Universidad Nacional Auténoma de México

Facuwiao pe CIENCIAS

HOYOS NEGROS EN LA
TEORIA DE CUERDAS

T E S | S
QUE PARA OBTENER EL TITULO EN
F I S | C A
P R E 8 E N T A :
MARIA CATALINA ESPINOZA HERNANDEZ

DIRECTOR DE TESIS:
DR: MART{ RUIZ ALTABA

L Ul WS

S
N

2000%



e e

Universidad Nacional - J ~  Biblioteca Central
Auténoma de México -

Direccion General de Bibliotecas de la UNAM
Swmie 1 Bpg L IR

UNAM - Direccion General de Bibliotecas
Tesis Digitales
Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADQOS ©
PROHIBIDA SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México).

El uso de imagenes, fragmentos de videos, y demas material que sea
objeto de proteccion de los derechos de autor, serd exclusivamente para
fines educativos e informativos y debera citar la fuente donde la obtuvo
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro,
reproduccion, edicion o modificacion, sera perseguido y sancionado por el
respectivo titular de los Derechos de Autor.



VNIVERADAD NACIONAL
AVENMA DE
Mrxicc

M. en C. Virginia Abrin Batule

Jefe de la Division de Esudios Profesionales de la
Facultad de Ciencias

Presente

Comunicamos a usted que hemos revisado €l trabajo de Tesis:
"Hoyos negros en la teorfa ds cuerdas"

realizado por ESPINQZA HERNANDEZ MA. CATALINA
con nimero de cuenta  9329359-4 | pasante de la carrera de Fisica.

Dicho trabajo cuenta con nuestro voto aprobatorio.

Atentamente

Director de Tesis / // _4"
Propietario L ,/ 7

DR. MARTI RUIZ ALTABA -
Propietario
o DR. JOSE ALEJANDRO AYALA MERCADO
ropietatio
supen DR ALEJANORO CORICHI RODRIGUEZ GIL Coe
suplenDRA- MYRIAM MONDRAGON BALLESTEROS 3—»»«.*--—3-'——‘-/"——' (‘

DR. AXEL DE LA MACORRA PETERSSON /{@(/5\( cwe’ TG

Consejo Departamemal de Fisica

DR. ROBERTO ALEJANDRO RUELAS MAYORGA F
Coordinador de Licenciatura

o~



A Marieano Espinoza ¥y
Herminia Herndndez,
mis padres ........

Entrega y nobleza ejemplar.



Encaminado hacia la muerte,
habiendo conocido solo una
pequenia parte de la vida.

el hombre se levanta y se
desvanece como el humo,
persuadido inicamente por
aquello que cada uno experimentd..
4 Quién entonces puede asegurar

haber encontrado el todo?

Empedocles



Agradecimientos

Agradezco al Dr. Martl Ruiz Altaba por la excelente direceidén de este
trabajo. en especial por su paciencia. confianza v su vasto conocimiento com-
partido. al Dr. Fernando Quevedo v al Br. \lfonse Mondragdn por brindarme
sus sabios consejos v por corregir mis desaciertos. al Dr. Manuel Torres por
sus oportunas palabras de aliento.

A los sinodales: Dr. Alejandro Ayala, Dr. Alejandro Corichi, Dra. My-
riamn Mondragén v Dr. Axel de la Macorra por sus valiosas observaciones ¥
comentarios a este trabajo.

A mis padres por su constante apoyo ¥ por brindarme su carifio y confianza,
lo cual ha sido parte definitiva en mi desarrollo académico. A mis hermanos:
Marijo. Juan. Rail. Victor, Alex, Lupe, Silvia y Bety a quienes suelo ezasperar
con mi peculiar personalidad... mil gracias por su comprension y carifio. A
mis cuiadas(os) agradezco su benevolencia y a mis sobrinos sus hermosas €
inocentes sonrizas que me impregnan de tranquilidad.

A mis amigos: Aida, Ana, Benjamin, Daniel, Erica vonne, Ezequiel. Javier,
Liliana, Naveli v Tania por su grata compaiia. por brindarme su valiosa avuda
v sobre todo por tolerar mis usuales traumas.

Agradezco a mis profesores de la carrera de quienes aprendi mucho v a mis
compaieros del Instituto de Fisica y de la Facultad de Ciencias de la UNAM,
en especial a Braulio, Carmen, Erika y Luis. También agradezco al provecto
de investigacién IN0O103997 por ¢l apoyo ccondmico brindado,

Por ltimo quiero cxpresar mi agradecimiento a un ser muy especial que

en todo momento me dio fuerza v valor para sobreponerme y seguir adelante.



Hoyos Negros
en la

Teoria de Cuerdas



Indice General

Introduccion 3
1 Fisica clisica de hoyos negros 7
1.1 Introduccidnm . . . . . . o L 7
1.1.1 Relatvidad general . . .. .. ... o oo 7

1.1.2 Colapso gravitacional cldsico . . . . . . . .. .. ... .. ... .. 8

1.2 Solucidén de Schwarzschild . . . . . . . ... o oo 8
121 Extensionde Kruskal . . . . ... . ... ... ... 9

1.3 Hoyos negros estacionarios . . . . . . . . . . ... L oL 14
1.3.1  Selucidn de Kerr-Neumann v hoyos negros extremales . . . . . . .. 14

1.3.2 Diagramasde Penrose . . . . . . . .. ... ..o 17

133 ProcesodePenrose . . . . . . ... L o o 19

2 Termodinamica de hoyos negros 21
21 Imtroduccidn . . . . . . ... e 21
2.2 La dinimica de los hoyos negros cldsicos . . . . .. ... ... .. ... 22
2.3 Radiacién de Hawking . . . . . . . ... . . .. 24
2.4 Termodindmica de los hoyos negros cudnticos . . . . ... . ... ..... 28
2.5 Paradoja de la pérdida de informacion . . . ... ..o o 28
2.6 Complementariedad del hoyo megro . . © . ... ... ... . 29

3 Estados cudnticos en hoyos negros 31
3.1 Imtroduccidn . . . . . . ... e e e 31
3.2 Correspondencia entre hoyos negros y cuerdas . . . . .. ... ... .... 33
3.2.1 Hovo negro de Schwarzschild . . . . . .. ... ... ... . .. 34

3.22 HoyoSnegroS COM CATZA . . . . v v v v v v v o mm v o s a e a e a s 36



INDICE GENERAL

3.2.3 Principio de correspondencia . . ... . L L L
3.3 Relacién precisa entre hovos negros v cuerdas . . . . . .
3.3.1 Hovos negros supersimétricos ¥ BPS . ... . .
3.3.2 Dbranas .. . o
3.3.3  Hoyos negroz supersimétricos: resultados exactos

3.3.4  Hovo negro cast eXtremo - . .. . . e

3.4 Dualidad . . . . . . e
3.4.1 Unttariedad ¢ informacién . . . . ... . ... ..
342 Cuerdanegra . . . . ..o e

4 Horizontes extendidos
4.1 Introduceion . . . . . . . ... e

4.2 Horizonte exiendido para hoyos negros

SUPETSIMOLTICOS . . . . . o o v i e
4.2.1  Definicién de horizonte extendido . . . . . . . ..
4.2.2  Arca del horizonte extendido . . . . .. ...

4.2.3  Modificacién a la entropia de Bekenstein-Hawking
4.3 Horizonte extendido para hovoes negros

No SUPESHNGLTICoS . . . .« . . . . o
Conclusiones
A Curvatura escalar para la métrica de Schwarzschild
B Reduccién dimensional de la teoria diez-dimensional
C Horizonte extendido ¥ termodindmica

Bibliografia

49
19
51
ot

(31
-1

28

67

69

71

75

77



Introduccion

De las cuatro interacciones fundamentales de ta naturaleza, Unicamente la gravedad pre-
senta problemas serios en una descripeion cudntica. En relatividad general, algunas con-
diciones iniciales de estados fisicos evolucionan hacia configuraciones de campo singulares
(1], como por cjemplo los hovoes negros, en donde la propia teoria clisica deja de tener
validez. Pero si se “ocultan” las singularidades detras de horizontes de eventos, esto no
constituye un problema serio puesto que no hay nada que pueda escapar de la regién
que contiene a la singularidad. Sin embargo, al incorporar las ideas cudnticas surgen
nueves fendmenos. Es bien conacida, por ejemplo, la radiacidén de Hawking de los hoyos
negros, cuyas caracteristicas son las de una radiacion térmica v por lo tanto no contiene
informacién acerca del estado del hoyo negro que la emite. Esta dltima afirmacidn es
hasicamente lo que se conoce como la “paradoja de la pérdida de informacién” puesto que
se pierde todo conocimiento de las caracteristicas de los objetos que son arrastrados hacia
la singularidad. La afirmacién de Hawking s que esto implica una evolucién no unitaria,
violando uno de los principios basicos de la mecinica cudntica.

Los hoyos negros son sistemas térmicos, y como tales, se apegan a las leves de la
termodindmica. De hecho. los hovos negros tienen una entropia que es proporcional al drea
del horizonte de eventos. En mecdnica cudntica la entropia termodindmica se interpreta
en términos del nimero de estados microscépicos que tienen las mismas propiedades
macroscépicas, lo que requiere del conocimiento de los grados de libertad cudnticos del
sistema. Para hoyos negros la incdgnita son los grados de libertad que correspenden a la
entropia de Bekenstein-Hawking.

Los hoyos negros mds generales se caracterizan por su masa M, su carga eléctrica e y su
momento angular J. Para los hoyos negros cargados, Ia condicién de que la singularidad
esté oculta detrds del horizonte implica M > e. El caso M = ¢ se denomina extremo,

Actualmente la teoria de cuerdas es el mejor candidato para una teoria cudntica de

la gravedad, v como tal es capaz de describir, en particular. la dindmica de los hoyos

3



INTRODUCCION i

negros. Una caracteristica ¢omun entre hovos negros ¥ nstados clementales de la cuerda
es que ‘a degeneracién de cstados con masa dada se incrementa con ésta. Sin embargo.
para los estados clementales de la cuerda el logaritmo de la degeneracion de estados se
ineremenia lineatmente cor Ja masa. mientras que la entropia de Bekenstein-Hawking de
un hovo negro se incremenia como et cuadrado de la masa. Hay algunos casos cn los que
so puede anular la discrepancia entre las dos entropias apelando a la renormalizacion de
la masa de un hoyo negro. Existen sin embargo, algunos estados particulares en teoria de
cuerdas. denominados estaces BPS. los cuales no reciben ninguna renormalizacion de la
1MASa.

La fisica de hoyos negres involucra acoplamientos intrinsecamente grandes. Por este
motivo no es posible aplicar la teoria de cuerdas perturbativa. Afortunadamente existe
una descripcién no perturtativa en términos de D-branas 6 solitones de la reoria de
cuerdas 2. Las D-branas sen membranas extendidas de diferentes dimensiones espaciales.
Cuando estas membranas se enrollan en las direcciones compactas aparecen como objetos
localizados (particulas cargadas) en cuatro dimensiones. Superponiendo muchos de estos
ohjetos de diferentes dimensiones se obtiene un solitén de cuerdas que tiene muchas de las
propiedades de un hoyo necro. Por ejemplo. tiene una degeneracién alta. con lo cual se
ubtiene una interpretacién estadistica de ka entropia termodindmica. Una ventaja de este
punto de vista es que los hovos negros extremos son ahora configuraciones supersimétricas
de modo que hay cantidades que se pueden calcular en acoplamiento débil ¥ que son validas
para todvs los valores de éste. Esto da lugar a cdleulos precisos de ta entropfa de un hoyvo
Negro extremo que concuerdan exactamente con la entropia de Bekenstein-Hawking.

En este trabajo se presenta una revision breve del estudio de los hoyos negros en la
tcoria de cuerdas. Paralelamente se esboza una idea alternativa para calcular la entropia
de un hovo negro extremo 3. 4} la cual se retoma en un cdlculo explicito para hoyos
1egros no supersimétricos.

El primer capitulo estd ¢ufocado a la fisica cldsica de los hoyos negros. Se introducen
los conceptos fisicos que son la base para los temas posteriores.

En el sezundo capitulo. s¢ estudia la analogia entre las leyes de la termodindmica ¥
las leves de la dindmica de los hoyos negros. Estas leyes juegan un papel muy importante
en la incompatibilidad entre la relatividad general ¥ la mecanica cudntica. También se
cstudia la radiacién de Hawking, asi como la pérdida de unitariedad v de informacidn en
¢l proceso de evaporacién de los hoyos negros.

En el tercer capitulo se introduce el estudio de los hoyos negros en el contexto de la
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teorfa de cuerdas. Se estudia cémo es posible identificar y contar los estados cuénticos
asociados con los hoyos negros. Se discute la radiacién de Hawking en un limite de baja
energia. También se introducen las transformaciones de dualidad como una aplicacién a
la descripcidn de los hoyos negros.

Finalmente en el cuarto capitulo se presenta la idea [3, 4] de que la entropia de un
hoyo negro extremo no es exactamente igual al 4rea de su horizonte de eventos, sine que
vs igual al drea de una superficie cercana al horizonte de eventos denominada “horizonte
extendido”.

En este capitulo se presenta también una pequefia contribucidn a dichos resultados.
Se realizo el calculo del horizonte extendido para hoyos negros no supersimétricos y se

dedujo bajo que circunstancias éste es un concepto 1itil y significativo.



Capitulo 1

Fisica clasica de hoyos negros

1.1 Introduccion

1.1.1 Relatividad general

La relatividad general es una teorfa efectiva a bajas energias de la “elasticidad” del espacio-
tiempo, es decir, de su resistencia a ser curvade. En relatividad general una solucidn es
una expresién que resuelve las ecuaciones de campo de Einstein, las cuales relacionan la
curvatura del espacio-tiempo con la materia y estin dadas (en unidades geomectrizadas
c=G=1) por:

1
Rpu - 'Q'U#VR = SWT,uu‘ (11)
donde 7}, es el tensor de energia-momento, Ry, es el tensor de Ricci (R, = Ruavs9®®)

v H es el escalar de Ricei (R = R,,.g"). De este modo, una solucién significa tener
una expresion para el tensor de la métrica g,, ¥ para el tensor de energia-momento, las
variables R dependen tinicamente de la métrica.

El tensor Rﬂyﬁ contiene toda la informacidn de la curvatura del espacio-tiempo y se

denomina tensor de Riemann. La curvatura escalar se define de la siguiente manera:

C = RuagR"°. (1.2)

La relatividad general se puede generalizar a d dimensiones en el espacio-tiempo propo-

niendo una métrica d x d.
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1.1.2 Colapso gravitacional clasico

Una estrella que ha agotado su combustible nuclear se manticne por presién de degene-
racién {principio de exciusion de Pauli). Si es lo suficientemente pesada. las particulas
degeneradas llegan a ser relativistas (electrones para enanas blancas, neutrones para es-
trellas de neutrones. etc). v entonces va no es posible que la estrella siga estable; el colapso
es incvitable.

Eventualmente. la estrella colapsante puede terminar dentro de una esfera de radio
R = 2)M (radio de Schwarzschild) desde la cual la velocidad de escape es la velocidad
de la luz. Una vez deniro de esta esfera la estrella queda desconectada causalmente del
exterior v es efectivamente “negra”. Este hecho fue descubierto en la teoria Newtoniana
por Michell (1784} v Laplace (1796) y continta siendo valido en la teoria de Einstein.

