la restriccion para el factor Z en la ecuacién (4.16), se tiene por otro lado
Z 5 (i) (4.32)

Con estos resultados vemos que Z es sensible a las condiciones iniciales para un espacio
curvo tanto cuando la inflacién empieza en tg, como cuando empieza después de tg, por lo

que puede ser insuficiente para resolver el problema del horizonte [68] [69].
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5. Conclusiones

El misterio del origen y evolucién de nuestro universo es un tema que desde siempre
ha atraido la atencién de la humanidad. Con la tecnologia reciente se han obtenido datos
observacionales que dan un nuevo giro a la cosmologia permitiendo verificar sus teorias.

Una de las mas recientes teorias es la cosmologia de cuerdas, que integra tanto a la
teoria de cuerdas como a la cosmologia en un intento de construir un modelo que permita
entender ¢l big bang y la época anterior a éste. Uno de los objetivos fundamentales de ella,
a diferencia de las otras teorias cosmolégicas, es la de entender lo que sucedié en la época
de Planck. En esta teoria aparece de modo natural el dilatén dependiente del tiempo, el
cual se relaciona con la constante de Newton, que se supone responsable de la dindmica
de nuestro universo en lugar del inflatén.

En el {ltimo capitulo se demostré que si el universo se originé en una época de pre-big
bang, la curvatura inicial del espacio debié de ser plana para poder llegar al universo ob-
servable hoy en dia. Por lo que la teoria propone que el estado inicial del universo es frio,
vacio y casi plano, a diferencia del que propone la cosmologia estandar, donde el estado
imicial del universo es caliente, denso y con muy alta curvatura. Otra caracteristica impor-
tante de la teoria es que antes de la época de mdxima curvatura, la constante gravitacional
empieza de un valor casi nulo, para posteriormente crecer en la época de Planck, y al
pasar por ella se convierte en una constante, reproduciendo el valor del modelo estandar
cosmolagico.

Sin embargo, existen muchas preguntas abiertas en la teoria ya que es joven y esta
desarrollandose. Entre ellas se encuentran: a) ;Como es que el dilatén pasa de ser variable
(antes de la explosién) para después convertirse en constante (después de la explosion)?
(70} [71]} Dicho en otras palabias, jqué sucede en la época de mdxima curvatura? En
el capitulo tres, se expuso un modelo de juguete de lo que podria suceder en esa region
proponiendo una ecuacién de estado dependiente del tiempo. Tal vez la teoria M de las
cuerdas [45] [72] nos pueda, en un futuro, aclarar esta situacién [73) [74); b) ;Qué sucede
con las fluctuaciones? ;Se puede obtener a partir de esta teoria la formacién de estructura
del universo que se observa hoy en dia?; ¢) ;Por qué la dualidad del factor de escala para
un espacio plano, que tanto motivé en un principio a la teoria, deja de ser aplicable para

cspacios curvos?
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5 CONCLUSIONES

Entre las caracteristicds atractivas de la cosmologia de cuerdas se debe resaltar: a)
Es una posibilidad para entender lo que sucedié en el big bang; b) No hay necesidad de
inventar un inflatén, ni potenciales especificos para obtener inflacion; ¢) Para un espacio
plano, que se acerca mucho a la descripcién actual de nuestro universo, se obtiene inflacién
de¢ una manera natural mediante la dualidad del factor de escala; d) El estado inicial del que
parte nuestro universo es mas “aceptable” que los propuestos por los modelos expuestos
en el primer capitulo [30] [32][35}; €} Es postble la existencia de un fondo de dilatones
cosimicos [Ssiles, lo cual podria representar el acceso a fenomenologia que permita verificar
csta teoria [75). Debido a estas caracteristicas concluimos que la cosmologia de cuerdas
autes del gran estallido es un candidato fuerte para responder a muchas preguntas acerca

del origen de nuestro universo.

77




Apéndice A. Obtencién de la accién para la cosmologia de cuerdas.

Para calcular la accién de una cuerda bosénica cerrada propagéndose en un fondo
se tienen que incluir los estados no masivos de la cuerda: el gravitén gy, el tensor anti-
sitnétrico B,, vy el dilatén ¢.

La accién mas general para la cuerda bosdnica incluye los términos

1
S, = _m[d%»/:?ifﬁac.)rﬂaﬁxvgw(m), (A.1)
que incorpora el gravitén, mas
1
S2=—7— AP0 XP 03 XY B, (X)), {A.2)

incorporando el tensor antisimétrico, mas un tercer término que involucra la relatividad

de Einstein, tal como
1
53 = SEinalein—Hilberl = 4_71‘ [ dza\/’:R(n| (AB)

con R el escalar de Ricci. Sin embargo, no podemos incluir este término ya que es un
invariante topolégico que no contribuye a la dindmica de la métrica b, como a continuacién
veremos.

