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Capitulo 1

Nuestro Universo

Durante los anios 60 la teoria del Big Bang se proclama como la teoria estrella en la explicacion
del origen de Universo. De acuerdo con ella, el Universo se habria generado a partir de una gran
explosion en la que el espacio - tiempo habria surgido a partir de una singularidad, un tnico punto
de alta densidad y temperatura. Sin embargo, en los afios 70 aparecen una serie de problemas
al relacionar el estado actual del Universo con el supuesto origen que esta teoria no es capaz de
explicar, y que atiin hoy suponen algunos de los retos de la Cosmologia moderna.

1.1. Los problemas de la Cosmologia moderna
Los satélites desarrollados por la NASA y la ESA desde 1989: COBE, WMAP (hasta 2008)

y Planck (en la actualidad) han recopilado datos de la radiacién césmica de fondo y permiten
reconstruir una imagen que proporciona un “mapa térmico” del universo temprano.

Figura 1.1: Imagen observacional del universo primigenio recogida por el satélite Planck hasta

2013.

Estas observaciones revelan que el universo observado presenta una gran homogeneidad; es
decir, existen regiones extremadamente distantes que poseen las mismas propiedades fisicas, y
mas en concreto, la misma temperatura. La temperatura media calculada a partir de estos datos
es del orden de Ty ~ 2,3°K, y las diferencias entre los puntos mas calientes y mas frios aparecen
en el quinto decimal, % <1075, A priori esto puede no resultar problemético pero para que dos
cuerpos o regiones se encuentren en equilibrio térmico es necesario que entre ellas haya existido

contacto de alguna forma.

La teoria de la relatividad enunciada por Albert Einstein a principios del siglo XX establece
que no existe mensajero mas rapido que la luz, lo que significa que nada puede viajar a una
velocidad superior. Sin embargo, el universo no es lo suficientemente antiguo como para que la
luz haya podido conectar las regiones mas aisladas igualando su temperatura. Esto es lo que en
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Cosmologia se entiende como el problema del horizonte, y es que el modelo del Big Bang no
es capaz de explicar el porqué de un universo tan homogéneo.

El segundo de los problemas es el problema de los monopolos. La teoria del Big Bang
predice que a temperaturas tan elevadas como las que se dieron en el universo temprano se
producen una gran cantidad de particulas pesadas y estables entre las que se encontraria el mo-
nopolo magnético. Dada la estabilidad de estas particulas, deberian haber persistido durante la
evolucién del universo y dominarian energéticamente el universo actual pudiendo ser observadas,
y sin embargo, ain no han sido detectadas.

El problema de la planicie es el tltimo de los grandes problemas que se resuelven al
abandonar la teoria del Big Bang y estd relacionado con las conclusiones de las medidas actuales
del universo que nos permiten asegurar con gran precisién que éste es espacialmente plano, es
decir que la curvatura (espacial) es nula. El verdadero problema es que la curvatura del universo
se relaciona con la densidad de energia, segiin las ecuaciones de Einstein empleando la métrica
de FLRW (Friedmann - Lemaitre - Robertson - Walker),

ds? = —dt* + R(t)* { + rdeQ} (1.1)

1— kr?

se considera que tanto la velocidad de la luz como la constante de Planck son iguala 1l (¢ = h = 1).
R(t) es el factor de escala, d2? = df?+sin? dy? es el diferencial de una esfera S? de radio unidad,
k es la curvatura del espacio: nula si el espacio es llano, positiva si el espacio es esférico S* o
negativa cuando el espacio es pseudo-esférico H? y las coordenadas polares tienen los siguientes
limites:

r € [0, +00) 0 e [—g g} o € [0,2n] (1.2)
La ecuacion de Einstein, de forma general, es
1 e
Ruy - iRg/ux + Ag,uu = CTT,U,V (13)

siendo R, el tensor de curvatura de Ricci, R el escalar de curvatura de Ricci, A la constante
cosmoldgica y Ty, = (p + p)uuu, + pguw el tensor energia-momento expresado para un fluido
ideal donde wu, son las cuadrivelocidades del fluido. Aplicada esta expresién a la métrica de
Robertson - Walker:

()=~ (p 4 39) R() (1.4a)
H? = &T;;p - R(’Z)Q (1.4b)

siendo p la densidad de energia, p la presién y H el parametro de Hubble que se define como el
cociente R(t)/R(t) y sirve como medida del ritmo de expansién del universo.

La segunda de las ecuaciones (1.4b) relaciona la densidad, curvatura y el ritmo de expansién
del universo. Esto significa que para que actualmente se observe un universo plano (con x = 0)
es necesario un valor muy concreto de la densidad de energia, conocido como “densidad critica
p.’ . Las condiciones necesarias para que el universo tras la “gran explosion” fuese espacialmente
llano, de forma que se habria mantenido plano, son tan precisas como improbables. La otra
opcién es que las condiciones no hubieran sido las adecuadas, entonces necesariamente debe
existir un mecanismo que permita que atn con otros valores de la densidad p la evolucién lleve
al universo al estado actual.
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1.2. El nacimiento de la inflacion

Con la aparicién de estos problemas, la teoria del Big Bang no era suficiente para explicar el
universo que observamos. Durante los afios 80 se desarrollaron teorias que proponen una etapa
de expansién acelerada en algiin momento de la historia, en la que el universo habria crecido
alrededor de 100000 billones de veces en apenas una milésima de segundo.

La evoluciéon del universo puede dividirse en distintas etapas. Inicialmente, en lo que se
conoce como “universo primigenio” las interacciones se encontraban unificadas en una tunica
fuerza, es la etapa de Gran Unificacién, GUT. El universo es entonces tan caliente (del orden de
T > 10'GeV) y denso que los protones y electrones se encuentran separados moviéndose a altas
velocidades; esto impide que los fotones se propaguen en linea recta a lo largo de grandes distan-
cias pues interaccionan con las particulas cargadas. A medida que el universo (7' < 10'°GeV) se
enfria las interacciones se separan segin el modelo standard en la interaccion electrodébil y la
interaccion fuerte. Durante esta transiciéon de fase se producen, de forma masiva, los monopolos
magnéticos.