Se define un hoyo negro como una regién sin escapatoria, en la que, como su nombre lo
indica ni la materia ni la luz pueden escapar. Para un tratamiente mds sofisticado ésta no
es una buena definicién. puesto que cualquicr cono de luz futuro en un espacio plano de
Minkowski, o el universo mismo, son una regién de este tipo. Sin embargo, una definicién
como ésta nos permite identificar hoyos negros cuando estos emergen en una teoria. ya
que la frontera (espacial) de una regién sin escapatoria es el horizonte de eventos, donde
atin la luz es acelerada hacia el interior lo suficiente como para mantenerla estética y
por lo tanto el horizonte de eventos resulta ser una singularidad en las coordenadas de
la métrica del cspacic-tiempo {que se puede evitar transformando a un nuevo sistema de
coordenadas).

Se conocen muchas evidencias tedricas de que si un objeto se colapsa para formar un
hoyo negro, la singularidad que se genera con este colapso debe estar contenida en el hoyo
negro, en otras palabras. nunca podria ser detectada por observadores en el exterior de

¢éste. Esta es la llamada conjetura de censura cdsmica.

1.2 Solucion de Schwarzschild

La solucién mds sencilta de las ecuaciones de Einstein en el vacio que representa un hoyo

negro es el espacio-tiempo de Schwarzschild. Estd descrita por el elemento de linea 3, 6]:

M 1!
ds? = — (1 - -r—f) di? + (1 - 2—?-’) dr? +r? (d6* + sin*fdi?) . (1.3)
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Representa el estado final dol colapso gravitacional de un cuerpo con simetria esférica
‘v por lo tanto sin rotacidén) en un universo que incluve regiones alejadas de la zona de
colapso (regiones con 7 » 2A[) en las que la métrica es practicamente la de Minkowski.
Esta solucién se caracteriza por el pardmeiro A, que podemos identificar come la ma-
sa gravitacional del objeto, gracias a que podemos estudiar la aceleracion de objetos a
grandes distancias.

Tiene simetria esférica, lo cual se manifiesta en que las coordenadas 8 y ¢ no apare-
cen en el elemento de linea, salvo en la parte que corresponde a la métrica de la esfera
homogénea d€)? = d6? + sin®fde?.

También posee simetria de traslacién temporal: ante el cambio { — ¢ + tp, la métrica
queda invariante. Decimos entonces que el espacio-tiempo es estacionario. Finalmente,
la métrica es invariante ante la inversién temporal, es decir. t = —£, lo que se manifiesta
por la ausencia de términos de tipo drdt en el elemento de linea. Decimos entonces que
el espacio-tiempo no sélo es estacionaro, sino también estdtico.

Una caracteristica importante de la solucién de Schwarzsehiid es que las componentes
de la métrica son singulares en r = 2) vy en r = 0. Dicha singularidad de las componentes
puede ser debida a i) las coordenadas usadas para obtener la forma general de la métrica
dejan de ser apropiadas, 6 ii) una verdadera singularidad de la estructura del espacio-
tiempo.

Veremos m4ds adelante que la singularidad e¢n r = 0 si es auténtica: la curvatura

diverge en r = 0. Sin embargo, la singularidad en r = 2}/ es solo aparente, ya que las
coordenadas r y ¢ dejan de ser apropiadas en r = 24/ (de igual manera a lo que ocurre
con las coordenadas 8 y ¢ en el polo norte de una csfera). Por otro lado, en el contexto
global, r = 2Af si tiene un significada fisico como limite de la regién de escape, es decir
del hoyo negro. La singularidad verdadera en r = 0 queda por lo tanto causalmente
desconectada del exterior del hoyo negro, atrapada dentro del horizonte. Esto se puede

ver mejor pasando a las coordenadas de Kruskal.

1.2.1 Extensién de Kruskal

Para analizar las singularidades (en » = 2M y v = 0) del espacio-tiempo de Schwarzs-
child {1.3) notamos primerc que, debido a la simetria esférica, basta estudiar la métrica

bidimensional:
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2 AL
ds* = (1—l)d +(1—3—1) dr?.
r Tr

Las geodésicas radiales nulas del espacio-tiempo de Schwarzschild, satisfacen:

3 21
0= guhK® = — (1 - —I—) n (1 - —I-) =3
T r

(&Y= ()

De este modo, las geodésicas de Schwarzschild nulas y radiales satisfacen que

lo cual implica

t = &r. + constante,

donde r. estd definida por

—r+2M1n(2M 1).

Las coordenadas nulas de Finkelstein u, v se definen por:

u=t-=r.,

v=t+r,..

En estas coordenadas, la métrica (1.4) toma la forma

ds? = — (1 - ?g) dudv,

donde ahora r es vista como una funcién de u y v, definida implicitamente por

v—u
2A — =1} =rx= )
r+ “n(2M 1) T* 5

10

(1.4)

(1.7)

(1.8)

(1.9)

(1.10)

(1.11)

(1.12)
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Usando la ecuacién (1.12), reescribiremos la ecuacién (1.11) como:

2M exp (55) v—u,, .,
2 _ _ AL x - 1.13
ds . exp { " Yludy (1.13)

definiendo las nuevas coordenadas U y V' como

U= ~exp(). (1.14)

41

V=cxp(— ) (1.15)

2M

podemos escribir la métrica de la siguiente manera:

32413

ds? = — )dtdv. (1.16)

P (211

De¢ cste modo ya no existe una singularidad en r = 23/ (es decir, ecn U =06 V = 0).
Ahora es posible extender la solucién de Schwarzschild. permitiendo que U v V' tomen
todos los valores compatibles con r > 0.

Por otro lado, en 7 = 0, a diferencia de lo que ocurre en r = 2A{, si se tiene una singu-
laridad auténtica, fo cual se puede ver al evaluar la curvatura escalar ! Rapea 18 = %ﬁ,
que diverge en 7 = 0, y no se puede hacer finita con una transformacién de coordenadas.

Haciendo una iltima transformacién T = M XN= ‘LL la métrica de Schwarzs-

child toma la siguiente forma:

4ot 2 3

(211l i (~dT? + dX?) + 7 (d6” + sin® 0dp?) . (1.17)

La relacién entre las viejas coordenadas (t,r) y las nuevas (T, X'} esta dada por

T+X ¢
lnX___T=§T\;[-’ (1.18)
2 _ T2 o o (e _'"__) 1.19
XE-T = exp (o (2M 1) (1.19)

En la ecuacién (1.17), r debe entenderse como una funcién de X y T definida por la
ccuacién (1.19). Las coordenadas (T, X, ©,®) se llaman de Kruskal. El rango permitido

'El cilculo explicito de este resultado se muestra en el apéndice A,

e e kv v b Aw e amam - gy
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versién temporal. La segunda es muy interesante. pues no cambiar con el tiempo indica
que se trata del estado final de la evoiucidn de un sistema.

En relatividad general la invariancia se expresa en términos de vectores de Killing, que
indican et desplazamiento infinitesimal ante ¢ cual la mérrica queda invariante.

Un espacio-tiempo estacionario es la solucién de Kerr-Newmann. que se interpreta
como un hoyo negro rotante sin simetria esférica v cargado eléctricamente. Estd caracte-
rizado por tres pardmetros (en unidades geometrizadas): la masa M. la carga cléctrica ¢
+ el momento angular J {a = Tjj;) Existen otras soluciones para hoyos negros, pero todas
son casos particulares de esta solucién: (e = 0, a # 0). es el hoye negro de Kerr. (e # 0.

a = 0) es ¢l de Reissner-Nordstrom v (e = a = 0) es el de Schwarzschild. La métrica es:

dtdo

A - a%sin® 6 2asin’ @ (r? +a® - A)
2 ..
ds? = — (—‘:—) df* _

— <

°

F

2 2 2_A 2 _. 2 -
N [(T +a7) — da%sin 5] sin? fdo” + Sdr' + Ldf”, (121)

v ¢l campo de Maxwell estd dado por:
4,=-2Z [(de), — esin®8(do,}], (1.22)

donde
T =rl+alos®, A=r"+a’+e’-2Ar, (1.23)

Este espacio-tiempo es una solucién de las ecuaciones de Einstein y de Maxwell, ¥

describe un hoyo negro cuando:
a’ +¢? < M2 (1.24)

De lo contrario no satisface la condicion que la region exterior al horizonte sea globalmente
hiperbolica.

La solucién de Kerr-Neumann posee un vector de Killing £* = (%)“, pero éste no €s
de caracter temporal, ni siquiera en toda la regidén externa del hoyo negro.

La regién externa al hoyo negro donde el campo de Killing es de caracter espacial, se

conoce como la ergosfera, y comprende la regidn:

ry <1< M4 VM2 —e?—a’cos®f, (1.23)

donde r. determina la posicién del horizonte de eventos por:
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J+’ J+
. i' 5
Figura 1.4 Diagrama de Penrose del espacio-tiempo extendido de Schwarzschild, J* y J~ repre-

sentan el futuro nulo infinito y el pasado nulo infinito respectivamente.

ry=ME+VMZ_al— el (1.26)

Este horizonte sélo existe si la condicidn (1.24) se satisface. Cuando se cumple la igualdad
a® + e? = M? se tiene lo que se denomina hoyo negro extremo [14).

La ergosfera cs la regién donde ningiin objeto puede permanecer estacionario. es decir,
ningiin objeto fisico puede moverse a lo largo de las curvas integrales del campo de Killing
estacionario £, puesto que esto implicaria que la tangente a la curva del universo de dicho

objeto seria de cardcter espacial.

1.3.2 Diagramas de Penrose

Las singularidades en las componentes de la métrica en r = ry y en # = r_ son singu-
laridades de las coordenadas de la misma naturaleza que la singularidad en r = 2M en
el espacio-tiempo de Schwarzschild (ry = 2M si a —+0 y e — 0). Como en el caso
de Schwarzschild, se puede extender el espacio-tiempo a través de estas singularidades.
Cuando estas extensiones se conjuntan de una manera consistente se obtiene una notable
estructura global del espacio-tiempo extendido de Kerr-Neumann. El diagrama de Pen-
rose (5, 7] para el espacio-tiempo extendido de Schwarzschild se muestra en la figura 1.4
y el correspondiente para el espacio-tiempo extendido de Kerr-Neumann se muestra en la
figura 1.5 en el caso no extremo, o + e* < M?,

En la figura 1.5 la regidn | es la regién asintéticamente plana cubierta de una manera
no singular por las coordenadas originales (1.21) con r > r;. Al extenderse a través de
la singularidad de la coordenada en r = ., se obtiene Ia region II que representa al hoyo
negro, la regién 11T que representa al hoyo blanco y la regién IV que representa otra region
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> =0

& (Singularidad anular)

Figua 1.5 Diagrama de Penrose del espacio-tiempo extendido de Kerr-Neumann para el caso

a? +e? < M2
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asintéticamente plana justo como en el caso de Schwarzschild (figura 1.4) . Sin embargo,
a diferencia del caso de Schwarzschild, en lugar de encontrar una verdadera singularidad
en la “frontera alta” de la region II y en la “frontera baja” de la regién III, se encuentra
solamente otra singularidad de coordenadas en » = r_. Entonces se puede extender la
regién 1l a través de r = r_ para obtener las regiones V y V1. Estas regiones contienen
la singularidad anular en £ = 0 y uno puede pasar a través de la singularidad anular
para obtener otra regidn asintéticamente plana con r — co. De esta manera se puede
continuar extendiendo el espacio-tiempo de Kerr-Neumann “hacta arriba” para obtener
la regién VI, en estructura idéntica a la regién III, y también obtener las regiones VII[
IX, idénticas en estructura a las regiones IV y I, etc. Andlogamente, se pueden extender
las soluciones de Kerr-Nevmann “hacia abajo”.

La estructura global del caso extremo (e® + a® = Af?, con r,. =r_ = M) difiere de la
figura 1.5 pero ticne una estructura similar, en “bloques” con r > M y r < M arreglados
en una cadena infinita.

La estructura del espacio-tiempo extendido de Reissner-Nordstrém (a = 0,e # 0) es
muy similar, excepto que la singularidad verdadera en £ = 0 ya no tiene una estructura
anular, y entonces no se puede extender a valores negativos de r.

Asi pues, un observador inicialmente en la regién I del espacio-tiempo extendido de
Kerr-Neumann de la figura 1.5 puede cruzar el horizonte de eventos en r = ry ¥ entrar
en la regién II del hoyo negro. Sin embargo, en vez de caer a la singularidad en un
tiempo finito, como ocurre en el espacio-tiempo de Schwarzschild, el observador puede
pasar a través del “horizonte interno” r = r_ {que es un horizonte de Cauchy para la
hipersuperficie 5 mostrada en la misma figura), y por lo tanto entra a la regién V 6 VL.
Desde ahi, el observador puede terminar su existencia en la singularidad anular. aunque
también puede pasar a través de ella a una nueva region asintoticamente plana. o puede
entrar a la regién VII de hovo blanco y desde ahi entrar a una nueva regidn asintéticamente
plana VIII o IX. Desde ahi puede entrar a un nuevo hoyo negro asociado con esas regiones

asintdticas, y continuar su viaje.

1.3.3 Proceso de Penrose

Otro aspecto curioso de la ergosfera es que puede utilizarse para extraer energia de un
hoyo negro rotante.

Si una particula de masa m se mueve a lo largo de una geodésica en un espacio-tiempo
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Ergosfera

EO0

E2

Figura 1.6 Proceso de Penrose para. extraer energia de un hoyo negro de Kerr-Neumann.

con un vector de Killing, v la tangente a la trayectoria es u”, entonces {#u, se conserva.
La cantidad —mu*v, es la energia de la particula vista por un observador que se mueve
con una velocidad v*. En general, la constante de movimiento E = —mpu*§, se puede
interpretar como la energia de la particula medida por un observador estacionario en la
regién asintética.

Imaginemos que en un punto g dentro de la ergosfera nuestra particula decae en dos
particulas con masas m, vy ms. En ese evento mu* = myuf + mpuj. Pero en este sistema
inercial, ¢l vector £# es simplemente un vector espacial, por lo que se puede orientar la

desintegracién de modo que. por ejemplo, E; = —maubé, > 0.

Por lo tanto £, = E - E» > E, es decir, la particula 1 que puede salir de la ergosfera
tiene més energia que la particula inicial. La particula 2 no puede salir de la ergostera,
figura 1.6,

Mediante este proceso se logra extraer una energia AF = F - E, = —E,, que se
compensa por la energia negativa absorbida por el hoyo negro.

Este proceso no puede continuarse indefinidamente puesto que el momento angular
del hoyo negro se va reduciendo por lo que la ergosfera se va reduciendo a medida que

este proceso se repite.




Capitulo 2

Termodinamica de hoyos negros

2.1 Introduccion

En relatividad general los hoyos negros se pueden visualizar como “atractores” (objetos
presentes en los espacios de configuracién de algunos sistemas dindmicos no lineales). Es
decir, que independientemente de las condiciones iniciales antes del colapse, existe una
solucidén estatica caracterizada por sélo unos pocos pardmetros conforme el tiempo tiende
a infinito después del colapso. En otras palabras, la soluciones estdticas de hovo negro
no “recuerdan” las condiciones iniciales. Esto se manifiesta en el llamado teorema de no
pelo ! [15], que dice que las soluciones estacionarias de hoyo negro se pueden caracterizar
completamente por su masa, momento angular y cargas correspondientes a simetrias
locales abelianas.

Cualitativamente el teorema de no pelo se manifiesta por medio de los siguientes he-
chos: a) un observador externo no puede ver mas adentro del horizonte de eventos del
hoyo negro; b) la gravedad sélo “siente” al tensor de energia-momento; c) la frecuencia de
los fotones emitidos, por un objeto cayéndose al hoyo negro, tiende a cero cuando es me-
dida por un abservador lejano [16]. Por lo tanto, después del colapso, se pueden percibir
cargas internas correspondientes a simetrias locales a través de campos estdticos, afuera
del hoyo negro. Lo anterior significa que los hoyos negros estticos tienen una degenera-
cién sobre los valores iniciales de cualesquiera pardmetros (como momentos multipolares,

niimeros cudnticos globales, etc) en una teoria que contenga a la relatividad general. Una

!Entendiéndose por “pelo” cualquier pardmetro necesario para describir a un hoyo negro que no sea

la masa, la carga o el momento angular.