Ahora bien variando la iltima accidn respecto al tensor métrico obtenemos
4 SEinstein -Hilbert = [dz.o\/ﬁéh‘”’(nnﬁ - %’lasR), (A.4)
pero como el tensor de Riemann es tal que
Rogvs = —Rpoys = —Rapsy . {A.5)

En dos dimensiones, un tensor antisimétrico tiene que ser proporcional a €4, de tal forma
(2)

que R 5.5 €s proporcional a 12(?) de la siguiente forma
R(az;'ré = Ulovhﬂﬁ - hﬁ'rhmi)R(z)/g ' (A.G)

con lo que contrayendo el tensor de Riemann en dos dimensiones tenemos que

1

RY) ~ Shay R =0, (A7)
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por lo que la variacién {A.4) se anula, resultando (A.3) invariante bajo variaciones de la
wétrica de la hoja de mundo. Por lo tanto, se puede introducir otre campo adimensional

cn dos dimensiones, el dilatén ¢{X?), para generalizar (A.3)
$y = %]dza\/gé(){’)}tm, (A.8)
con lo que la accidn se convierte en
S=514+5+85, (A.9)

tomando la métrica tal que
fla,g = eé'l']mg . (AIO)

Las condiciones para que hLaya invariancia de Weyl en dos dimensiones dan lugar a la

generalizacién de las ecuaciones de relatividad general:

1
0 = R”y + ZHipHy.\p - 2DJ¢DV¢=

1
0=4(D,¢)* —4D,D*$ + R + I—OH,‘,pH""ﬂ_

Tenemos que S) y S tienen invarianza de Weyl, pero no S; ya que las primeras son
proporcionales a a/a’ pero la iiltima no. Por lo que la accién 26-dimensional sin esta
inconsistencia, pero consistente con (A.11) resulta ser

1
S = =57 [ A5 /Ge IR = AD 9D S + = Ho ) (A.12)

2i2

cott & constante.

De esta forma, la teoria de cuerdas introduce, requiriendo invarianza de escala, al
dilatén. Con lo que para una teoria de cuerda bosénica los campos importantes son. el
tensor antisimétrico B, (X?), el dilatén ¢(X?) y el campo gravitacional g,,(X?).

De la accién {A.12) sc tiene que la constante de acoplamiento es (e®) y es vilida

sicmpre y cuando (%} sea pequefia.




Apéndice B. Célculo de las ecuaciones cosmolégicas para un espacio con ra-
diacién
Introduciendo el cambio de variable

b=17e"? (B.1)

y considerando iinicamente 3 dimensiones expandiéndose d = 3, la ecuacién de Friedmann

. . 2
by _Lfy) 8mp K
(”*ﬁ)‘m(w) tyie (B.2)

y la ecuacion del dilatén (3.13) toma la forma

{3.15) se escribe como

2 (ha®) = 8x(p - 3p)a’ (B.3)

Al utilizar la ecuacién de estado para la radiacién p = 3p, de la ecuacién del dilatén se
tiene que

Pa® = cte= ~B. (B.4)

Por lo que la ecuacién de Friedmann resulta

. BN\ B? bB i
(“_ 2a2¢) = 12(a?y)? + V3ate ks (B:5)

donde

8r/3
b= —— i, B.6
3B Prad@ ( )

Para curvatura nula, Ia solucion es

a(t) = Altying — )=V3,

() = BA™? (s — 1)V {(B.7)
1+ \/g Ry )
Para curvatura diferente de cero, despejamos @ de la ecuacién (B.§)
A A T '\.:;,;"' ‘b8 B
By s — k4 B.8
.-t__'..a -\{/LIQ(ring)z + \/50211’ + ‘Zazt,b ( }

80
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¢ introduciendo el cambio de variable xy = %a’gb se obtiene

a=1 [V3+ vivax- ] (B.9)
X
f)
x=+=VI+2y —kxt. (B.10)

Nuevamente se introduce el tiempo conforme definido en (3.64)
d_ % , (B.11)
con lo que la ecuacién (B.10) se convierte en

x = £20\/1 + 2bx — kx? (B.12)
e integrandola respecto al tiempo ¢ se otiene:

1= [ 2]

que corresponde a la ecuacién (3.66) de la seccién 3.8, con Q una constante y donde C(v),

. (B.13)

S(v) corresponden a coshv y senhv respectivamente para k = ~1 y corresponden a cosv
y senv respectivamente para k = 1. Sustituyendo este resultado en la ecuacion (B.9) e

integrando nuevamente tenemos
a(v) = 374VBQ(C(v) - bS) "+ VIV~ S(v)] ! V2 (B.14)

obteniendo la ecuacién (3.65) presentada en la seceién 3.8,
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