El descenso de la temperatura lleva acompamiado la disminuciéon del movimiento de las
particulas cargadas, con lo que las fuerzas de atraccién entre ellas se hacen efectivas y dan
lugar a los primeros atomos. Esta época se denomina recombinacion. Los electrones apan-
tallan el nicleo, con lo que el conjunto parece ser neutro y los fotones no interactiian con las
cargas neutras. Es lo que se conoce como el desacoplo de la luz y la materia, que desde entonces
evolucionan de forma diferente.

Desde el momento del desacoplo, los fotones pueden viajar por el vasto espacio durante mi-
llones de afnios hasta llegar a nuestros detectores. Este es el fondo de microondas. Las mediciones
de la CMB muestran la gran homogeneidad e isotropia que entonces presentaba el universo. Las
nuevas teorias acerca del origen y evolucion del universo proponen un periodo inflacionario que
habria tenido lugar en un momento muy anterior a este desacoplo de la luz y la materia.

Expansion acelerada
por la energia oscura

Edad
oscura

Formacion de galaxias,
planetas, ...

Radiacion cosmica
de fondo

Inflacién _

Primeras estrellas
~ 400.000 afos

Expansion del Universo

13.700 millones de afios

Figura 1.2: Representacion de la evolucion del universo.
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Entre los primeros cosmélogos que trabajaron en una teoria inflacionaria destacan Alexei Sta-
robinsky, Alan Guth y Andrei Linde. Las ideas inflacionarias se basaban en adoptar el universo
como un fluido perfecto en el que la densidad del vacio podria representarse como

p=—p=cte x GA,

sin embargo, Starobinsky [18] proponia una constante cosmoldgica A dindmica, que dependiese
del tiempo. Fueron las propuestas de Guth [6] y Linde [10] las que mayor repercusién tuvieron.

> Old Inflation. Desarrollada por Alan Guth en 1981 y basada en el super - enfriamiento
durante la transicién de fase cosmolégica. El modelo no resulté valido porque daba lugar
a un Universo inhomogéneo, pero sentd las bases para el desarrollo de nuevas teorias que
se corresponden mas con los datos observacionales.

> New Inflation. La teoria de Andrei Linde surge en 1982 como solucién a los problemas que
presentaba la teoria de Guth. Aunque si solucioné algunos de los problemas, el modelo no
resulté concluyente porque el universo resultante no concordaba con las observaciones. Sin
embargo, otras teorfas (incluso desarrolladas por el propio Linde) se basan en la idea de
un potencial para el campo escalar V(¢) que propone la Nueva Inflacién para explicar la
expansion acelerada.

1.3. ;Cdémo funciona la teoria inflacionaria?

Desde las primeras teorias se asume la existencia de un campo escalar, denominado inflatén
que, dado un universo homogéneo, inicialmente no puede depender de la posicién, inicamente
del tiempo (por tanto, también de la temperatura)

¢ (1) - (1)

Ademads pueden definirse las expresiones para la densidad de energia p y la presién p, en funcion
de este campo escalar:

1

~¢* =V (9) (1.5)

_ L _
p= 28+ V() =13

Un modelo inflacionario se caracteriza por la forma de su potencial V(¢). Diferentes poten-
ciales dan lugar a distintas expansiones del universo que pueden variar el comienzo, final y/o la
radiacién de fondo que producen. En la primera teoria, la Old Inflation de Alan Guth se propo-
ne un campo escalar que comenzaria en un estado en el que el potencial es practicamente llano.

V(o)

Para que la inflacién sea viable es necesa-
rio un potencial que presente un minimo local
en el que el campo escalar queda atrapado, es
lo que se conoce como “falso vacio”. A me-
dida que la temperatura disminuye, aparecen
nuevos estados de minima energia, que se de-
nominan “vacios verdaderos” separados de los
minimos locales por una barrera de potencial.
En temperaturas por debajo de la critica el

sistema se encuentra en un estado de “falso
620 b0 “ vacio” pese a que existe un estado de minima
energia. Siguiendo la fisica clasica este estado

Figura 1.3: Evolucion del potencial V(@) con la
temperatura.
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seria estable y no es posible solventar la barrera de potencial al no haber energia suficiente para
alcanzar el minimo local. Sin embargo, aplicando la fisica cudntica el sistema podria llegar al
“vacio verdadero” mediante el efecto tunel cuantico.

El paso de un estado de vacio a otro no tiene lugar en todo el universo al mismo tiempo sino
que se da en pequenas regiones del espacio, es lo que se conoce como nucleacién de burbu-
jas. Durante esta transicion de fase se crean de forma aleatoria burbujas que, segin la teoria
inflacionaria de Guth, deberian encontrarse y fusionarse una vez alcanzado el estado estable,
conformando el universo que hoy se observa.

Sin embargo, los célculos posteriores demostraron que estas burbujas no llegarian a encon-
trarse en el “vacio verdadero” y que su formacién durante la transicién de fase darian lugar a
grandes inhomogeneidades que no son consistentes con las observaciones actuales. Como solu-
cién a estos problemas y a los del Big Bang, Andrei Linde propone la New Inflation, con un
potencial V(¢) que presenta un plateau lo suficientemente plano como para que la inflacién sea
existosa.

De igual manera que en la inflacién de Guth, el uni-
verso se encuentra inicialmente en un estado de “falso Falso vacio
vacio” y la transicion hacia el estado de minima energia
tiene lugar por regiones, que dan lugar a distintas bur-
bujas inflacionarias. Sin embargo, el paso al estado de
“verdadero vacio” no se realiza por tunel cuantico sino
por el decaimiento del campo escalar a lo largo de una
suave pendiente del potencial V(¢). La transicién des-
de la zona de plateau debe ser lo suficientemente lenta
como para que las burbujas inflacionarias se expandan Figura 1.4: P otencial tipico de “New
alcanzando un tamafio semejante al de nuestro universo, Inflation”.
requisito que se conoce como condicién de Slow-Roll.