21
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manifestacion de esta degeneracidn cs la aparicién de la entropia S atribuida a los hoyos
negros 3], la cual es proporcional al drea A del horizonte de eventos del hovo negro.
Uno de los desarrollos més sobresalientes en fisica tedrica en los tltimos veinticinco
aiios fite el descubrimicnto de la relacién entre ciertas propiedades de los hoyos negros y la
termodindmica. dado que juegan un papel muy importante en la incompatibilidad entre
la relatividad general v la mecdnica cuantica. En este capitulo se estudiard la analogia

entre las leves de la dindmica de los hoyos negros y las leyes de la termodindmica.

2.2 La dindmica de los hoyos negros clasicos

El teorema del drea en relatividad general, cstablece que el drea del horizonte de cventos

de cualquier hovo negro, A, sélo puede aumentar o permancer constante (17}
A4 >0 (2.1)

El teorema del drea es sorprendenic porque introduce una flecha de tiempo en la teoria
te 1a relatividad general (aunque la relatividad general es simétrica en el tiempo y el hoyo
negro tiene como compafero simétrico temporal a un hoyo blanco). La flecha de tiempo
de la entropia ticne la misma direccién. Por lo tanto, se puede establecer una analogia
entre el teorema del drea y la segunda ley de la termodindmica, que nos dice que en

cualquier proceso la entropia total, S, de un sistema cerrado nunca decrece:
AS > 0. (2.2)

Bekenstein {8) propuso que el drea del hoyo negro deberia ser interpretada como la
entropia fisica del hovo negro. Esto no plantea ningin problema desde el punto de vista
macroscdpico, donde la relatividad general y la termodindmica son dos teorias funda-
mentales. Sin embargo, desde el punto de vista microscépico la termodindmica es una
consecuencia rigurosa de la mecinica estadistica.

Una hipersuperficie nula K. tal que en todo punto el campo de Killing £* es normal a
K. se denomina un horizonte de Killing del campo £*.

Una caracteristica importante de los horizontes de Killing es su gravedad superficial
%, definida de la siguiente manera: Sea £* una campo de Killing y /" un horizonte de
Killing de dicho campo. Como £#£, es constante en K entonces VH(£YE,) debe ser un
vector normal a K, pero el vector normal a una hipersuperficie nula es un vector nulo

tangente a ésta, es decir, es proporcional a §*. Por lo tanto se tiene que:
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VH(EE) = —2x". (2.3)

Se puede mostrar [3] que:

& = lim(Va), (2.4)

donde lim significa el limite cuando la distancia al horizonte tiende a cero v V = /=¢°E,,

a=.+—a"q ¥y a'= E”V,_,Ey-

La cantidad « es la gravedad superficial en el horizonte de eventos (la [uerza que se debe
ejercer para mantener una masa de prucba en el horizonte de eventos). Para un hoyo
negro de Kerr-Neumann, estd dada por:

(M? —a? — e?)

= : 2.5
Yy [+ /Gr—a - )] —e? (2.8)

La gravedad superficial « resulta ser constante en todo el horizonte de eventos de un hoyo
negro estacionario, en analogia con el hecho de que la temperatura, 7. es uniforme en un
cuerpo en equilibrio térmico (ley cero de la termodindmica).

Al utilizar el teorema de Stokes [9] se obtiene que las diferencias en masa. drea. y

momento angular, de dos hoyos negros estactonarios estan relacionadas por:

§M = 254 406J, (2.6)
8«

donde 2 ¢s la velocidad angular del horizonte de eventos. Puesto que la gravedad super-
ficial x es similar a una temperatura T, v el drea del horizonte de eventos A es similar
a la entropia S. se puede decir que esta ecuacién es analoga a la primera ley de la ter-
modindmica si establecemos que el andlogo de la energia interna E es la masa )M del
hoyo negro. Las diferencias en energia, entropia, y otros pardmetros entre dos estados en

equilibrio térmico de un mismo sistema cstdn dadas por
§E = T68 + §W, (2.7)

donde §W son los términos de trabajo, por ejemplo §iV = pdV para gases.
Finalmente de la ecuacién (2.5) se observa que la gravedad superficial « sdlo se anula

para el caso extremal Af2 = a?+¢?. La tercera ley (que establece que no se puede alcanzar
v (a q
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de manera cuasi-estitica el cero de la temperatura) se refleja en el hecho de que no se
puede alcanzar de manera cuasi-estética una gravedad superficial (x} igual a cero.
En la siguiente tabla se resume la analogia entre las “leyes” de la termodinamica y las

correspondientes “leves” de los hoyos negros.

Ley Termodindmica Hoyos negros

Cero | Temperatura T constante para | Gravedad superficial x constante sobre

cuerpos en equilibrio térmico | el horizonte de un hoyo negro estacionario

Primera JE = Td5 + 4W §M = g-kdA + Q6J
Segunda | AS > 0 en cualquier proceso AA > 0 en cualquier proceso
Tercera | Es imposible alcanzar T =0 Es imposible alcanzar x =0

Si se comparan las leyes en ambos casos, se observa que las cantidades andlogas son:

Ew M (2.8)

T & ak

A
SH%‘

donde o es una constante a determinar.

Una indicacién de que la relacién anterior tiene significado fisico (més alla de una
analogia) surge det hecho de que £ y M representan la misma cantidad fisica: la energia
total del sistema. Sin embargo, en relatividad general, la temperatura termodindmica de
un hoyo negro es el cero absoluto ya que un hoyo negro absorbe todo y no emite nada.
Entonces, pareceria que £ no puede representar una temperatura fisica. No obstante,

debido a efectos cuanticos, los hoyos negros radian como un cuerpo negro.

2.3 Radiacién de Hawking

En 1974 Hawking {10] demostré en alguna aproximacion que los hoyos negros no son tan
negros sino que radian energfa continuamente. Hasta entonces se habia hablado de los
fotones como particulas que se mueven en una trayectoria geodésica en el espacio-tiempo:
pero de acuerdo al principio de incertidumbre estas particulas no se puedenr localizar
con una precisién arbitraria. El comportamiento de los fotones reales cerca del horizonte

cambia mucho con respecto a lo que ya se ha dicho al describir particulas ideales puntuales.
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Una forma del principio de incertidumbre es AFAt > B, donde AE es la incertidum-
bre minima en la energia de la particula que se encuentra en un estado cudntico por un
periodo de tiempo Af. De acuerdo con la teoria cuantica de campo el espacio estd lleno
de fluctuaciones del vacio dentro de campos electromagnéticos, que consisten de pares de
particulas producidos en un cvento y recombinados en otro. Tales pares violan la con-
servacidén de la energia, pero si la duracién del proceso es menor que At = i/ AE siendo
AFE la cantidad de energia no conservada, entonces no se viola ley fisica alguna. De esta
marnera. la conservacién global de la energia se cumple rigurosamente mientras que a pe-
quefias escalas siempre estd sicndo violada. Como el espacio-tiempo cerca del horizonte
de un hoyo negro es perfectamente ordinario, y en particular, localmente plano. estas fluc-
tuaciones también se dardn ahi. Considérese una fluctuacién que produce dos particulas,
una de energia E y otra de energia —E. En un espacio-tiempo plano, la particula de
energia negativa no podria propagarse libremente, de modo que necesariamente s¢ recom-
binaria con el de energia positiva en un tiempo menor a h/E. Pero si el par de particulas
se produce justo en la parte exterior del horizonte hay una probabilidad de que una de
ellas cruze el horizonte antes de que transcurra el intervalo de tiempo /i/E. \eremos a
continuacién que la particula de energia negativa una vez dentro del horizonte se puede
propagar libremente. Por simplicidad consideremos la métrica de Schwarzschild (1.3) v
recuérdese que la energia negativa corresponde a una antiparticula o, mds podticamente
a una particula que se propaga hacia atrds en el tiempo. Dentro del horizonte Je even-
tos un ohservador que va hacia adelante en el tiempo observa un decremento en r. Por
simplicidad, escojamos un observador cuva travectoria tiene pg = U% = 0. Luego {7 esla
linica componente distinta de cero de L v, de la condicién de normalizacién U - U = —1

se cncuentra -

21 3
U= - (—{ - 1) r <2, (2.9)

r

¥ es negativa porque el observador se estd adentrando (dentro del horizonte de eventos).
Cualquier ¢rbita de la particula estd permitida cuando —5 U > 0. Considérese una
particula con momento angular cero moviéndose radialmente dentro del horizonte. De la

ecuacién (2.9) con L = 0 vemos que £ = £p". Luego la energia relativa al observador es

i
M ) v (2.10)

-p- U = _prUrgrr == (T -1
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Esta relaci6n es positiva si y solo si la particula dentro del horizonte de eventos también
estd adentrandose {p"” < 0). Nétese que esto no impone restriccion alguna sobre E. En
tanto p° < 0 las particulas pueden moverse sobre geodésicas nulas dentro del horizonte,
las cuales ticnen el signo de E. (Recuérdese que t es una coordenada espacial dentro del
horizonte, de modo que ahi F es una componente del momento espacial).

Como una fluctuacion cerca del horizonte puede llevar a la particula de energia nega-
tiva a una trayectoria realizable. se permite que la particula de energia positiva escape al
infinito. Veamos qué se puede decir acerca de su energia. Primero considérese las fluctua-
ciones en un sistema de referencia inercial en caida libre. que es cl sistema de referencia en
donde el espacio-tiempo es localmente plano v en el cual las fiuctuaciones son normales.
Un sistema de referencia que estd momentdneamente en reposo localizado en la coorde-
nanda 2Af + ¢, inmediatamente empezard a caer hacia adentro, siguiendo la trayectoria
de una particulacon L =0y E = [1 —2M/(2M + €))¥ = (¢/2M)? {donde se ha utilizado

la ecuacidn bésica:
ar\’ -, oM L2
() 5o (-2 (1) -

para érbitas de una particula).

Dicho sistema de referencia alcanzard el horizonte transcurrido un lapso de tiempo

propio Ar dade por:

2M d
Ar = —[ S — T (2.12)
2M+e (g_u M )5
r 2+
A primer orden en ¢ esto es:
Ar = 2(2Me)? . (2.13)

Se puede calcular la energia £ de la particula en este sistema de referencia igualdndola a

la Auctuacién en el tiempo k/E. El resultado es:

g

£= %h (2Me)” (2.14)
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Esta es la energia de la particula saliente (aquella que escapa al infinito) calculada desde
el sistema de referencia inercial local. Para encontrar su energia cuando alcanza el infinito

recordemos quc:

E=—p-U, (2.15)

con —Up= E = (e/?.‘t[)%. Entonces:

£ = —g"poly = Uog™E, (2.16)

siendo E la energia conservada sobre la trayectoria de la particula. la cual también es la
energia que tienc cuando alcanza el infinito. Evaluando g% en la coordenada 2 + ¢ se

encuentra finalmente:

E = £(¢/23)7 = h/4M = h)(87 M), (2.17)

La particula siempre sale con esta energia caracteristica, sin importar en dénde se origing.
El cdlculo semiclasico de Hawking muestra que los fotones irradiados tienen e espectro

caracteristico de un cuerpo negro con una temperatura

T =h/8n A {2.18)

Nétese que la temperatura del hoyo es proporcional a M ™', La potencia emitida por
un cuerpo negro es proporcional a ATY, donde A es el drea del cuerpo. Asi, la luminosidad
del hoyo ¢s proporcional a 17, Esta energia proviene de la masa del hoyo (cada particula

de encrgia negativa que cae dentro de ¢l disminuve la masa ), de modo que

%’- ~ A2, (219

El tiempo de vida del hoyo negro es. por lo tanto
T~ M3, (2.20)

Vemos que mientras mds grande es el hoyo negro, mds tiempo vive y mas baja es su
temperatura. Por ejemplo. un hoyo de masa 10'3 g tiene un tiempo de vida de 10'® afios.

alrededor de la edad del universo. Luego

T Ay (2.21)
(101°aﬁ03)= 1015/~ -
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Como una masa solar es de alrededor de 10%g, los hoyos negros formados por colapsos
estelares tienen una temperatura de alrededor de 107K,

Debe mencionarse que todas las derivaciones de la radiacién de Hawking utilizan
aproximaciones semiclisicas que son mds o menos vdlidas si se puede tratar al espacio-
tiempo del hoyo negro como un fondo fijo en el cual se propagan los campos cudnticos de

materia. Esta aproximacién deja de ser valida para hoyos negros con una masa de

M, = BY% ~ 107%0m ~ 107835 ~ 107°g ~ 10'GeV. (2.22)

donde Af, es la masa de Planck. También deja ser vilida, para cualquicr masa, al final del
proceso de evaporacién. Para tratar con los efectos cudnticos de tales hovos, se necesita

una teoria consistente de la gravitacién cudntica, un candidato es la teoria de cuerdas.

2.4 Termodinadmica de los hoyos negros cudnticos

\'imos que si la masa s grande v la temperatura (~ §;) pequefia, un hoyo negro absorbe

v emite particulas exactamente como un cuerpo negro a la temperatura T = % {k=1).

De este modo, T ¥ % no sélo son cantidades andlogas sino que representan la misma

cantidad fisica. Poniendo a = 7= en las relaciones (2.8), vemos que la relacién entre la

eutropia v el drea es {5, 9):

(2.23)

g | —
=

por tanto 45 es el drca medida en unidades de k. Una interpretacién fisica de esta entropia
es que la informacion parece estar distribuida sobre el drea bidimensional del horizonte

de eventos de tal manera que un bit de informacién ocupa una determinada drea [11}.

2.5 Paradoja de la pérdida de informacion

El espectro térmico de una estrella es el resultado de un promedio sobre sus microestados.
Dada una estrella en un estado puro, la radiacién depende de sus microestados. En

principio, con un estudio detallado de su radiacién seria posible determinar su estado
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inicial. Considérese el colapso de una estrella en un estado puro que termina en un hoyo
negro de Schwarzschiid. Este hoyo negro siempre permaneceri en un estado puro. Por
otro lado. la radiacién de Hawking asegura una completa evaporacion del hoyvo negro v el
resultado de este proceso es radiacion térmica que no puede depender del estado inicial.
puesto que la radiacidn sélo depende de la geometria externa del hovo negro. Pero la
informacion que lleva la materia estd dentro del hoyo negro en el marco de la relatividad
general. Esto significa que el estado final ya no es puro sino mezclado. Esta clase de
violacién de la unitariedad en la evolucién temporal se denomina paradoja de I pérdida
de tnformacidn porque dicha informacion se pierde una vez gue la materia cae dentro del
horizonte de eventos {10, 12].

Otro aspecto de la paradoja es la violacién de las leves de conservacién globales, Esto
ltimo viene de que el hoyo negro perdid toda la informacion acerca de la cantidad de
bariones y leptones que cayeron adentro del hoyo negro.

El problema de la informacidn se considera importante porque el hecho de “suponer”
la conservacidn de la informacién cudntica puede llevar a nuevos ¢ interesanics Puntos
de vista acerca de las fuerzas de la naturaleza. Presumiblemente, la conservacion de la
informacion cudntica exigiria un nuevo enfoque, v la resolucién de la paradoja Levaria a
desarrollos importantes [11},

Los recientes avances en la teoria de supercuerdas tienen impliciones directas en la

paradoja de la pérdida de informacién (ver capitulo 3).

2.6 Complementariedad del hoyo negro

La paradoja de la pérdida de informacién en la evaporacién de un hovo negre iene que
ver esencialmente con la localizacién de la informacidn y como es percibida por Jiferentes
observadores.

El problema de la complementariedad surge al no poder mezclar lo que ve un vivervador
lejano v lo que ve un observador que cae a través del horizonte de eventos. L. fisica se
describe ya sca desde el exterior de un hoyo negro o desde el interior, v puesio que no
se puede intercambiar informacidn entre estos dos puntos de observacién no tiene sentido
requerir de una descripcién vdlida para ambeos (tal descripcidn no tendria un significado
operacional). Este punto de vista no excluye, pero tampoco requiere. una doicripeion
vilida simultdneamente para todos los observadores posibles.

De acuerdo con el principio de complementariedad del hoye negro [13, 19 =0 se sigue
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ninguna inconsistencia de las dos suposiciones siguientes:

1) Para un observador en cafda libre, un trozo de materia cayendo hacia un hoyvo
negro 1o encuentra nada fuera de lo ordinario al cruzar el horizonte. Toda la informacion
cuantica contenida en la materia inicial cruza libremente al interior del hoyo negro.

2} Para un observador externo, la materia, al alcanzar el “horizonte extendido” 2, es
desbaratada v emitida como radiacién termalizada antes de cruzar el horizonte. Toda la

informacién cudntica contenida en la materia inicial se encuentra en la radiacién emitida.

Ver capitulo 4.




Capitulo 3

Estados cuanticos en hoyos negros

3.1 Introduccidén

En el capitulo anterior vimos que los hoyos negros tienen propiedades termodindmicas.
en particular que su entropia es igual a un cuarto del drea de su horizonte de eventos. en
unidades de Planck (G = ¢ = fi = k = 1). Esta es una cantidad muy grande de entropia.
Para ver csto consideremos por ejemplo radiacidn térmica (la cual tiene la entropia mds
grande entre la materia ordinaria) y veamos qué entropfa tendria si formara un hovo negro
[18]. En unidades de Planck un volumen esférico de radiacidn térmica a temperatura T
y radio R tiene una masa M ~ TYR3 y una entropia § ~ T®R®. Cuando M ~ R esta
radiacién formard un hoyo negro, lo cual implica que T ~ M~Y2 v por tanto 5 ~ M*2,
Sin embargo, ta entropia del hoyo negro resultante es Sy ~ M2 Asi cualguier hovo
con masa mayor que la masa de Planck , tiene una entropia mavor que la entropia de la
radiacidn térmica que lo habria formado, ¥ por lo tanto mayor que la entropia de cualquier
otra forma de materia que hubiera colapsado.

En términos de una descripeién mds fundamental, la entropia es una mnedida del
nimero de estados cudnticos (S = logn). Un problema que ha impulsado a los fisicos por
mds de veinte afios es encontrar una teoria que contenga los estados cudnticos predichos
por la termodinamica de los hoyos negros.

Recientemente se ha dado una respuesta en el contexto de teoria de cuerdas. La
teoria de cuerdas es una teoria cudntica de la gravedad y de todas las fuerzas y particulas
fundamentales.

En el contexto de teoria de cuerdas, cs posible identificar v contar los estados cudaticos

31
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asociados con los hoyos negros. Asf también, se puede calcular la radiacién de Hawking.
a la energia donde la radiacidn cs aproximadamente térmica.

Para entender esta nueva idea de la entropia de un hoyo negro, sdlo se necesitan
algunos resultados hésicos de la teoria de cucrdas [2, 45. 46):

1. La teoria de cuerdas es una generalizacién de la teoria cudntica de campos. Segin
la teoria de cuerdas, las particulas son entes extendidos. cuerdas, de tamario tan pequeno

que para todo experimento realizable parecen ser puntos.

2. Las cuerdas al propagarse en el tiempo generan un espacio de dos dimensiones.
denominada superficie de evolucidn. Utilizando esta superficie de evelucién como funda-
mental, se formula una teoria de campos en este espacio con campos escalares ¥ fermiones.
Los campos escalares forman el espacio-tiempo de los eventos fisicos donde se propagan
las cuerdas. De esta forma estos campos escalares son las coordenadas del espacio-tiempo

y su niimero es entonces la dimension del espacio-tiempo.

3. Una cuerda en un espacio-tiempo plano, contiene un nimero infinito de estados
masivos correspondientes a los modos de oscilacién de la cuerda después de cuantizar.
las masas estan cuantizadas en términos de una escala que es identificada con la escala
de Planck. Para cada entero NV hay estados con M? ~ % donde !, es la inica escala
(de longitud) en la teorfa fijada por la tensién de la cuerda. Estos cstados son muy

degenerados; el niimero de estados de la cucrda en el nivel de excitacion N >> 1 es

exp (Ss) (3.1)
donde
Ss ~ VN, (3.2)

es decir, la entropia de la cuerda es proporcional a la masa en unidades de la cuerda .
4. Existen solamente cinco teorias de cuerdas consistentes en diez dimensiones: tipo
I (quiral) con N = 1 supersimetria y grupo de norma SO(32). tipo 1A {nc quiral} con
N = 2, tipo IIB (quirat) con N = 2, heterdtica (quiral) con ¥ = 1y grupo de norma
ES x E8 y heterética {quiral) con N =1y grupo de norma SO(32).
5. Todas las teorias de cuerdas incluyen en su espectro de particulas a una particula sin

masa v de espin 2 que es ¢l gravitén. De esta forma las cuerdas implican la existencia de

1Esto, se puede entender en términos del mddelo del caminante aleatorio con pasos de longitud I,.
Debido a la tensién de la cuerda. la energia después de n pasos es inversamente proporcional a su longitud:
E~p
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la gravitacion. Puesto que las cuerdas son objetos extendidos, los infinitos que aparecian
al intentar cuantizar la relatividad general de Einstein, desaparecen en teoria de cuerdas.

6. La teoria de cuerdas predice la existencia de dos particulas que en cuatro dimen-
siones tienen espin v masa tgulales a cero: el dilatdn y el campo de Kalb-Ramond que
estadn presentes en las cinco teorias de cuerdas. En cuatro dimensiones, el campo de

Kalb-Ramond es esencialmente un axidn.

7. Las interacciones de la cuerda estdn gobernadas por una constante de acoplamiento
g {determinada por el valor esperado en el vacio del dilatén). La constante de Newton.
G, estd dada en términos de g ¥ la longitud de la cuerda I, por

G~ g'l,? (3.3)
en un espacio-tiempo de cuatro dimensiones.

8. La métrica est4 bien definida sélo cuando la curvatura es menor que la escala de la
cuerda f, Esto se sigue de que la métrica estd unificada con todos los otros modos de
la cuerda siendo ésta un modo cero, y a mayor curvatura va no se pueden despreciar los
modos masivos. Cuando la curvatura es pequefia comparada con f;, se pueden integrar
los modos masivos v se obtiene una ecuacién de movimiento a bajas energias que tiene
la forma de la ecuaciones de Einstein, con correcciones que consisten de potencias de
la curvatura muliiplicadas por potencias de [, que son despreciables si la curvatura es

pequena.

3.2 Correspondencia entre hoyos negros y cuerdas

Hace muchos afios 't Hooft [19] sugirié que deberia existir una correspondencia uno a
uno entre hovos negros v cuerdas. La idea, refinada mds tarde por Susskind [1]. es la
siguiente: supongamos cuerdas cayendose hacia el horizonte de eventos de un hevo negro.
Un observador externo las vera esparcirse y eventualmente abarcar el horizonte extendido
(este concepto se estudiard mas a fondo en el proximo capitulo}. Se puede considerar a
este {enémeno como una mezcla de cuerdas conforme se encuentran con ciertas condiciones
de temperatura a una distancia del horizonte de eventos del orden de /,. La entropia de
los cstados de una cuerda es tan grande que las cuerdas en el horizonte tenderan a formar
una sola cuerda (cl horizonte parece una sola cuerda). Esto implica que los estados de
un hoyo negro estdn en correspondencia uno a uno con los estados del horizonte. v por o

tanto con los estados de una cuerda.
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3.2.1 Hoyo negro de Schwarzschild

Una manera alternativa de presentar la idea anterior es la siguiente [4]: considérese un
estado de la cuerda altamente excitado (V >> 1) v sea la constante de acoplamiento cero
(g = 0). Ahora, supongamos que la constante de acoplamiento aumenta. Recordando que
G ~ ¢?l,%, aparecen dos efectos. Primero. la atraccién gravitacional de la cuerda sobre si
misma hace que el tamaiio de la cuerda disminuya. Segundo, debido a que G aumenta, el
radio de Schwarzschild (rq = 2GAf) aumenta, en unidades de la cuerda. Evidentemente,
para un valor suficientemente grande del acoplamiento, la cuerda serd mas chica que el
radio de su horizente v la cuerda formard un hoyo negro.

De manera inversa, consideremos ahora un hovo negro (con G # 0} y supongamos
que la constante de acoplamiento disminuye. Entonces, en unidades de la cuerda, el radio
de Schwarzschild se reduciria y finalmente llegaria a ser tan pequefio como la escala de
la cuerda. 'tHooft [19] sugirié que el hoyo negro seria un estado excitado de la
cuerda.

Esta identificacién parece contradictoria, va que la entropfa de la cuerda es proporcio-
nal a su masa, mientras que la entropia del hoyo negro es proporcional al cuadrado de su
masa. Esto se resuelve tomando en cuenta el siguiente argumento:

La idea [18] es igualar la masa del hovo negro {1 = £&) con la masa de un estado
de excitacién N de la cuerda, la cual es M2 ~ fg cuando el acoplamiento es cero. Ahora,
supongamos que aumenta el acoplamiento de la cuerda, conservando fijo el estado V. Al
es constante en unidades de la cuerda donde I, es fija v ta constante de Newton varia . El
analogo a conservar fijo el estado N para un hoyo negro es mantener fija a la entropia.
De este modo, My, es constante en unidades de Planck donde G es fija y I; varia.

Observernos que la razén 3’3&-’; depende de ¢ v las masas no pueden ser iguales para
todos los valores del acoplamiento. Por tanto, para una valor dado de g se pueden igualar
las masas, la eleccién apropiada de g es el valor para cl cual la cuerda forma un hoyo
negro o viceversa.

Igualando las masas cuando ry ~ [, resulta:

12 N
M2~ 2~ 3.4
YT (34)
Y la entropia del hoyo negro es entonces
ro'l 152
Spp v e e 2 /N~ S (3.5)

G G
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De este modo podemos ver que la entropia de Bekenstein-Hawking es pro-
porcional a la entropia de la cuerda; ambas tienen la misma dependencia cn Ia masa
v dificren solamente por un factor del orden de la unidad el cual depende de cuando
exactamente el estado de la cuerda forma un hoyo negro.

El éxito de la relacidn {3.5) significa que la masa cambia solo por un factor del orden
de la unidad durante la transicién de la descripcién de hoyo negro a la descripeién de
la cuerda. Hay varios nimeros adimenstonales, grandes v pequefos. involucrados en el
problema. Uno es el nivel de excitacién N. Otro es el acoplamiento de la cuerda g en la
transicién. De la condicién (3.4) y de que G ~ ¢%2, se obtiene que g ~ N7 . ¢s decir.
que la transicidon de un estado de la cuerda a un hoyo negro ocurre para un valor del
acoplamiento pequefio: g ~ Fl{ < 1, se decir, que dicha transicion ocurre en el rango
perturbativo de la teoria de cuerdas. donde podemos calcular facilmente.

Es importante enfatizar que el hecho de que rg ~ {; no significa que el hovo negro
deba ser pequeiio. De hecho, como la entropia es Sy ~ VN el radio de Schwarzschild en
unidades de Planck cs rq ~ N1. (Es decir, la cuerda tienc el tamafo de ry ¥ por tanto
cubre todo el *hoyo™).

Por otro tado, hemos visto que cuando ¢ aumenta, una cuerda evoluciona a un hoyo
negro. Para un estado de nivel N dado, la transicién entre un hovo negro y una cuerda
ocurre cuando gN% ~ 1, Para gN-:' > 1, el radio de Schwarzschild es mayor que la escala
de la cuerda y la descripcién de hoyo negro es entonces valida. Si g.\’s‘ < 1, ef radio de
Schwarzschild es menor que la escala de cuerda v entonces la descripeién de la cuerda
es vilida, En cualquier caso, el limite eldsico es ¢ — 0. N — > con g;\’% fijo. En este
limite, la longitud de Planck 4, ~ gl, tiende a cero v la entropia S ~ .V diverge: un
hovo negro clisico tiene entropia infinita.

Puesto que la cuerda se vuelve un hoyo negro a la escala de la cuerda, que no es
grande comparada con la escala de compactificacién, es importante verificar si vste razo-
namiento se extiende a hoyos negros en dimensiones mayeres que cuatre. La métrica de
Schwarzschild en d dimensiones espaciales es similar a {1.3) excepto que 2 se reemplaza
por (irﬁ)d_2 ¥ G = gl,. La masa es ahora Ay, ~ 556_—2 Nuevamente igualamos désta con la

masa de la cuerda cuando el hoyo negro es del orden del tamafio de la misma y se obtiene:

@)~ N

l‘szh ~ ""—(';—2—— -~ -i-z—
s

(3.6)

la entropia del hoyo negro es entonces:
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d=1 Then
Son e E.EG_ ~VA. @3.7)

de modo que otra vez la entropia del hoyo negro es proporcional a la entropia de

la cuerda.

3.2.2 Hoyos negros con carga

La igualdad entre la entropia de un hoyo negro y la entropia de la cuerda también se
extiende a hoyos negros con carga [18]. El caso mds simple es el hoyo negro de Kaluza-
Klein, donde Ia carga proviene del momento en una quinta direccién compacta. Dada una
métrica en cinco dimensiones independiente de x5, se define una métrica g, en cuatro

dimensiones, un campo de norma Ap y un campo escalar x, por reduccidn dimensional:

—4
ds® = exp(—\/—jx)(dms + 2A,dz*)? + exp(g—\/)%)g,,,,dz“da:". (3.8)

La accion de Einstein en cinco dimensiones después de una reduccién dimensional es:

1

§= 167G

[ ¢'z2v=5 [R - 2ax)" - exp(~2VE) Fu ). (39)

Las soluciones para ¢l hoyo negro cargado se pueden obtener comenzando con el pro-
ducto de 1a métrica de Schwarzschild en cuatro dimensiones (1.3) y una linea, haciendo
un “boost” a lo largo de ésta. identificando periddicamente a zs y reduciendo a cuatro

dimensiones usando (3.8). La solucién de Reissner-Nordstrom resulta ser:

-1
ds? = ~A-} (1 - Tr—") de? + At [(1 - 1;-?-) dr? + r"’dn] , (3.10)
A= —T—-—-—"S;’;g 2 (3.11)
donde
= % (3.12)

§ =exp _—jg, (3.13)
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PR
A= oSBTy (3.14)
T

La masa ADM ¥ la carga eléctrica son:

To -
=2 . 3.13)
M el (3 + cosh 2v) {(3.15
e .
- 3.16
Q@ G sinh 2v. (3.16)

La entropia del hoyo negro es

wrg? -
Sip = —— cosh . (3.1
G
Esta entropia se reproduce contando los estados de la cuerda. La carga eléctrica del
hoyo negro es dos veces el momento total en la direccién compacta. Una cuerda en cinco
dimensiones con momento P en la quinta direccién tiene una entropia S, ~ VN donde
ahora
N

M2 - Pt~ L 3.1y
4

¥ M, es la masa en cuatro dimensiones de la cuerda. Para que la solucion del hoyo negra
v la solucidn de la cuerda sean iguales, se pone P = 5_,3 v también My, = M, cuando la
cutvatura es del orden de la escala de la cuerda. La igualdad ocurre cuando rg ~ f,. El
resultado es:

N 2 t 2
— ~ My - & . é_z [65 + 3cosh 27]. (3.1%)

12 4
Comparando con (3.17) se ve que, médulo un factor (dependiente de ) del ovden de a

unidad,

Sen~ VN ~ S, (3.2

Las dos entropias son iguales para todos los valores de ~ . es decir para todos los valores

e %
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3.2.3 Principio de correspondencia

En el hoyo negro de Kaluza-Klein, se supuso que habia una direccién compacta en el
espacio-tiempo. De hecho la teoria de cuerdas predice muchas direcciones compactas.
Esto da lugar a un gran numero de diferentes tipos de cargas en la teorfa efectiva en cua-
tro dimensiones. Ademss del momento compacto, se tienen cargas asociadas con cuerdas
enrolladas alrededor de cada direccién compacta. También hay objetos extendidos en mu-
chas dimensiones llamados D-branas, que aparecen como particulas cargadas localizadas
cuando estan enrolladas en el espacio compacto. Los hoyos negros pueden tener cualquie-
ra de estas cargas. En la mayoria de los casos, el tamano del hoyo negro en unidades
de la cuerda llega a ser pequefio cuando g decrece. Ademds para muchos hoyos negros
cargados, el dilatén ¢ no es constante.