Verdadero
vacio

La inclinacién del potencial entre los dos estados de minima energia puede caracterizarse
por dos pardametros, denominados pardametros de Slow - Roll y que se definen a partir de la
pendiente y la curvatura de V (¢):

2
€(p) x <V> n(¢) o v (1.6)

Algunas teorias consideran el universo como un fluido perfecto, en cuyo caso la densidad p puede
escribirse como p = %qﬁz +V(¢) y llevarse a las expresiones del modelo de Friedmann (1.4). Asi se
obtienen las condiciones para un Slow - Roll adecuado,

e(¢) <1 n(¢) <1 (1.7)

Dado que en el estado de “falso vacio” el universo es altamente homogéneo, la expansién ex-
ponencial conservaria esta homogeneidad de manera que en la burbuja resultante no se podrian
generar las estructuras que hoy en dia se observan. Durante la caida hacia el “verdadero vacio” se
suceden una serie de fluctuaciones (cudnticas) que generan pequenas inhomogeneidades acordes
con las observaciones y responsables de la generacién de estructuras.

Son las dos primeras teorias, que sirvieron como base para el desarrollo de las nuevas ver-
siones. En las préximas paginas se profundizard en algunas de las teorias inflacionarias maés
modernas que dan lugar al multiverso.
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1.3.1. Resolucion de los problemas

Las teorias inflacionarias resuelven los problemas que aparecen en la teoria del Big Bang. La
idea original de una gran expansién acelerada evita la condicién de que en un inicio el universo
fuese espacialmente plano, pues aunque existiese cierta curvatura, la expansién rapida hace que
la percepcién que hoy en dia existe de nuestro universo sea llana.

~

El problema del horizonte se soluciona
de forma sencilla: las regiones que ac-
tualmente presentan las mismas propieda-
des fisicas pero que se encuentran tan se-
paradas que ni siquiera la luz ha podi-
do viajar entre ellas estuvieron conecta-
das en el origen del universo y la ex-
pansion acelerada las separé bruscamen-
te. KEsto puede observarse en la figura
contigua, los dos conos de luz de las

Cono de luz pasado

Recombinacion

o

Recalentamiento

zonas con propiedades similares se en- \g

trecruzan en un punto del pasado, es G

la inflacién la que desconecta estas zo- <

nas. E

- Contacto causal
Por 1ltimo, el problema de los monopolos
se resuelve de manera similar mediante dos su- Singularidad del Big Bang
puestos. En primer lugar, aunque la creacion Figura 1.5: Problema del horizonte.

de estas particulas pesadas fuese masiva en el origen, una expansién tan grande como la que
proponen los modelos inflacionarios haria que la densidad de éstas fuese tan pequena que hoy en
dia seria inapreciable. Y, ademads, la etapa en la que estas particulas se crean, conocida como la
“etapa GU'T”, coincide en el tiempo con el momento de la expansién, por lo que los monopolos
se dispersarian a medida que fuesen creados.

1.4. La Inflacion Caodtica eterna

La idea de la inflacién cadtica surge en 1983 de la mano de Andrei Linde, tan s6lo un ano
después de haber presentado su primera teoria, la “New Inflation” como solucién a los problemas
que presentaba la teoria de Guth. Si bien, estas dos teorias sentaron las bases para el desarrollo
de las teorias mas modernas, teorias como la inflacién natural o la inflaciéon hibrida tienen como
base la idea de la inflacién caética. La “New Inflation” resuelve algunos de los problemas de la
teoria de Guth, sin embargo fue el propio Linde quien la descarté por ser aiin muy complicada
e inverosimil.

En esta nueva versién, no se exigen transiciones de fase, superenfriamientos ni debe asumirse
el universo en un estado inicial muy caliente, solamente debe considerarse que en el universo
primigenio existian todos los posibles valores y formas del campo escalar distribuidos a lo largo
del espacio - tiempo y comprobar si alguno de ellos conduce hacia un proceso inflacionario.
Es por ésta condicién por la que la teoria recibe el nombre de inflaciéon caédtica: el universo
primordial se divide en distintas regiones o dominios que poseen diferentes valores del campo
escalar, determinando su evolucion.

El modelo cadtico presente un potencial en forma de parabola, dado por V(¢) = %mQQSQ, que
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llevado a las expresiones (1.4) del modelo FLRW las transforma en,

$+3Ho = —m?*¢ (1.8a)
H? + % - % (82 +m?¢?) (1.8b)

El valor del campo escalar en el momento inicial determinara el desarrollo del dominio inflacio-
nario; si el valor es muy pequeno nunca llegarad a expandirse. Pero si sucede lo contrario y ¢ es
muy elevado el dominio tendra un periodo inflacionario.

Esta expansion rapida (H 171) continta en el tiempo pero cada vez de forma maés suave, es
decir, existe un término de frenado que resulta ser mas dominante que la propia aceleracién
de la expansién (gb > 3H gb) Ademas, para que en el dominio inflacionario se produzcan las
fluctuaciones necesarias para la creacién de estructuras, el movimiento del campo escalar a lo
largo de la caida del potencial debe ser muy lento, lo que se traduce en que ¢ > gf) Condiciones
que pueden aplicarse a las expresiones segiin

7 i . R T

¢5§<3HL¢ 3H¢$:—m2¢ H:%:mgb % = Hxmo

H >>R2 = HZ_STI'G 212 = . (19)
7 il e [T o a R o st

Las dos ultimas expresiones determinan que la expansién del dominio inflacionario es expo-
nencial y dependiente tanto del tiempo como del campo escalar y su masa,

R(t) < exp (Ht) o exp (met) (1.10)

y que ésta terminara cuando el valor de ¢, que se deduce disminuye con el tiempo (gb ~ ¢y — %),
sea lo suficientemente pequeno.

Asi como los modelos anteriores no eran capaces de obtener un dominio inflacionario con
un tamano acorde al esperado al final de la inflacién, en este modelo una regién cuyo radio sea
menor que la longitud de Planck™ se expande hasta alcanzar un tamano de [ ~ 100" ¢m en
apenas 1073 segundos de inflacién. Esta inflacién tan inmensa como rapida consigue estirar las
inhomogeneidades, dando lugar a un universo espacialmente llano y homogéneo a grandes escalas.

El universo primigenio se divide en una infinidad de regiones en las que la distribucion de
los valores del campo escalar es cadtica. Una regién del espacio - tiempo con valor del campo
escalar ¢ grande se desarrollard como un dominio inflacionario expandiéndose hasta alcanzar un
tamano superior al del universo observable (10280m). Esto significa que no todo el universo tuvo
que evolucionar al mismo tiempo, ni siquiera tuvo que tener un mismo comienzo. De manera
que la inflacién cadtica elimina la necesidad de un “Big Bang” como origen.

1.4.1. Las fluctuaciones cuanticas y la autorregeneraciéon

Una expansién tan grande como la que propone el modelo cadtico destruye cualquier tipo de
inhomogeneidades presentes en el dominio primigenio, lo cual impide la creacién de estructuras
de gran escala, como las galaxias, que se observan hoy en dia. La solucién son las fluctuaciones
cuanticas, variaciones en el campo escalar que tienen lugar durante el proceso de expansién
y que, si bien el universo final es homogéneo e isétropo, permiten pequenas inhomogeneidades
para la formacion de estructuras.

*Longitud de Planck, Ip = ,/'Z—,? ~ 10732 centimetros
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V(o)
Estas fluctuaciones tendrian lugar duran-

| te la caida del campo escalar desde el “fal-
so vacio” al “verdadero vacio” en el proce-
so que denominamos Slow - Roll. La can-
tidad o la forma de estas fluctuaciones de-
penderdan de la forma del campo, asi un po-
tencial cuya caida hacia el minimo sea mas
pronunciada dard lugar a un descenso mas
rapido del inflatéon y por tanto menor can-
tidad de fluctuaciones. Las diferentes pen-
@ dientes del potencial V(¢) dardn lugar a di-
Figura 1.6: V() con distintas formas de Slow - ferentes inhomogeneidades y, en consecuen-
cia, a distintas estructuras de gran esca-

Roll. la

Ademas de durante el proceso de Slow - Roll, las fluctuaciones cudnticas pueden aparecer
cuando el dominio inflacionario se esté expandiendo o se haya expandido afectando al campo
escalar en alguna region espacial. Estas fluctuaciones sobre el inflatén son las responsables de la
creacién (o no) de nuevos dominios que inflacionaran dando lugar a nuevas burbujas.

Si las fluctuaciones son suficientemente grandes pueden aumentar localmente el valor del
potencial V(¢) en algunas regiones dentro del propio dominio inflacionario. Estos aumentos de
la energia potencial, aunque no son altamente probables, suponen un incremento de la densidad
de energia en algunas regiones que se expandiran mucho més rapido que los dominios de los
que provienen. Es decir, dentro de un dominio inflacionario pueden crearse otros nuevos que se
expandan velozmente; en lo que se denomina proceso de autorregeneracion.

ESPUMA ESPACIO - TEMPORAL

DENSIDAD DE PLANCK GRANDES

FLUCTUACIONES
CUANTICAS

PEQUENAS
FLUCTUACIONES
CUANTICAS

POTENTIAL ENERGY

~——|NFLATION

CALENTAMIENTO |
DEL UNIVERSO |

CAMPO ESCALAR
Figura 1.7: Representacion del campo escalar en el potencial del modelo cadtico.

Dentro de las posibles fluctuaciones se distinguen tres regiones segin el proceso que desen-
cadenan. Una zona inmediatamente inferior a la densidad de Plack, donde las fluctuaciones son
grandes y darfan lugar a nuevas burbujas inflacionarias dentro del dominio. Una zona interme-
dia, donde aunque maés débiles, las fluctuaciones seguirian permitiendo la autorreproduccién del
universo; y una ultima zona cerca del minimo del potencial V(¢) en la que el campo escalar
permanece oscilante entorno a este minimo calentando el universo sin generar nuevos dominios.
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El potencial puede presentar varios minimos locales, las fluctuaciones cuanticas pueden con-
seguir que el campo escalar cambie de minimo de potencial. Esto supone un cambio en las leyes
de interaccién entre las particulas o, incluso podria variar el nimero de dimensiones del espacio
tiempo.

En definitiva, tras un proceso inflacionario, el universo queda dividido en regiones exponen-
cialmente grandes, cada una de ellas con sus leyes y constantes fisicas. Ademas, las fluctuaciones
cuanticas permiten que en cada uno de estos dominios evolucionen nuevas burbujas que pueden,
o no, mantener las propiedades de su predecesor. El modelo produce un (multi)-universo de
tipo fractal, en el que los dominios grandes podran producir indefinidamente nuevos dominios
que, a su vez, produzcan més burbujas inflacionarias.

Figura 1.8: Representacion del universo resultante de un modelo inflacionario cadtico, eterno y

autorregenerante.

La imagen superior representa la evoluciéon de un primero dominio inflacionario a partir del
cual aparecen nuevas burbujas o dominios creando asi un enramado de burbujas inflacionarias.
Los cambios de color representan los cambios en las leyes fisicas debido a las fluctuaciones cuanti-
cas que han modificado el “estado de vacio” de alguno de los campos escalares.

Se ha considerado un modelo inflacionario que, aunque caético, es sencillo: sélo un campo
escalar ¢ con un Unico minimo de potencial. Pero existen modelos de particulas elementales
que presentan gran variedad de potenciales, dependientes de més de un campo escalar y que
poseen méas de un minimo de energia o estados de vacio. Distintos estados de vacio darédn lugar
a distintas evoluciones del dominio inflacionario, diferentes formas en las que las interacciones
fundamentales se separan y, en consecuencia, diferentes leyes fisicas.