La relacién general entre hoyos negros v cuerdas puede enunciarese ¢n términos del
siguiente principio de correspondencia:

(i) Cuando la curvatura en el horizonte del hoyo negro (en la métrica de la cuerda)
se vuelve mas grande que la escala de la cuerda, el estado del hoyo negro llega a ser un
estado de las cuerdas y D-branas con la misma carga v momento angular.

(i) La masa varia a lo mas por un factor del orden de la unidad durante la transicién.

Se ha demostrado [20] que para muchos hoyos negros cargados, este principio de co-
rrespondencia reproduce exactamente la entropia de Bekenstein-Hawking hasta factores
del orden de la unidad. De hecho, los dos ejemplos discutidos anteriormente son casos

especiales de este principio.

3.3 Relacidén precisa entre hoyos negros y cuerdas

3.3.1 Hoyos negros supersimétricos y BPS

El principio de correspondencia se puede aplicar a cualquier hoyo negro, pero aiin no es
posible comparar los coeficientes exactos en la férmulas para la entropia. Sin embargo,
existe una clase especial de hoyos negros para los cuales conforme se disminuye el aco-
plamiento de la cuerda se tiene un mayor control sobre la transicién a un estado de la
cuerda. incluso pueden ser comparados los coeficientes en las férmulas de la entropia.
Estos calculos mas precisos usan el hecho de que la teoria de cuerdas es supersimétrica.

Su limite a bajas encrgias es una teoria de supergravedad que admite soluciones de hoyos
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negros que son invariantes bajo algunas transformaciones supersimétricas, Estas solucio-
nes supersimétricas son hoyos negros cargados extremos con masa y carga relacionadas
por M = ¢ para alguna constante ¢. En el limite de acoplamiento débil, la masa v la
carga de todos los estados de la cuerda satisfacen desigualdades de la forma A > ¢@. Los
estados con M = ¢(} son llamados estades BPS (Bogomol'nyi, Prasad y Sommerfeld)
y tienen la propicdad de que sus masas no reciben correcciones cudnticas; es decir, no
reciben ningura renormalizacién de la masa.

Se puede entonces considerar un hoyo negro supersimétrico y disminuir el acoplamiento
de la cuerda y entonces es posible contar el niimero de estados BPS en acoplamiento débil
con la misma carga que el hoyo negro. Notemos que, en este caso, la masa cstd fijada
completamente por la carga en ambos regimenes, y por tanto no es necesario igualar la
masa del hovo negro con la masa del estado de la cuerda perturbativa. El miimero de
estados BPS en acoplamiento débil resulta ser exactamente la exponencial de la entropia
de Bekenstein-Hawking del hoyo negro en acoplamiento fuerte [21].

Lo importante de los estados BPS es que son topolégicamente estables al saturar la

condicién M > Q). Los hoyos negros extremos también saturan una condicidn asi.

3.3.2 D-branas

Hay dos razones por las que este resultado tan bonito no fue desarrollado aiios atrds. La
primera es que la mayoria de los hovos negros supersimétricos no son precisamente hoyvos
negros, ya que el drea de su horizonte es cero (son hoyos negros nulos). El problema es
que las teorias de supergravedad tienen escalares que se acoplan a los campos de norma.
Cuando un hoyo negro cargado no extremo se aproxima al limite extremo los escalares
crecen mucho cerca del horizonte. provocando que éste se reduzca a cero. Para obtener
hoyvos negros supersimétricos con drea del horizonte diferente de cero, se necesitan cargas
que estabilicen esos escalares. Pero esto origina un segundo problema, ya que algunas de
las cargas necesarias no las pueden tener las cuerdas fundamentales. Afortunadamente
los solitones no perturbativos de la teorfa de cuerdas si tienen estas cargas. Entonces, en
vez de simplemente contar los estados de una euerda en acoplamiento débil, se tienen que
contar los estados ligados de los solitones v las cuerdas, lo cual es mucho més complicado.

Estos problemas fueron resueltos cuando Polchinski introdujo una nueva representa-
cién de estos solitones llamados ~D-branas” [22, 23, 24, 25].

La masa de una D-brana es proporcional a ﬁ ( ¥ por io tanto no perturbativa), por lo
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que en acoplamiento débil es muy masiva. Pero como la constante de Newton G ~ g2, el
campo gravitacional producido por la D-Brana, proporcional a GA{, tiende a cero cuando
g — 0. De este modo, existe una descripcién en el espacio-plano de estos estados no
perturbativos. Esto se obtiene incluyendo en la teoria de cuerdas cerradas un conjunto
de cuerdas abiertas cuyos extremos estdn restringidos a vivir en una superficie particular.
Estas superficies piteden tener cualquier dimension, y pueden ser vistas como genera-
lizaciones de membranas. Como los puntos finales de una cuerda abierta satisfacen las
condiciones de frontera de Dirichlet en las direcciones normales a la superficie, la superficie
se denomina [-brana.

Los estados excitados de una D-brana se describen al cuantizar las cuerdas abiertas.
A bajas energias, solo los modos cero contribuyen. Los estados no masivos de una cuerda
abierta incluyen escalares que describen las fluctuaciones de la brana en los alrededores
del espacio-tiempo, y un campo de norma U(1) sobre la brana.

Cuando dos D-branas paralelas se interponen se obtiene un campo de norma U(2).
Para cambiar del U(1)? {un U(1) de cada brana) a U(2) se necesitan estados no masivos
adicionales que surgen de las cuerdas abiertas que se extienden entre las dos D-branas.
Estos estados tienen, como cualquicr cuerda, una masa proporcional a la separacién entre
las branas. Cuando esta separacién tiende a cero se vuelven no masivos y se combinan
con loz campos de norma L'{1) sobre cada brana para producir un campo de norma U(2).
De la misma manera, cuando m D-branas se superponen se obtiene una teoria de norma
U(m). En términos de la teoria de norma a bajas energias sobre la brana, ¢} hecho de que
U{m) se reduzca a U(1)™ cuando las branas estén ligeramente separadas no es otra cosa
que ¢l mecanismo de Higgs. en la versién maxima abeliana de 't Hooft.

Por otro lado, una D-brana con p dimensiones espaciales o una D — p-brana { por lo
tanto. tiene p+ 1 indices espacio-temporales y entonces se acopla a un campo de norma A
con p~ 1 indices 0 sea una p+ 1 forma) lleva una carga con respecto al campo de fuerza F
que es una p+ 2 forma. En otras palabras, la carga queda defininida al integrar el campo
de fuerza dual * F sobre un esfera abarcando el volumen de evolucién en p+ 1 dimensiones
de la brana. Una D-brana tiene la masa minima posible para este tipo de carga y es un
estado BPS. Ahora supongamos que se compactifican p dimensiones del espacio-tiempo,
y enrollemos la D-brana en este espacio. Como una D-brana solo puede llevar un tipo de
carga. su limite de acoplamiento fuerte no tiene drea de horizonte diferente de cero. Sin
embargo, los estados ligados de diferentes tipos de D-branas nos dan hoyos negros con

horizontes regulares.
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3.3.3 Hoyos negros supersimétricos: resultados exactos

Resulta que los hoyos negros supersimétricos con drea de horizonte distinta de cero sélo
pueden existir en cuatro y cinco ditnensiones. En cinco dimensiones se necesitan tres tipos
de cargas diferentes mientras que en cuatro dimensiones, se necesitan cuatro. (El primer
calculo preciso para la entropia de un hovo negro fue desarrollado por Strominger y Vafa
[21] para un hoyo negro extremo sin rotacién en cinco dimensiones. Posteriormente esto
fue generalizado para incluir rotacién [26] y hoyos negros extremos en cuatro dimensiones

[27, 28]). Un ejemplo interesante es la solucién extrema de Reissner-Nordstrém:

2 A -2
ds? = —(1 - g#) dt? + (1 - Q;’) dr® + r2d0?, (3.21)

Para contar los estados de este hoyo hay que considerar cuatro cargas distintas. En otras
palabras, se puede ver a {3.21} como una composicién de cuatro objetos fundamentales
distintos.

Para obtener la solucién de Reissner-Nordstrom se inicia con el espacio-tiempo plane
de diez dimensiones en acoplamiento débil y se compactifican seis dimensiones sobre un
toro, que se puede pensar como el producto de un 4-toro con volumen (27)'V y dos
circulos de radios R y R. Entonces se toman (s D-seisbranas enrolladas en el 6-toro
y Q2 D-dosbranas enrolladas alrededor de los dos circulos. Se afiaden Q5 cinco-branas
enrolladas alrededor del 4-toro v R. Todas cstas branas viven sobre el misino punto en
las tres direcciones espaciales no compactas, de modo que esta configuracién describe un
objeto localizado en cuatro dimensiones espacio-temporales.

Nétese que la interseccidn de estas 6, 5 y 2 - branas es el circulo de radio R. Cuando
R es grande las excitaciones a bajas energias de estas branas se describen por cuerdas
abiertas moviéndose a lo largo de este circulo. Resulta que estas cuerdas tienen 4Q2Qs50s
grados de libertad bos6nicos de masa nula y un mimero igual de grados de libertad
fermidnicos (esto se obtiene analizando la teoria de norma inducida sobre las branas). El
momento a lo largo del circulo estd cuantizado en unidades de %. E! nimero de estados
con momento derecho 3 es exp(S) donde S estd dada por la formula general para un
gas unidimensional S = 7.'\/%. La constante ¢ recibe una contribucién de uno por cada

campo bosdnico y de un medio por cada campo fermidnico. En este caso se tiene que

€ = 6Q,@5Q y por tanto:
S = 2#\/@2Q5Q5n. (3.22)
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Es importante enfatizar que estos clculos se hacen en un espacio-tiempo plano, y con
acoplamiento débil y sin horizonte de eventos. Simplemente, se cuentan los estados de
cuerdas sobre las D-branas. Notese que la entropia solo depende de las cargas, que son
pardmetros cuantizados, y no de los pardmetros continuos V, Ry R.

La descripcién del acoplamiento fuerte de este sistema se encuentra resolviendo las
ecuaciones de supergravedad en diez dimensiones con estas cargas. Después de compac-

tificar a lo largo del 6-toro, la métrica de Einstein en cuatro dimensiones resulta ser {29]:

2 _ _ -1 _To\ 2 gL TN g 200
ds® = =f72(r} (1 - dt* + f2(r) |[1 . dr + red¥*} (3.23)
donde
. 2 . 2 . 2 . 2
i) = (1+ rosmrh o:z) (1+ rosinh as) (1+ rgsu:.h Oﬁ) (1 + rgsmrh up). (3.24)

T

Esta métrica estd parametrizada por las cinco cantidades independientes a3, o3, as, @p
y ro. Estas cantidades estdn relacionadas a las cargas (con cuantizacidn entera) de la

siguiente manera:

v
Qp = ff’g— sinh 2aq, (3.25)
Qs = roR sinh 2as, (3.26)
Qs = fgﬁsinh 2as, (3.27)
= V' R?Rsinh2 3.28
n= pe sinh 2av,, (3.28)

donde hemos usado !, = 1. El horizonte de eventos se encuentra en r = ry. El caso especial
(g = 03 = (g = @, corresponde a la métrica de Reissner-Nordstrom. Si igualamos todas
las cargas a cero excepto el momento n, la métrica (3.23) se reduce a la de Kaluza-Klein
{3.10).

La relacién entre la constante de Newton en cuatro dimensiones y el acoplamiento de

ﬁ% en unidades de la cuerda ([, = 1). La masa ADM de la solucidn es

roVRR

M= 5— (cosh 2a, + cosh 205 + cosh 2ag + cosh 2ar,) (3.29)
g

la cuerda ¢s G =
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y la entropia Bekenstein-Hawking es

A 81r3VRR
Sep = —= = ———

10 cosh as cosh o cosh ag cosh a,. (3.30)

En el limite extremo rq = 0, a; — £00 con @; fija. la entropia se reduce a:

Sen = 2m1/Q2Q5Qen, (3.31)

lo cual coincide con el resultade de la cuerda (3.22). La solucién de Reissner-Nordstrom
¢S un caso especial.

Dado que se ha calculado de manera exacta. no ha sido necesario utilizar el principio
de correspondencia para reproducir la entropia del hovo negro. Sin embargo, se puede
usar para estimar cuando la descripeidn de hovo negro se vuelve inconsistente, y debe
reemplazarse por la descripeién de D-branas. En unidades de la cuerda, el drea del
horizonte de cventos es %Jm, de donde. ry = - (Q2QsQsn)3 . Si se

2/VRR
supone que todas las cargas son parecidas (Q, ~ Qs ~ @5 ~ n ~ @), la transicidn ocurre
cuando @ ~ 1.
En el limite extremo, la masa ADM (3.29) es:
RV RRV n

RR
M= —g-Qz + 9—2Q5 + Qs + -R_ (3.32)

Se puede suponer que las dimensiones compactas son del tamafio de la cuerda, (V ~ B ~
R ~ 1) por lo que el valor critico de ro = 1 corresponde a gv/Q,Q:Qen = 2, que es igual
a la suma de las energias de cada uno de los cuatro constituyentes que forman el hoyo

negro; 2-branas, 5-branas, 6-branas y cuerdas fundamentales.

3.3.4 Hoyo negro casi extremo

También es posible calcular de manera exacta la entropia de ciertos hoyos negros lige-
ramente no extremos usando el formalismo de las branas, aunque sélo en el caso en el

que uno de los constituyentes es mucho mas ligero que los demds {30]. Para el caso de



CAPITULO 3. ESTADOS CUANTICOS EN HOYOS NEGROS 44

Reissner-Nordstrom, por ejemplo, donde todas las branas contribuyen a la masa igual, si
se aumenta un poco la energia, la excitacién de todas las branas contribuira a la entropia
de manera equitativa v el conteo resuita ser dificil. De (3.32) es posible ver que cuando R
es grande, los modos de momento son mucho mds ligeros que las branas, de manera que
todo exceso de energia se absorbe por los modos izquierdos y derechos, por ser los grados
de libertad mas ligeros. Puesto que en acoplamiento débil estos modos pricticamente no

interaccionan, la entropia es aditiva y se obtiene:
5 =21/ Q:QsQs{ V1L + V7ir), (3.33)

donde % y 2Z son los momentos izquierdo y derecho respectivamente. Este resultado
concuerda exactamente con la entropia de Bekenstein-Hawking calculada a partir de la
solucién (3.31) para el hoyo negro extremo.