Capitulo 2

Caracterizando el Multiverso

2.1. El problema de la constante cosmolégica

Cuando, a principios del siglo XX, Albert Einstein desarrollé la teoria de la Relatividad
General se encontrd con el problema de conciliar esta nueva teoria con los conocimientos dis-
ponibles del universo. Entonces se consideraba que el universo era estatico, no se expandia ni
contrafa, por lo que las ecuaciones de Finstein no eran vélidas tal cual estaban desarrolladas.
Por ello anadié, ad hoc, un término que compensaba la gravedad y que aceptaba la solucién del
universo estatico: la constante cosmolégica, A”.

1 8tG
R;w - iRg/U/ + Ag,uz/ = CTT,U,V

Afos después Edwin Hubble descubrié que el universo estd en continua expansién estudiando
los datos de Henrietta Leavitt acerca del movimiento de nebulosas y estrellas. Observé como
la mayoria de los espectros de las nebulosas presentaban corrimiento al rojo, que sélo podia
explicarse suponiendo que se alejaban de la Tierra. Hubble concluyé que la nebulosas fuera de
nuestra galaxia se alejaban, y lo hacian mas rdpido cuanto mayor fuese su distancia a la Tierra;
esto sdlo tiene sentido si todo el universo se estd expandiendo. Los estudios posteriores sobre
supernovas en galaxias lejanas demostraron que el universo no sélo se esta expandiendo sino que
lo hace de forma acelerada. [16]

La observacion de Hubble hizo que Einstiein se replantease sus ecuaciones llegando a asumir
que la constante cosmoldgica habia sido el “mayor error de su vida”. Sin embargo, la constante
cosmoldgica no desaparecié de las ecuaciones de Einstein sino que permanecié como un problema
tedrico y observacional.

En la teoria de Einstein el espacio - tiempo esta caracterizado por la densidad de energia
v el tipo de materia que contiene; para que esta teoria sea capaz de explicar la ya contrastada
aceleracion del universo es necesario que exista algin tipo de energia que sea el motor de esta
aceleracién, que domine la energia total y que no se diluya con la expansion: es la energia oscura,
que puede entenderse como una constante cosmolégica, A.

2.1.1. ;Cual es el problema?

El verdadero problema de la constante cosmoldgica es la diferencia que existe entre los
valores deducidos de diversas teorias, pl}\h y el valor observacional, pj’\bs : alrededor de 120 6rdenes
de magnitud:

“En la literatura puede encontrarse la constante cosmoldgica referida como Q4 = pa/pc en términos de densidad
de vacio y la densidad critica p. = 3H?/87G ademés de como A

12
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No existe, al menos de momento, una tUnica teoria capaz de explicar o dar cuenta de la
constante cosmoldgica, sino que debe trabajarse con varias. Una de las formas de abordar el
problema es la “naturalidad”, sin recurrir a ajustes finos permite deducir que la densidad de
energia de vacio, pp debe ser menor que la densidad de Planck: ppx < pp donde pp = ]YTPP, siendo

Mp = l;l**; y entonces
pp ~ (Mp)* ~ (10*GeV)*

Otra teoria, basada en la mecénica cuantica es la “teoria cudntica de campos”, que trabaja
con vacios cudnticos donde continuamente se crean y aniquilan electrones e~ y positrones e™. Y
obtiene el mismo resultado que la anterior, pp < pp.

El valor experimental se deduce a partir de los datos recogidos mediante tres observaciones,

*x CMB. Los radiacién de fondo de microondas (ver Figura 1.1), las fluctuaciones térmicas
y las medidas de la densidad de materia del universo permitieron deducir que la materia
(visible y oscura) conforma tan solo un 31,7 % de la densidad critica pc. [5]

* Supernovas lejanas, en particular las de tipo 1A. Estas supernovas tienen la particularidad
de que se forman generalmente a partir de una enana blanca que “roba” materia a una
gigante roja, hasta que se produce una explosion en la que la energia liberada es siempre la
misma (salvo pequenas variaciones). Tomando el brillo de una supernova como un niimero
standard bien conocido, puede calcularse a partir de los brillos de las supernovas observadas
cudl es su distancia. [16]

x BAO. Oscilaciones actsticas de bariones. En el universo primitivo, los protones y electrones
no estaban ligados lo que mantenia la luz acoplada a la materia en un plasma a altas
temperaturas. La propia gravedad comprime regiones de este plasma hasta que la radiaciéon
responde con una expansién de la regién. Estas continuas compresiones y expansiones de
pequenas zonas del plasma se convierten en ondas de presion, que al enfriarse el universo
consiguen comprimir la materia suficiente para formar las semillas que daran lugar a las
futuras galaxias. Estos datos junto con la CMB permiten vislumbrar la evolucién del
universo.

2.1.2. Resolucién del problema

En el articulo de 1989 [24], Weinberg estudia los valores que puede tomar la constante
cosmoldgica basdndose en las observaciones y en la teoria de la relatividad. A nivel experimental,
Weinberg parte de la ecuacién de Einstein (1.3), tomando ¢ = 1 y distinguiendo que existen dos
partes diferenciadas, la contribucién geométrica, todos los términos situados a la izquierda de
la ecuacién; y la material, la parte derecha,

1
R, — §R9W + Ag = 87GT),

y asume que A debe ser positiva, de manera que puede relacionarse la densidad de energia con la
constante cosmolégica como p = %. Pero ademas, cualquier contribucién a la energia de vacio
puede actuar como una constante cosmoldgica, lo que le obligd a considerar un valor efectivo

Acfp como la suma de un término geométrico y una contribuciéon 87Gp, de la materia.

I&M I&Cff
Aeff—A +A —A+87l P = PV —{)(;’"—7 =
¢ M G 87[G 87(G

(2.1)

"*Recordamos que se toma h = ¢ = 1, entonces Mp = 1/\FG
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Los datos recogidos sobre el corrimiento al rojo de galaxias iniciado por Hubble, proporcionan
un limite superior para el valor de la densidad de vacio py a partir del valor obtenido del
parametro de Hubble Hy ~ 10~ %afios. La ecuacién de Hubble (1.4b) puede reescribirse como,

. 1 1
R? = —k + §R2pv =—K+ §R2 (8mGp+ A) (2.2)

considerando que el universo es espacialmente llano, kK ~ 0y £z < H?, deduciendo rapidamente

_ Aeyy
PV = gia H2
i = P~ ~1071TGeV! (2.3)
= oo H?
4% 887G

Obteniendo un limite superior para la constante cosmolégica. Por otra parte, Weinberg emplea
la validez de la relatividad general de Einstein hasta la escala de Planck para calcular el valor
tedrico. Para ello establece un cutoff con un valor méaximo del momento K. ~ Mp > m e
integra

9] k
max 1
<p> :/ EodE():/ iﬁ\/ /€2+m2
0 0

tomando A ~ 1/v/87G, y obteniendo:

4rk?
27;)3 dk ~ K|~ M (2.4)

(

pyt ~ Mp ~ 10" GeV*

Steven Weinberg fue de los primeros cosmoélogos en estudiar los valores de la constante
cosmoldgica que permitirian que en el universo existiesen las galaxias, estrellas y todas las es-
tructuras observadas que dan lugar a la “vida inteligente”. Llegd a determinar un conjunto de
valores permitidos, entre Apn < 0y Amee > 0 basdndose en el principio medioambiental o
principio antrépico que se conoce como ventana antrépica, —10A°% < A < 102A°%. Aleksandr
Vilenkin consiguié afinar un poco mas esta ventana de valores ajustando el limite superior a
10A%%s.

Para conseguir resolver el problema de la constante cosmoldgica se necesitan tres componen-
tes,

1. Landscape. Un gran conjunto de vacios con diferentes valores de la constante cosmoldgica
A. En alguno de ellos, dado que hay infinidad de vacios, el valor corresponderd al valor
observado, Agps

2. Mecanismo para poblar. Se necesita de un procedimiento por el que todos los vacios
sean explorados. Este mecanismo puede ser la Inflacién Eterna, desarrollada ampliamente
en la seccién 1.4; por el cual de una burbuja inflacionaria pueden generarse otras nuevas
con distintos valores de A como consecuencia de las fluctuaciones cudnticas.

3. Criterio de seleccion. Debe existir alguna forma de discriminar qué burbujas inflacio-
narias son viables para la vida. En concreto el principio antrépico o principio medioam-
biental establece que observamos el valor de A que observamos porque si fuese distinta no
estariamos aqui para observarla.
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Landscape: conjunto de vacios

Existen distintas teorias que proporcionan un conjunto lo suficientemente amplio de vacios
como para que en alguno de ellos el valor de A sea el observado en nuestra burbuja. Una de
estas teorias es la teoria de cuerdas que, ademas, se propone como el mejor candidato para
explicar la naturaleza en general.

La teoria de cuerdas necesita mas de 4 dimensiones espacio-temporales, como minimo precisa
de 10. Sin embargo, sélo somos capaces de ver las tres dimensiones espaciales més la dimensién
temporal. Esto se debe a que las, como minimo, 6 dimensiones restantes se encuentran com-
pactificadas: es posible que estas dimensiones sean muy pequenas para que sean detectadas a
nuestra escala de energia.

Esta idea no resulta complicada. Imaginemos un cable, como por ejemplo los de alta ten-
sion. Vistos desde cierta distancia parecen ser unidimensionales, como lineas; sin embargo, si nos
acercamos lo suficiente podriamos observar que son objetos bidimensionales en forma cilindrica.
Algo similar ocurriria con las 6 dimensiones que necesita la teoria de cuerdas.

En la teoria de cuerdas las particulas pasan de ser objetos puntuales a diminutas cuerdas
extensas que en funcién de su vibracién seran unas u otras particulas y produciran distintas
interracciones. Por ejemplo, las particulas como los quarks son cuerdas abiertas, mientras que el
gravitén seria una cuerda cerrada. Las branas, en cambio serian unas estructuras que llenarian
el espacio y sobre las que se asentarian las cuerdas proporcionandoles propiedades fisicas como
la carga eléctrica o la carga de color.

Cada punto del espacio tetradimensional es realmente un toro, un toro triple o cualquier
estructura geométrica. Sobre dicha estructura pueden encontrarse adheridas cuerdas o branas
de distintas maneras: alrededor de uno de los anillos, sobre un toro, ... Y en cada vacio de
este paisaje de cuerdas, los puntos tetradimensionales tienen estructuras y compactifiaciones
diferentes.

Brana Vacio estable

Parémetro 2

Linea de flujo

Punto del espacio
Energia

Variedad de las dimensiones adicionales
Parémetro 1

Espacio

(a) Estados de vacio (b) Paisaje de vacios

Figura 2.1: Pardametros para el Landscape de la teoria de cuerdas.

El ntimero de soluciones para el valor de la constante cosmoldgica que admite esta teoria
es inmenso, se calcula que exitirfan hasta 10°°° burbujas diferentes. Cada burbuja tiene una
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probabilidad determinada de evolucionar mediante un periodo inflacionario, de manera que se
formaran infinitas burbujas con todos los posibles valores para A.

El paisaje de la teoria de cuerdas es tan sélo un ejemplo, existen otros paisajes que resultan
véalidos como el landscape de Einstein - Maxwell, [3] y [17], donde junto a una parte no
compacta existen un conjunto del orden de 10 esferas (82) en las cuales vive un campo magnético
monopolar.

Mecanismo: la Inflacién eterna

La inflacién eterna, desarrollada en la seccion 1.4, da lugar a un universo autorregenerante.
Un conjunto de burbujas inflacionarias dentro de las cuales “crecen” nuevas burbujas que pue-
den mantener o no, en funciéon de las fluctuaciones cuanticas, las constantes y leyes fisicas del
dominio del que provienen.