Aunque en acoplamiento débil las interacciones entre los modos derecho e izquiedo
son pequefios, no son exactamente cero. Un modo izquierdo puede combinarse con un
modo derecho para formar una cuerda cerrada que entonces puede desalojar la brana.
Esto reprosenta el decaimiento de una configuracién excitada de D-branas y es analogo,
en acoplamiento débil, a la radiacién de Hawking. Dada esta relacién entre la entropia
del hovo negro y el conteo de los estados de las D-branas, el siguiente paso es comparar
la radiacién emitida por una configuracién de D-branas con la radiacién de Hawking.
Resulta ser que en ambos casos la radiacién es aproximadamente térmica con la misma
temperatura y que la razén total de radiacion es la misma; ademds de que las desviacioncs
del espectro de cuerpo negro en ambos casos son iguales. En un hoyo negro. estas des-
viaciones resultan porque la radiacién tiene que propagarse a través del espacio-tiempo
curvo en la parte exterior del hoyo negro. Esto produce barreras de potencial que dan
lugar a factores de “cuerpo gris” que dependen de la frecuencia de radiacién. En el caso
de las D-branas las desviaciones se dan porque los modos provienen de sectores separados.
El cdleulo de las desviaciones en ambos casos es totalmente distinto; para el hoyo negro
se resueive una ecuacién de onda sobre un fondo curve de hoyo negro cuyas soluciones
involucran funciones hipergeométricas; para las D-branas el calculo es perturbativo. La
respuesta es la misma en ambos casos.

Por otro lado, adn no estd clarc porqué un célculo de razén de decaimiento en aco-
plamiento débil se puede extrapolar sin modificacién alguna al régimen de acoplamientoe

fuerte. Una explicacién posible es una conjetura de Maldacena. quien propuse que en
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base a un teorema de no-renormalizacién supersimétrico las interacciones relevantes no
reciben correcciones cudnticas a bajas energias.

Estos resultados tienen implicaciones directas sobre la paradoja de la informacién del
hoyo negro (capitulo 2) [18]. Semicldsicamente. la radiacidn emitida por un hovo negro
seria independiente de la que incidiera en él, de modo que habria pérdida de informacién ¥
se violaria la unitariedad. Por otro lado, la teoria de cuerdas proporciona una descripcién
unitaria de un sistema de cuerdas v D-branas con la misma entropia y razén de radiacién.
Después de un decaimiento de una configuracién de este tipo. el estado final es un estado
puro, con correlaciones entre el estado de las D-branas v la radiacién. Puesto que el siste-
ma de cuerdas y D-branas se convierte en un hoyo negro al aumentar el acoplamiento de
ta cuerda, se concluye que aun en el régimen de un hoyo negro existen dichas correlaciones
¥ entonces el proceso de evaporacion tiene que ser unitario.

Este argumento no evita del todo las dificultades que surgen al tratar de explicar
cémo la informacién puede salir del interior del hoyo negro. Hawking ha recalcado que la
estructura causal de un hoyo negro es muy diferente a una descripcién de espacio plano.
donde no existe el horizonte de eventos. Se ha demostrado que el proceso de evaporacién
es unitario en acoplamiento débil, pero en principio podria dejar de serlo en acoplamiento
fuerte. Toda la evidencia diria que los hoyos negros son cuerdas en acoplamiento fuerte.

¥ por lo tanto todos los procesos en los que participan seran unitarios, por supuesto.

3.4 Dualidad

Anteriormente se considerd la transicién. en acoplamiento débil, de un estado de cuerdas
y D-branas a un hoyo negro. Esto ocurre cuando gNi ~ 1 0 gQ ~ 1, lo cual implica que
el acoplamiento de la cuerda g es mds bien pequefio. Existen varias conjeturas acerca del
comportamiento de la teorfa de cuerdas cuando el acoplamiento es mucho mas crande que
uno.

Como ya se menciond, existen solamente cinco teorias de cuerdas perturbativas con-
sistentes en diez dimensiones: tipo I, tipo IIA. tipo IIB. heterética E8 x E8 y heterdtica
S0(32). El limite a bajas energias de estas teorias da la teoria de supergravedad en diez
dimensiones acopladas con materia. Estas teorias de cuerdas. junto con la supergravedad
en 11 dimensiones, cstan relacionadas entre si por transformaciones de dualidad S o T.
Cada una de estas seis teorfas es un limite particular de una teoria fundamental denomi-
nada Teoria M (32, 33, 34]. La dualidad S intercambia g por é, es decir, relaciona el
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acoplamiento fuerte con acoplamiento débil. La dualidad T intercambia R por % ¥ nos
dice que, en teoria de cuerdas, las distancias pequenas son equivalentes a las distancias
grandes o, m4s fisicamente. que no podemos tener distancias mds pequeiias que la cuerda.
Iy~ 1.

3.4.1 Unitariedad e informacion

Una aplicacion a hoyos negros de estos resultados es la siguiente [18]: Como todas las
teorias de cuerdas perturbativas incluyen gravedad, la solucién de Schwarzschild, ¢s una
solucién de cada una de ellas. Tomando diferentes limites, se pueden representar sus esta-
dos en diferentes maneras. Consideremos la teoria IIB, que tiene cuerdas fundamentales
v D-cuerdas (D — 1-branas). Las D-cuerdas tienen una tension gT"g y por tanto son muy
pesadas cuando g < 1. Sin embargo cuando g > 1, las D-cuerdas se vuelven mucho
mas ligeras que las cuerdas fundamentales. Este limite se describe por otra teoria de
cuerdas ITB pero ahora las D-cuerdas juegan el papel de las cuerdas fundamentales ¥ la
constante de acoplamiento es § = %. En otra palabras, la teoria IIB es autodual. Como
va se menciond, cuando g < 1, los estados de un hoyo negro de Schwarzschild podria ser
representados por estados de una cuerda ordinaria. Ahora es posible ver que en l{imite
g > 1, el mismo hovo negro puede describirse en términos de estados de una D-cuerda
en acoplamicnto débil.

De este modo al incrementar g se tienen los siguientes resultados. Considérese un
estado excitado de la cuerda fundamental en el nivel N cuando g = 0. Como va se
ha visto, cuando g ~ 1— el radio de Schwarzschild se vuelve uno y el estado forma un
hoyo negro. Si continuamos incrementando el acoplamiento, hasta que g ~ Vi (lo que
ocurre cuando el radio de Schwarzschild es del orden de la escala de longitud dada por la
tensién de la D- cuerda). El hoyo negro se vuelve un estado excitado de una D-cuerda en
acoplamiento débil en el mismo nivel N que el estado inicial de la cuerda fundamental.

Es interesante considerar la paradoja de la pérdida de informacién desde este punto
de vista. Si se compactifican cinco dimensiones de la teoria de cuerdas IIB y se enrro-
llan varias D-branas alrededor de un 5-toro compacto, es posible obtener hoyos negros
extremos y casi extremos en cinco dimensiones. Se ha visto que el espectro de radiacion
lejano permanece constante cuando se incrementa el acoplamiento y la descripcion de los
estados cambia de D-branas ligeramente excitadas a hoyos negros casi extremos. La ra-

diacién de la D-brana es unitaria. Las conjeturas de dualidad implican que si se continta
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incrementando g, el hoyo se puede describir nuevamente por una teoria de cuerdas dual
en acoplamiento débil. El espectro permanecera igual, v la radiacidn otra vez es unitaria.
De hecho la geometria del espacio-tiempo en ambos limites ¢ > 1 y g <« 1 es plano.
Obviamente, nadie propone un mecanismo de pérdida de unitariedad sélo en un rango
finito de g.

3.4.2 Cuerda negra

Una segunda aplicacién de las ideas de dualidad a hoyos negros se realiza con la teoria
IIA. Esta teoria tiene estados BPS que son estados ligados de D-cerobranas, cuyas
masas son multiplos enteros de Et_. Esto recuerda al espectro de los estados de Kaluza-
Klein de radio R = gl,. Nétese que en acoplamiento débil el radio es muy pequetio, pero
en acoplamiento fuerte, muy grande. El limite a bajas energias de la teoria de cuerdas
ITA en diez dimensiones en acoplamiento fuerte es una teoria de supergravedad en once
dimensiones compactificada sobre un circulo de radio R = gl,. La longitud de Planck en
once dimensiones ahora resulta {, = g%.

Veamos el comportamiento de un estado excitado de cuerda ITA conforme ¢l acopla-
miento aumenta. Empezamos con un estado V' v acoplamiento cero de modo que M = 5@
v S~ /N. Entonces aumentamos ¢l acoplamiento de la cuerda conservando el estado fijo
(es decir, 1a entropia fija)., Cuando g ~ N3 se forma un hoyo negro (en diez dimensiones)
conrg~ N .

Cuando g =~ 1 la longitud de la undécima dimensién se vuelve mds grande que la
longitud de Planck (en once dimensiones). Como la teoria de supergravedad IIA en
diez dimensiones es la reduccién dimensional de la supergravedad en once dimensiones.
el hoyo negro en diez dimensiones se convierte entonces (g ~ 1) en una cuerda negra
en once dimensiones, es decir. en el producto de Schwarzschild y un circulo. Conforme
el acoplamiento signe aumentando, la longitud de la undécima dimensién también se
incrementa. Cuando ésta es del orden de 7y, la cuerda negra se vuelve inestable [35] v
probablemente forme un hoyo negre en once dimensiones. Esto ocurre cuando ry >~ R, lo
que implica que R ~ Sélp. Como § =~ N%, se tiene K ~ Sél,, ¥ por lo tanto g = Vi,

Incrementando g maés aiin, que corresponde a mayores valores de R, el estado sigue
siendo un hoyo negro en once dimensiones.

Inversamente, comenzando con una solucién de Schwarzschild en once dimensiones con

una dimensién periddica, se puede revertir la descripcidn anterior conforme se disminuye g:
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el hovo negro en once dimensiones se transforma en una cucrda negra en once dimensiones,
la cual entonces se convierte en un hoyo negro en diez dimensiones y finalmente en una
cuerda en diez dimensiones en acoplamiento débil.

Seria mas satisfactorio tener una explicacién directa de la entropfa de un hoyo negro
en once dimensiones que no requiriera de la compactificacién de una direccién. Para esto

se necesitaria de la teoria ). cuya formulacién completa todavia se desconoce.




Capitulo 4

Horizontes extendidos

En este capitulo se determina la posicién del horizonte eztendido en relacidn al hori-
zonte de eventos para las soluciones cldsicas de hoyos negros (no supersimétricos). La
motivacién principal es encontrar bajo qué circunstancias el horizonte extendido es un
concepto util ¥ significativo dentro de este contexto. Primero, se hace una breve revisién
sobre la idea de horizonte extendido para hoyos negros extremos en teorias de cuerdas
supersimétricas propuesta por A. Sen [36]. Posteriormente se presentan los detalles de los

calculos realizados y se discuten los resultados obtenidos.

4.1 Introduccién

Hace algunos aiios se sugirié que los hovos negros deberfan tratarse como particulas ele-
mentales [3. 4. 19, 37, 38, 39, 40, 41|, puesto que ambos son parametrizados inicamente
por su masa. momento angular (o espin) y cargas de norma. La teoria de cuerdas aporta
un marco fundamental que coloca a esta afirmacién sobre una base firme.

En teoria de cuerdas hay un nimero infinito de estados masivos que tienen los mismos
numeros cuanticos que las soluciones cldsicas de hovos negros cargados eléctricamente.
Es entonces plausible pensar que los hoyos negros v los estados elementales de la cuerda
corresponden a diferentes maneras de representar los mismos estados fisicos. Para sus-
tentar esta idea se debe mostrar que los hoyos negros tienen las mismas propiedades que
los estados de la cuerda, ademds de que tienen los mismos nimeros cudnticos.

Una caracteristica comiin entre hoyos negros v estados elementales de la cuerda es que

para ambos la degeneracién de estados se incrementa con la masa. Para el caso de los

49
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ostados de la cuerda este crecimiento se debe al gran niimero de estados de oscilador que
corresponden a un estado con una masa dada. Para hovos negros, se debe 2l hecho de que
la entropia clisica de Bekenstein-Hawking que es proporcional al drca del horizonte de
eventos. se incrementa con la masa. Desafortunadamente, al tratar de hacer esta analogia
surge un problema: para los estados de la cuerda, el logaritmo de la degeneracién de
estados se incrementa linealmente con la masa, mientras que la entropia de Bekenstein-
Hawking de un hoyo negro se incrementa con el cuadrado de la masa. Esta discrepancia
se podria solucionar tomando en cuenta la renormalizacién de la masa del hove negro. En
particular. se ha sugerido [4. 19] que los hovos negros con masa Af? podrian identificarse
con excitaciones elementales de masa M de la cuerda. Sin embargo, como ya se menciond,
existen algunos estados particulares en teoria de cuerdas, lamados cstados BPS. los cuales
no admiten ninguna renormalizacién de la masa. Por esta razon los estados BPS son
atractivos desde el punto de vista tedrico para “sondear” la hipétesis de la correspondencia
cntre hoyos negros y excitaciones elementales de la cuerda. En este capitulo se analiza el
caso especifico de hoyos negros supersimétricos conocidos como extremos 0 BPS.

;Como estdn relacionadas las entropias de los hoyos negros extremos con las degene-
raciones de los estados BPS de las cuerdas elementales? Resulta que el logaritmo de la
degeneracién de estados de la cuerda sigue creciendo linealmente con la masa. mientras
que el 4rea del horizonte de eventos de un hoyo negro extremo se anula. Es decir. se tiene
¢l problema opuesto: la degeneracion asociada con los estados de hoyo negro extremo
parece ser menor que la degeneracién de estados elementales de la cuerda con los mismos
nmimeros cuanticos.

Para resolver este problema A. Sen [36] introdujo el concepto de horizonte eztendido.
Se postula gue la entropia de un hoyo negro extremo no es exactamente igual al drea del
horizonte de eventos, sino que es igual al 4rea de una superficie cercana al horizonte de
cventos. llamada horizonte extendido.

Al definir de manera consistente la posicién del horizonte extendido, la formula de
Bekenstein-Hawking para la entropia de un hoyo negro recibe correcciones de tal manera
que reproduce correctamente ¢l logaritmo de la degeneracién de estados elementales de la

cuerda. como se hace a continuacion.
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4.2 Horizonte extendido para hoyos negros

supersimétricos

4.2.1 Definicién de horizonte extendido

Hay tres maneras alternativas de definir el horizonte extendido:

-» Si se supone que la modificacién necesaria a la fisica cerca del horizonte se debe a
efectos de la superficie de evolucién de la cuerda, entonces el horizonte extendido se puede
definir como una configuracién donde la teorfa conforme bidimensional de la cuerda llega
a ser fuertemente acoplada, es decir, cs la superficie en donde la curvatura del espacio-
tiempo asociada con la métrica de la cuerda es muy grande.

o También es posible definir al horizonte extendido como el lugar en donde la constante
de acoplamiento de la cuerda se vuelve muy grande. Sin embargo, para hovos negros
extremos, esto no ocurre. De hecho, el acoplamiento de la cuerda se anula cuando nos
aproximamos al horizonte de eventos.

s La tercera posibilidad utiliza la termodindmica de los hoyos negros. De acuerdo
a esta definicién, el horizonte extendido es la superficie en donde la temperatura local
de Unruh para un observador estacionario (r constante), es del orden de la temperatura
de Hagedorn de las cuerdas !. (La temperatura local de Unruh se vuelve iniinita en el

harizonte de eventos).