Criterio: el principio antrépico

FEl principio antrépico es un concepto que ha generado controversia desde su planteamiento,
pues puede entenderse como “ las cosas son asi porque no pueden ser de otra manera”. Es de-
cir, el universo que observamos es tal porque si fuese de otra manera no estarifamos aqui para
observarlo.

Sin embargo esta explicacién puede no resultar satisfactoria: el valor de la constante cos-
mologica es el que es porque de ser otro no podriamos existir. El propio Weinberg hace una
analogia [23] con la situacién de nuestro planeta: si la distancia al Sol fuera significativamente
menor la temperatura sobre la superficie seria demasiado alta como para que exista agua liquida;
y por el contrario, si la distancia fuese mayor, la temperatura de la Tierra seria demasiado fria.
Que la distancia sea la que es porque no puede ser otra es algo que no seria aceptable de ser el
nuestro el Unico planeta del sistema, pero dado que existen otros no resulta tan asombroso. Es
mas, incluso puede ser simple casualidad.

Algo asi viene a explicar Weinberg con la constante cosmoldgica. El valor antrépico de A se
explica porque existen infinidad de burbujas con todos los posibles valores de A.

2.2. Jerarquia en el multiverso

El cosmélogo sueco Max Tegmark propone [19] una taxonomia del multiverso distinguiendo
cuatro niveles, tres de ellos se engloban uno dentro del otro y el cuatro se encuentra dentro de
los limites de la fisica cuéantica.

2.2.1. Nivel I. Los universos paralelos

El horizonte cosmoldgico o universo observable se define como la parte visible dentro del
universo total. Actualmente tiene un radio del orden de 10%® metros y establece el limite de
observacién espacial del universo. Todo aquello que se encuentre més alld de esta barrera per-
manece invisible a nuestros ojos. Este primer nivel de los multiversos comprende todo aquello
que se encuentre mas alld del horizonte cosmolégico. Se trata del nivel menos controvertido
puesto que supone aceptar que existe “algo” mads alld de lo que nuestros detectores son capaces
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de ver, pero que podria detectarse cambiando el punto de observacion.

El nivel estd basado en la consideracién de que el universo es espacialmente llano e infinito
pero que la materia se confina en regiones dando lugar a un modelo de universos islas. Aunque a
priori pueda parecer que la mayoria de estos universos isla estdn vacios, los datos observacionales
revelan la uniformidad a grandes escalas, es decir el universo que se encuentra mas alla del radio
observable debe rebosar de estructuras tipo galaxias y estrellas.

En los universos de nivel I las leyes fisicas se mantienen de uno a otro pero pueden variar
las condiciones iniciales. Son universos esencialmente idénticos al nuestro, cuyas diferencias se
deben a cambios en la distribucién de materia. El propio Tegmark afirma que la inflacién predice
una gran cantidad de universos con las mismas particulas, fuerzas y leyes fisicas que el nuestro;
pero que la forma en la que se crean las grandes estructuras varia entre ellos.

Una sencilla cuenta realizada por el cosmélogo sueco [19] argumenta que nuestro universo
alberga sitio para alrededor de 10''® particulas subatémicas. El niimero de combinaciones dis-
tintas que podrian darse en un universo aleatorio es enorme, del orden de 210118; pero dado que
las observaciones predicen un universo infinito, es posible que en algin punto las combinaciones
se repitan, dando lugar asi al universo paralelo.

2.2.2. Nivel II. Mas burbujas

Este nivel es la consecuencia directa de la inflacién eterna [13]. Segun esta teoria el espacio
entre universos sigue expandiéndose y formando un ndmero ilimitado de nuevos universos con
propiedades muy diferentes. Cada uno de los universos de nivel II contiene un nimero infinito
de burbujas de nivel I, que mantienen las mismas leyes y constantes fisicas aunque podrian
variar las condiciones iniciales. Entre las burbujas del nivel 11, en cambio, pueden variar desde
las constantes fisicas hasta el niimero o formas de las dimensiones espacio - temporales.

Estos dominios, inmersos en un espacio vacio en continua expansion nunca llegaran a conec-
tarse, pues la velocidad con al que se expande el vacio es tan grande que ni tan siquiera viajando
a la velocidad de la luz podrian alcanzarse. Desde su creacién estas burbujas de nivel II han
estado desconectadas, sus procesos de nucleacién, de ruptura de la simetria o el desacoplo de
las interacciones fundamentales, han tenido lugar de maneras distintas, lo que las hace indepen-
dientes unas de otras.

Aunque inicialmente pueda parecer que las burbujas de este nivel no lleguen a cruzarse
existen estudios [9] que consideran que si dos burbujas “nacen” lo suficientemente juntas y
se expanden rapidamente es posible que puedan superar la velocidad de expansién del vacio
y colisionar. Estas colisiones dejarian marca en forma de puntos calientes en la radiacién de
fondo de microondas que podrian observarse. Dichas medidas supondrian una demostracion de
la existencia del multiverso.

2.2.3. Nivel III. El mundo cuantico

Es el nivel mas comprometido y complicado de asimilar. Asi como los anteriores niveles se
encuentran més alla de los limites actuales de observacion, éste es el méas proximo a nosotros.
Es fruto de la mecanica cudntica, que revolucioné la fisica desde principios del siglo XX, y es
la consecuencia de la interpretacién de los “muchos mundos” que acepta esta novedosa teoria [4].
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Esta teoria propone el universo en un estado que es una superposiciéon de varios estados,
modelados por un objeto matemético conocido como funcién de onda y cuya evolucién sigue
la ecuacién de Schrodinger. El problema fundamental de este nivel es conseguir conectar estas
funciones de onda con las observaciones. Existe un postulado segun el cual la funciéon de on-
da colapsa, reduciéndose a algun resultado clasico cada vez que se hace una observacién; esto
significa que cada vez que se haga una observacién, sélo se esta detectando uno de los muchos
estados en los que estd el universo.

En si el nivel I11 no anade nada nuevo, sélo anade copias indistintguibles de los universos de
los niveles I y II. En relacién a este nivel se encuentra la teoria de los Muchos Mundos de Hugh
Everett de la que se hablara a continuacion.

2.2.4. Nivel IV. Mas estructuras y posibilidades

El ultimo nivel requiere una gran capacidad de abstraccién, pues es un conjunto de universos
donde se acepta cualquier posibilidad y que esta gobernado por las matematicas y la probabili-
dad. Si los niveles I y II variaban las condiciones iniciales o las constantes fisicas, en este nivel
se aceptan variaciones tales como universos en los que no existan procesos cudnticos sino que
toda la naturaleza esté gobernada por la fisica clasica, universos en los que el tiempo no sea una
magnitud continua, sino que esté discretizada, etc.

El nivel IV considera que existe simetria matemdtica completa. Esto significa que cualquier
estructura matematica existe fisicamente y constituye un universo. De manera que se acepta
la existencia de universos en forma de toro, hélice o cualquier otra geometria representados
esquematicamente en la siguiente figura.

Figura 2.2: Estructuras geométricas que serian al forma de otros universos de nivel IV.

2.3. Los “muchos mundos”

A partir de los anos 20 se desarrolla una de las grandes ramas de la fisica: la mecanica cuanti-
ca, que pretende abordar la fisica en escalas microscépicas. Max Tegmark considera universos
cuanticos dentro de su clasificaciéon del multiverso; sin embargo, no es el mismo concepto que
propone Everett.

Hugh Everett era estudiante en la Universidad de Princeton durante los afios 50 cuando
comenzo a desarrollar su teoria. Todo empezé durante un debate con sus companeros acerca de
las “ridiculas implicaciones de la mecanica cuantica”. Everett trata el problema en las medicio-
nes, la contradiccién que surge en el comportamiento de las particulas a nivel microscépico y a
nivel macroscépico. En el mundo cuantico las particulas se encuentran en una superposicién de
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varios estados, sin embargo cuando se toma una medida sélo se obtiene el resultado de uno de
los estados.

Los objetos cuanticos se caracterizan por una funcién de onda, que es el conjunto de todas
las configuraciones posibles del sistema cuantico superpuestas, asi como los nimeros que esta-
blecen las probabilidades de cada configuracién. La ecuacion de Schrodinger rige la evolucién de
la funcién de onda; pero, al realizar una observacién la funcién de onda parece colapsar en un
unico estado interrumpiendo la evolucion. Este colapso se anade en forma de postulado puesto
que, en principio, parece violar la ecuacion de Schrodinger.

La mecéanica cuantica ha tenido desde su primer desarrollo varias interpretaciones. Una de las
més extendidas es la interpretacién de Copenhague, que incluye el principio de incertidum-
bre y complementariedad. Segin ésta, la informaciéon de un sistema la constituyen tinicamente
los resultados de los experimentos, de lo que suceda entre las medidas nada puede saberse, tan
sélo las probabilidades.

La propuesta de Everett es otra interpretacién
de la mecéanica cuantica, conocida como in-
terpretacion del Multiverso. La solucién
aborda el problema mediante la fusiéon de los
mundos microscopicos y macroscopicos, ha-
ciendo del observador parte del sistema ob-
servado. Matematicamente, lo que propone es
una Unica y universal funciéon de onda que une
observadores y objetos en un tunico sistema
cuantico. De esta manera Everett rompe con
Figura 2.3: Bifurcacion del universo en dos uni- las ideas de Bohr y Heisenberg prescindien-
versos paralelos segin la idea de FEwverett. do de la necesidad de una discontinuidad para
que la funcién colapse.

La condicion de no exigir discontinuidades en la funcién de onda es la que conduce al multi-
verso. De acuerdo con Everett la funcion de onda se bifurcaria en cada interaccion del observador
con algin objeto en un estado superpuesto: un universo se divide en distintas ramas, una por
cada uno de los resultados posibles en un experimento cuantico. Es importante notar que el
multiverso es consecuencia de la interpretacion de Everett y no al revés: “desde el punto de vista
de la teoria, todos los elementos de una superposicién (las ramas) son reales, ninguno es mas
real que otro”.

Cientificos como Susskind y Bousso [2] siguen desarrollando la idea de Hugh Everett in-
tentando unificar los “muchos mundos” de la mecénica cuantica y los “muchos mundos” del
multiverso que hemos estudiado.
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Conclusiones finales

La explicacion del origen del universo siguiendo el Big Bang presenta diversos problemas
que obligan a modificar la teoria. Los tres problemas mas relevantes: la planicie, el horizonte
y los monopolos se resuelven con un periodo inflacionario durante el cual el espacio-tiempo se
habria expandido exponencialmente. La inflacion cadtica eterna, propuesta por Linde en 1983
resuelve estos problemas dando lugar a un conjunto de universos burbuja estructurados de forma
ramificada: en una burbuja pueden aparecer nuevos dominios inflacionarios que se desarrollaran
de forma independiente. Por lo tanto, el multiverso no es méas que el resultado del proceso infla-
cionario.

La existencia de muchos universos facilita la resoluciéon del problema de la constante cos-
moldégica proporcionando una infinidad de escenarios en los que el valor de A puede tomar cual-
quier valor. Ademds, se aplica el principio antrépico para seleccionar qué valores de A darfan
lugar a la vida y se deduce que el valor que observamos podria ser simple casualidad, dado que
existen universos con todos los posibles valores de este parametro.

El multiverso, a su vez, puede dividirse o categorizarse en distintos niveles, tres en forma
de jerarquia agrupados unos dentro de otros y un cuarto nivel situado en el mundo cuantico.
Respecto a este ultimo nivel, hemos visto que existe otra interpretacién de la mecéanica cuantica,
los “muchos mundos” de Everett y que también da lugar a un multiverso mediante la bifurcacion
de la funcion de onda.

20
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