4.2.2 Area del horizonte extendido

El cdlculo del drea del horizonte extendido se basa en la primera definicién. Se considerara
una teoria cuatro-dimensional obtenida de una compactificacién toroide de la teoria de
cuerdas heterdtica [42].

La accién efectiva que describe la dindmica de los campos no masives en cuatro di-

mensiones es 2;

1 1 u
S = o j d*v=G exp —®[Rg + G" 8,93, - T G G H,yyH oo

't

— GMGYY PO (LML) F) +%G“"Tr(au.?\ILa,,ML)}, 4.1y

'La temperatura de Hagedorn es la temperatura en la cual la descripcidn tedrica de un gas de cuerdas

se vuelve inconsistente (surgen taguiones).
?Para mayores detalles ver apéndice B,



CAPITULO 4. HORIZONTES EXTENDIDOS 52

donde G, B y AP, (0 < yt,v £ 3,1 < a < 28) son la métrica en el marco de las
cuerdas, los campos antisimétricos de Kalb-Ramond y los campos de norma del maximo
grupo abeliano U(1)® respectivamente, & es el dilatén, g es la curvatura escalar asociada

a la métrica G, ¥,
Fi = 0,45 — 3,49,

Hyp = (8,B,, + 24 Ly F{Y) + permutaciones ciclicas de p, v, p
son los campos de fuerza asociados a A® y B,,. El campo escalar M toma valores

matriciales con las siguientes propiedades:

MLMT =L, MT =M, (4.2)

(7 2)

donde I, denota la matriz identidad n x n. La accidn (4.1) es invariante bajo el grupo de

transformaciones O(6, 22):

Mo OMOT, AL 5 QuA®, G oG, =@, By — Ba (44)

donde  es una matriz de 28 x 28 que satisface

QLat = L. (4.5)

La teoria efectiva en cuatro dimensiones también es invariante bajo otro conjunto
de transformaciones de simetria, que corresponden a una simetria de las ecuaciones de
movimiento, aunque no de la accién efectiva (4.1). Para exhibir esta simetria, se introduce
la mérrica candnica de Einstein g,

Guv = exp(— )G - (46)
En términos de g,,, la accién toma la forma:

- 1 1, 1 o o
5 = ﬁ;]d“:r:\/-g[Rg - §g“ 4,20,¢ — ﬁexp(—2¢)g"“ " g% HyppHyrvr

— exp(=®)g" g F@ (LML) 4 FY, + %gﬂvz*r(a,,MLa,,ML)]. (4.7)
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La accién de la superficie de evolucién de la cuerda es [43]:

L 2 - mpna v 4
= [ G, (X )0, XHE° XY + W, (4.8)

donde W denota los términos que involucran campos fermiénicos en ia superficie de evolu-
cidén, asi corno los campos By, AL“), ¢ y M. El andlisis se restringe a fondos caracterizados

por las siguientes formas asintoticas:
1 a
(Gu) = Ny (exp (=B)) = ?n (M) = I, (Bu)=0, (-'{Ex )> =0. (4.9)

de las cuales se obtiene:

(Guu) = ggﬂuu- (4.10)

De las ecuaciones (4.7), (4.8) v (4.10) se ve que el fondo corresponde a los siguientes

valores de la constante de Newton Gy v de la tensién de la cuerda T:
P
= = . 4.11
Gyv=2 T 357 ( )

La solucidn mas general para hovos negros no rotantes extremos o BPS estd dada por {3!:

ds? = gudrtdr’ = ~K7 pdt? + K3 p7'dp® + K5 p(d6? + sin® 6do?). (4.12)
B,, =0, (4.13)
exp (®) = K ¥ pg?, (4.14)
4 = - n(“)ﬂg sinha 1<a<22
< 4 \/§ K £ : - - "
p(a-22) m .
= (pcosh a + mg), 23<a<?28 {4.15)

_g\/i.f{_
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T T
Pnn an ) ’ (416)

AI = I‘zg =+ (Q T P T
m 42
donde mg ¥ & son reales, 7 en un vector unitario 22.dimensional, p es un vector unitario

G-dimensional, y

K = (p* + 2mgpcosho + m3), {4.17)
Mo
P =24 sinh® a.
Q = —QTO—SI%E—a(p+mocosha), {4.18)

siendo P v Q las cargas magnética v eléctrica respectivamente.
Nétese que en p = O el horizonte y la singularidad de este hoyo negro coinciden.

La carga eléctrica del hoyo negro, Q' se define por medio de las ecuaciones:
@ ¢ (a)
Fpl = —;2—‘ (4.19)

para p grande. Por tanto, de la ecuacién (4.15) se obtiene:

QY P g sin 1<a< 22
= mg sinh a. ,
el g \/5 0 sax
(a-22)
=g 7 mgpcosha., 23 <a<28. {(4.20)

Asi también, de las ecuaciones (4.12) ¥ (4.17) se obtiene fa masa ADM:

1 mMp 1
m = ——cosha = ~mpcosha. 1.21
Gy 2 sha=gme (121)

Se defininen las componentes derecha e izquierda del vector de carga eléctrica como:
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QY = o, 1<a<?22
pu—22
= ngg cosh o, 23 < a < 28,
2
(a)
QW = 9 5m0 sinha, 1<a<22
= 0, 23 < a < 28 (4.22)
De las ecuaciones (.21} ¥ (4.22} se obtiene:
2. 1 (4.23)
A '

gue es la relacion estindar BPS entre masa y carga. Sc pueden tomar a m, @ = |[Q¢|,
iy 7 como pardmetros independientes que caracterizan al hoyo negro. Invirtiendo las

ecuaciones (4.21) v (4.22) resulta;

_ i L
Mg = 4,|m? — -8-';,‘:,
Qe
= tanh™!(—=— 4.24)
¢ o (2\/§gm) (

Para determinar Ia posicién del horizonte extendido es necesario examinar algunos campos
cerca del horizonte. Nétese que cerca del horizonte (p << my), la métrica de la cuerda

toma la forma:

152 Guodrtdr” = oxp (B)ds’
» p

i

2
~ L5024t + g dp? + 0P (d8? + sin® 6dg?). (4.25)
0

Considérese ahora un nuevo sistema de coordenadas:

P = gp, {=—. (4.26)
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la métrica se transforma en:
dS? = - p¥dP + dp® + p°(d8? + sin® 0d¢?). (4.27)

En este sistema de coordenadas, otros campos no triviales cerca del horizonte son:

8,0 = _1,, (4.28)
P
(@) n®
Fy = -—\/é.sinha 1 <a <22,

p(a—22)
o~ cosh o, 23 <a< 28 4.29
7 o <asg {4.29)

2sinh? (a)nn’ —2sinh (&) cosh (a)np”
M=1¢,3+( , (a) ; { )2 (T) i ) (4.30)
—2sinh (&) cosh {a)pn 2sinh?® (a)pp
Haciendo otra transformacién {4.4} usando a matriz:
cosh (a)nn?  sinh (a)np” .
\I=(, (o) - ()p), {4.31)
sinh (a)}pn?  cosh (@)pp”
resulta:
AI’ o .[23,
o~ 1<a<22
p(a—22)

o~ 23 <a <28, 4.32
\/i Zaz ( )

La expresién (4.4) representa una simetria de la accién cfectiva a nivel arbol. por tanto
los efectos de las correcciones cudnticas de la superficie de evolucion. que surgen en la
accién efectiva como términos en derivadas superiores, se pueden estudiar también sobre
el fondo representado por los campos primados.

Puesto que los campos de fondo primados ya no dependen de ningin parametro (a,
mq, g). se sigue que el lugar en donde el espacio de intensidades de campo se vuelve muy

fuerte est4 situado en p ~ 1. Esto determina la localizacién del horizonte extendido en
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donde C es una constante. De esto resulta que,

C

)

En el apéndice C se muestra que para este valor de p, la temperatura local de Unruh
es del orden de la temperatura de Hagedorn en la teoria de cuerdas. Por tanto. las dos
definiciones del horizonte extendido coinciden.

Usande la métrica candnica {(4.12) se obticne el drea del horizonte extendido:

C e
A~ drgmg = 47rm0;. (4.35)

4.2.3 Modificacién a la entropia de Bekenstein-Hawking

En analogia al resultado de Bekenstein-Hawking v utilizando (4.24) y (4.35), se define la
entropia del hoyo negro como
A amC 2nC 2

= 4 _TmeC 2wl | i 4.36
e e L v (436)

Ahora se procede a comparar la expresién para la entropia {(4.36) con la densidad de los
estados elementales de la cuerda con los mismos niimeros cudnticos de masa y carga.

La férmuia para ia masa de los estados BPS de la cuerda estd dada por

- @k Q(Qi + 2N = 2), (4.37)

i
m T8¢ 8 g*

siendo Ny la contribucién total de osciladores al cuadrado de la masa proveniente de
los osciladores izquierdos. No hay contribucién a la masa por parte de los osciladores
derechos, puesto que para saturar la cota BPS, cf estado de la cuerda debe de estar en el
nivel més bajo en el sector derecho de la superficie de evolucién. La degeneracidn de tales
estados surge debido a las muchas maneras difercntes en que los osciladores izquierdos se

combinan para dar un total de Ny. Esta degeneracién estd dada por [37]:

3Este mismo resultado se obtiene repiticndo ¢l cileulo que lieva a (4.35) en un escenario més completo.

de modo que la correccidn (4.36) es muy general [3].
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de.s =~ exp (dmyNL). (4.38)
Entonces la entropia, caiculada a partir del espectro elemental de la cuerda es:

32
Sps = Indg s = 41Ny, 8?” m? — %’; (4.39)

Esta tiene la misma dependencia en g, m y QL que Sp.y dada en la ecuacién (4.36). La

constante de proporcionalidad en las dos expresiones coinciden si se toma
C =4 (4.40)

Esto muestra que la entropia modificada de Bekenstein-Hawking del hovo negro si repro-

duce correctamente la densidad de estados elementales de la cuerda.

4.3 Horizonte extendido para hoyos negros

no supersimétricos

Es necesario adaptar el concepto de horizonte extendido al caso de hoyos negros clsicos,
para esto nos basamos en la primera definicién mencionada en el apartado anterior. Es-
pecificamente definimos el horizonte extendido como la superficie en donde la curvatura
escalar (C' = RyqpaR*®¥?) es igual a uno en unidades de Planck.

En adelante visualizaremos a los hovos negros como la descripcién clasica de un objeto
cudntico. La naturaleza de este objeto estd descrita en una buena aproximacién por la
relatividad general “clisica” en la lejania del horizonte de eventos. De ninguna manera
debemos esperar que la métrica que resuelve las ecuaciones de Einstein tenga sentido a
distancias del origen mis pequeias que Ja longitud de onda de de Broglie Ag = M ~l de
un hovo negro de masa . En el contexto de la teoria de cuerdas es quizds mds apropiado
utilizar el principio de incertidumbre generalizado de Veneziano [44] Az > %Ap + -_,f—p,
donde ¢, s la escala de la cuerda, g es la constante de acoplamiento de la cuerda y £, = g¢,
es la longitud de Planck. De este modo, en unidades de Planck, ciertamente no se espera
que la métrica tenga sentido para radios mds pequenos que

1 1
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(En dénde estd el horizonte extendide? Si el lugar en donde la curvatura es muy grande
(en unidades de Planck) estd dentro del horizonte de eventos, es claro entonces que no hay
necesidad de definir un horizonte extendido. De manera similar. si este lugar se encuentra
a un radio mds pequefio que Ay-. no tiene sentido hablar del horizonte extendido. Nosotros
estamos interesados en encontrar bajo que circunstancias el horizonte extendido es un
concepto iitil y significativo para hoyos negros no supersimétricos en cuatro dimensiones.
En otras palabras, debemos encontrar en dénde el horizonte extendido es mayor que el
horizonte de eventos y al mismo tiempo mayor que Ay {0 Ag).

Considérese la solucién general para las ecuaciones de Einstein-Maxwelt {1.21):

o 2ain? S22 2
g — (tl a).:sm 9) g2 _ 2asin G(rv-i- a A)dta‘o
2 22 A2 ein2
(Tt o) - Aaisin® O] o past + Zar 4 vap, (4.42)
Z A
Ay = - [(de), — asin?0(dg,)], (4.43)
B T " [
donde

L=ri+a%0s0 y A=r+d®+e*-2Mr (4.44)

Usando Mathematica se caleuls el cuadrado del tensor de Riemann € para esta solucion.
v se evalud en donde es igual a uno.

Para el hovo negro de Schwarzschild (e = a = 0} la curvatura escalar es simplemente:

2
¢ = B8 (4.45)
P
de donde el radio de! horizonte extendido es:
1.,1
Ty = 4851f3, (4.46)

En la figura 4.1 s¢ muestra la grafica de la curvatura escalar para Schwarzschild (4.45)
junto con la grafica dei horizonte extendido (4.46) v del horizonte de eventos comparadas
con la curva de Veneziano (4.11) y la curva de de Broglie (Az = A/~"). Notamos que el
horizonte extendido siempre estd adentro del horizonte de eventos, excepto para aquellas

masas tan pequeiias que la longitud de onda de de Broglie es de hecho mayor que ambos.
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{a)

e e Horizonte Extendido
Radio " .
Hforizonte de Eventos F .

Veneziano

de Broglie

Masa

(b}

Figura 4.1 (a) Gréfica de la curvatura C como funcién de la masa y el rudio de un hoyo negro en ln métrica
de Schwarzschild. F! corte horizontal es para C=1 y nos daz el horizonte extendido. (b} Se
comparan las posiciones del herizonte extendido y del horizonte de eventos comn funcidn de

1a masa.
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Lo mismo sucede para cualquier hovo negro cargado estdtico: en la figura 4.2 se
muestra la curvatura escalar de Reissner-Nordstrém (o = 0) y la comparacion de los
horizontes extendido y de eventos con las curvas de Veneziano y de de Broglie cuando
e = 0.99. Una visién mas clara de lo que sucede con este tipo de hovos se muestra en
la figura 4.3 en donde se grafica la masa critica M, {en unidades de Planck) en la cual
el horizonte extendido cruza el horizonte de eventos en funcién de la carga e. Sélo para
masas por debajo de la linea el horizonte extendido es mayor que el horizonte de eventos.
La curva es esencialmente plana justo por debajo de M, ~ 0.95 ¥ comienza a crecer en
e == 0.3. Cuando e alcanza su valor extremo e = 1, M, alcanza 1.088.

De modo que para ambos, el hoyo negro de Schwarzschild v el hovo negro de Reissner-
Nordstrém, el horizonte extendido no es un concepto 1til.

La situacién cambia ligeramente para el caso de un hoyo rotante. En la figura 4.4
se muestra la curvatura escalar para ¢l caso de Kerr {e = 0) cuando e =01 y ==
{direccién en la que el radio del horizonte extendido resulta ser maximo). De nuevo, el
horizonte extendido es mds grande que el horizonte de eventos sdlo para masas pequefias,
pero la masa critica por debajo de la cual el horizonte extendido es relevante {mayor que el
horizonte de eventos) es ahora moderadamente mayor y crece con a. Los puntos en donde
la curvatura escalar varia bruscamente (que son mas notorios en la gréfica (b)) no tienen
interpretacion fisica. El hecho de que estos “picos” se sitian sobre la curva del horizonte
de eventos sugiere que provienen de la singularidad aparente en la métrica, puesto que
utilizamos las coordenadas originales (£, r,8,0). En estas coordenadas la métrica general
es singular en los puntos: r = ry = Af & VA7 — e — a2, es decir, justo en los puntos que
definen el horizonte de eventos. (En los casos de Schwarzschild y de Reissner-Nordstrom
la singularidad en las coordenadas no se manifiesta en la curvatura escalar porque la
expresion para ésta es muy stmple para ambos. En cambio, la expresion para la curvatura
escalar en el caso general es muy complicada v tiene dependencia angular, de modo que
la singularidad aparente no puede ser removida en estas coordenadas). Para obtener el
punto en donde se intersectan el horizonte de eventos y el horizonte extendido se excluyen
de la grifica de este iiltimo los puntos cercanos a la singularidad aparente (r = ry) y
con los puntos restantes se hace una interpolacién con un polinomio de sexto grado que
posteriormente se utiliza para extrapolar el punto de interseccidn.

Los resultados se resumen cn la figura 4.5 en donde se muestra la gréafica de la masa
critica M, en funcion del parimetro a. Para este caso A, alcanza el valor 5.53 en el limite

extremo a — 1, lo cual corresponde a r, = 10.97 que corresponde a 3.72 veces la longitud
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(a)
1
Radio s Lt ' Torizonte Extendido
Horizonte de Eventos E :
-
V Veneziano
r
/_-_de Broglie
* Masa

* ’ 2 2

(b}

Figura 4.2 (a) Grifica dela curvatura C como funcién de Ia masa y el radio de un hoyo negro en la métrica
de Reissner-Nordstrém. El corte horizontalespara C=1 y nos da el horizonte extendido. (b) Se
comparan las posiciones del horizonte extendido y del horizonte de eventos como funcién de
la masa.
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Mc

1.075°
1.05°
Lmﬁl
1
QWGE
0.95
0.925"

0.2 04 06 0.8 1

Figura 4.3 Masa critica M, para un hoyo negro cargado estdtico.

de Veneziano ¥ 60.7 veces la longitud de de Broglie.

Por tanto, el efecto del momento angular es el de incrementar ligeramente el valor de
la masa critica en el limite extremo (a = 1).

Finalmente, la figura 4.6 muestra la curvatura escalar para el caso general de Kerr-
Neumann cuando ¢ = 0.99, ¢ = 0.99 v § = #. Nuevamente los “picos” en las grificas
estan asoctados a la singularidad en las coordenadas v no tiener significado fisico. En
este caso, el valor de la masa critica es A, = 5.69, lo cual corresponde a r; = 11.22 que
corresponde a 3.70 veces la longitud de Veneziano y 63.9 veces la longitud de de Broglie.

Por tanto, en el caso general la carga no juega ur papel relevante.
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Radio

(a}

Horizoate de Eventos

EuED IrgcEitaRLiLeas ol Horizante Extendido

25

H

B

k/ Veneziano

- - - - ~ Masa

(b)

Figura 4.4(a) Grdfica delacurvatura C como funcién de la masa ¥ el radio de un hoyo negro en la métrica
de Kerr. ¥l corte horizontal es para C=1 y nos da el horizonte extendido. (b) Se

comparan las posiciones del horizente extendido ¥ del horizonte de eventos como funcién de
la masa.
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Figura 4.5 Masa critica M, para un hoyo negro rotante.
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Conclusiones

En este trabajo se presenta una revisién de algunas de las ideas mas cruciales sobre hoyos
negros, desde la perpectiva de la teoria de cuerdas. Por falta de tiempo y espacio no
se intenté hacer una revisién de toda la teoria de cuerdas, que estd en libros de texto
2, 45, 48).

Se ha visto que la teoria de cuerdas proporciona una identificacién de los grados de
libertad que dan origen a la entropia de Bekenstein-Hawking, al menos para algunas
soluciones de hoyvos negros. las cuales son regulares en su horizonte de eventos.

Del principio de correspondencia entre hoyos negros y estados elementales de la cuerda
resulta que la entropia de Bekenstein-Hawking {Ss,) es proporcional a la entropia de la
cuerda {S;). En principio este razonamiento cualitativo se puede aplicar a cualquier hoyo
negro. Sin embargo, este principio nos da una interpretacién de la entropia del hoyo negro,
pero no nos da una interpretacion del coeficiente numérico.

Existe una clase especial de hoyos negros, los cuales son soluciones de la teoria de
supercuerdas. El limite a hajas energias de la teoria de supercuerdas es una teoria de
supergravedad que admite soluciones de hoyos negros cargados extremos con masa y
carga relacionados por M = c@), que son los llamados estados BPS. Estos hoyos negros
supersimétricos tienen drea de horizonte cero, puesto que hay escalares que divergen en
el horizonte. Para contruir soluciones con geometria bien definida en el horizonte, como
las que aparecen en relatividad general, se necesita balancear los escalares en el horizonte.
Algunos solitones no perturbativos de la tecria de cuerdas tienen cargas escalares que
se pueden interpretar como presiones o tensiones en las direcciones compactas. Una
representacion de estos solitones son las D-branas.

Las D-branas aparecen como particulas cargadas en cuatro dimensiones. Esto nos
permite contar los estados BPS v es posible explicar perfectamente la entropia del hoyo
negro incluyendo al factor numérico (~ }). Sin embargo, estos hoyos negros son ficticios

desde el punto de vista de la termodindmica. puesto que no se evaporan. También es

67



CONCLUSIONES 68

posible calcular la entropia para hoyos negros cerca de extremos.

En la historia de la fisica de particulas se han dado muchos ejemplos de objetos los
cuales se pensaba que eran elementales y mds tarde se encontraba que estaban formadas
por enridades mas fundamentales. El hecho de que la entropia de los hoyos negros sea
reproducida por ei conteo de estados cudnticos sugiere que se han identificado los grados
de libertad fundamentales, y no hay otro nivel de estructura “esperando” ser descubierto.
Sin embargo, estos grados de libertad pueden tomar diferentes formas en diferentes limites
de acoplamiento de la teoria.

También es posible calcular ¢l andlogo a la radiacién de Hawking en un régimen a
bajas energias. La radiacién de Hawking se ve como una colisién de dos cuerdas abiertas
moviéndose en direcciones opuestas sujetas a las branas que decaen en una cuerda cerra-
da v entonces se puede desalojar la brana. Estos resultados tienen implicaciones en la
paradoja de la pérdida de informacién, puesto que la teoria de cuerdas nos proporciona
una descripcién unitaria de un sistema de cuerdas y D-branas.

Como pequefia generalizacidn, se extrapold el concepto de horizonte extendido, muy
itil cuando se habla de hoyos negros supersimétricos extremos (BPS) a los hoyos negros
“normales” en cuatro dimensiones.

Se obtuvieron dos resultados. Primero, que en el exterior del horizonte de eventos
de un hoyo negro estatico la curvatura siempre es pequefia. Segundo, que ¢l horizonte
extendido no es un concepto muy iitil para hoyos negros no supersimétricos en cuatro
dimensiones, puesto que la masa critica es del orden de la unidad en todos los casos. Esto
significa fisicamente que para un observador exterior sdlo los modos cero de la cuerda
pueden ser visibles.

Estos resultados en general son consistentes, dado que la temperatura cerca del hori-
zonte de eventos de un hoyo negro clasico siempre es mucho mas pequefia que la tempe-
ratura correspondiente de un hovo negro supersimétrico extremo.

Como comentario final se puede agregar que los hoyos negros se han convertido en un
excelente laboratorio teérico para entender algunas caracteristicas de la gravedad cudntica.

Se podria decir que estos son el dtomo de Hidrégeno de la gravedad cuantica.
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Curvatura escalar para la métrica de

Schwarzschild

De la métrica de Schwarzschild {1.3) vemos que los coeficientes contravariantes y cova-

riantes estdn dados por:

2M 2y
e = —(1—;)1 .‘i“=—(1_ ) ’
r T
20N 2M
r = — |1 =-— s == 1__"_,
= -(-F) o =-(1-F)
g0 = T ¢ =r2
Goo = risen’f, g7 =r%sen™%0 (A1)
De estas expresiones se pueden calenlar los simbolos de Christoffel]
i = 507 ~ o) (A.2)
k= 29 Jyk = Fetg — Fikd)- .

Sustituyendo (A.1) en (A.2) los simbolos de Christoffel distintos de cero son:

¢
[
I‘r"

[ Moy

M M !
_[-‘r" = -T(l - __) '
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APENDICE A. CURVATURA ESCALAR PARA LA METRICA DE SCHWARZSCHILD

raﬁr =
F¢g¢ =

M

fl

1
Fédr = ;-,
cotd,
—sinfcosf.

Ahora. el tensor de Riemann estd dado por

R;, =080, -

-8, + T, e

1] o
i P D

(A.4)

Utilizando (A.3) vemos que las componentes del tensor de Riemann que no se anulan son:

Rtrtr =
Rlgy =
Rlgpe =
Ry =
Ry =
Rﬂtﬁ‘t =
Rﬂrﬂr =

Régw =

M Myt
(-2

r3 T
Rlys  m
sin® @ r’
. 9
2Msm 6’
r
Rréra E
sinig r’
M 2M
~Rr= -2 (1= 25,
r r
‘ M 2Af
R = (1- =),
r r
-1
S T
R rér r3 1 r )
2M
e

Por tanto la curvatura escalar (C = Rap, R29) es:

RaﬂpvRaﬂuu

)2 —-l

n—? 91

4[(Rerer)2(9")2(0)? + (Rara) (9™ 2(8%)" + (Rotar)* () (4%°)’]
(Rooas)2(7%2)2 (0% + (Roora)?(97)2(9™)? + (Ruare) (67 (9%)

AM? oM oM., M, 2M.,. 2M

=1 -—) (- T)+—T;(1——r-)(1“‘r—)
JTI (sin* 6(1 — %4—)2)(1' sin® #)~%)(1 - ?—?-)’2) + 4% sin? 87"4(r2 sin?8)~?
1 ' 12 M.
‘—‘:2—(1 - 3-?-{)-2(1 - ZirE)z iy il—é—sin"ﬂ(l - 2—T£)-2(1

2

(A6)




Apéndice B

Reduccion dimensional de la teoria

diez-dimensional

Considérese la teoria de cuerdas heterdtica compactificada sobre un toro seis-dimensional
(43]. La manera mas simple de derivar la accién efectiva a bajas energias correspondiente
a esta teoria es iniciar con la teoria de supergravedad N = 1 acoplada a la teoria de
super Yang-Mills N = 1 en diez dimensiones, y reducir dimensionalmente la teoria de
diez a cuatro dimensiones. Puesto que en un punto genérico sobre el espacio de modulos
(campos especiales que representan esencialmente el tamafio v la forma del espacio com-
pactificado) dinicamente los campos de norma abelianos dan lugar a campos no masivos
en cuatro dimensiones, es suficiente restringirse a la parte U(1)'® del grupo de norma en

diez dimensiones. La accidn en diez dimensiones estd dada por.

1 | p—
Eﬂ /dlﬂz —Gao0) exp (_q)(l(]))(R(m) + G(IO]MNaM(p(IO)aN@[ID}
1 R Py :
_EH!(\}%PH(W}MAP _ EFSO\] FUOMAN ), (B.1)
donde Gf‘l,?\},, Bﬁ‘,‘f\’,, ,—1&1,0)1, y ®'% son la métrica en diez dimensiones, el tensor de campo
antisimétrico, los campos de norma U(1} y el campo escalar dilatén respectivamente

(0<MN<9, 1<I<16),y,

Fin' = O ARY — oAl
HY, = (O BYY — %A%D”Fﬁﬁ”) + permutaciones ciclicas en M, N, P. (B.2)
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Para la reduccién dimensional es conveniente introducir los campos en cuatro diemensiones
Gomny Brmny AL, ®, A, Gy y By, (1Sm<6, 0Sp<3, 15as 28). a través
de las relaciones:

émﬂ = G)(w:l-)l-]ii,n+3? an = Bgi)a,wa ) Afn = Agg—’é.

Alm) = ';'Gm"Gs.lf?;,p, AU _(%Ai‘lo)f _ LAY,
A.(um+6) = %B((:T?lii)u - B"“"A»E‘n) + %A{"AHHZ)'

G = fof ) - Gfi?la)ﬁma)u@m"a

By = BUY — 4Bun AUV AP — 2040 AT — ALD A,

1 .
@:@(10}—51ndet0, 1<mn<6, 0<puv<3 1<I<1I6 (B3

donde G™ denota la inversa de la matriz Gmn. Ahora se combinan los campos escalares
Gmny, Bmn ¥ AL en un campo escalar M contenido en 0(6,22}, que toma valores matri-
ciales. Para esto se consideran a Gopn, Bma ¥ fi,{n como matrices de 6 x 6, 6x 6. y 6 x 16
respectivamente, y C’mn = %Aﬁnflf, como una matriz de 6 x 6 v se define a M/ como una

matriz de 28 x 28 dada por la siguiente expresion:

G G- (B+C) G4
M=|(=B+8)G (G-B+E)G(G+B+C) (G-B+C)G'4 |, (B4
ATG? AGY G + B+ () s+ ATG1 A
que satisface
0 I O
MLMT =L, M"=M, L= 0 0 |, (B.5)
0 0 "[15

donde [, denota la matriz identidad de n x n.

La accion efectiva que gobierna la dindmica de los campos no masivos en la teoria en
cuatro dimensiones se obtiene al sustituir las expresiones para los campos en diez dimen-
siones en términos de los campos en cuatro dimensiones en la ecuacién {B.1). ¥ tomando
a todas las configuraciones de campo independientes de las coordenadas compactas. El
resultado es:
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1 1t
~ = [ d*zv/=Gexp {8} (R + G*8,80,8 — =G G G* HyuHywy
GHGY'Y FO (LML) F o) + -;—G“”Tr(an.-\f[LB.,ML)] (B.6)

donde
Fl) =08,A% - 8,4,

Hyvp = (0uByp + 24P Loy F{Y) + permutaciones ciclicas de p, v. p.
¥ Rg es la curvatura escalar asociada con la métrica en cuatro dimensiones Gy,. Para
encontrar este resuttado se toma f @®y = 1, donde y™(1 < m < 6) denotan las coordenadas

propias del toro en seis dimensiones.



Apéndice C

Horizonte extendido y

termodinamica

El propésito de este apéndice es mostrar que en el punto en donde se localiza el horizonte
extendido. definido en la ecuacion (4.34), la temperatura local de Unruh es del orden de
la temperatura de Hagedorn de la teoria de cuerdas. Para esto necesitamos obtener la
versién euclidea de la métrica candnica (41.12), y también elegir un sistema de coordenadas

apropiado. en el cual la parte p, ¢ de la métrica sea no singular. Esto es:
t=ir, p=ri. (C.1)

La métrica candnica cerea de p = 0, entonces toma la forma:

dst = dmy(dr® + #:ITQ] + mgr?(d8? + sin® 8do?). (C.2)
g

La parte r. 7 de la métrica describe un espacio no singular. a condicién de que 7 describa

una coordenada periddica con periedo damyg:
T=7+4d7mp. (C.3

El inverso de la temperatura local de Unruh (3ppnen) es el periodo propio en la direccién
de 7 a un valor fijo de p (0 7). Usando la métrica (C.2), se ve que en p = 1, Fynrun €514

dada por:

Byarur(n) = Amy/mgn = 47"‘”' m;C? (C4)
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donde se ha utilizado el valor de n dado en (4.34).
Para calcular la temperatura local de Hagedorn, es necesario tomar en cuenta el hecho
de que el acoplamiento de la cuerda, exp (), no es una constante en el fondo del hovo

negro, sino que de hecho varia con p. En p = 5 esté dado por:

exp (&() = 2L = 2. (C5)

De esto resulta que

Bitagedorn (M) = 47(2 -+ V2) exp (—3(21’1) =4m(2 + \/5)\/2:;. (C.6)

Dado que C ~ 1, en el horizonte extendido la temperatura local de Unruh es del orden

de la temperatura local de Hagedorn.
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