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CAPITULO 1
INTRODUCCION

Modelo Standard.

A)Principio Cosmolégico.

El propésito de la Cosmologia es estudiar las propiedades del universo y en particular
tratar de entender su evolucién y origen. Como consecuencia de las escalas espaciales en
juego, la herramienta fundamental a emplear es una teoria gravitatoria. Por lo tanto,
el primer problema que enfrentamos es escoger una teoria gravitatoria. Existen un buen
nimero de datos experimentales [1] que permiten usar a la Teorfa de la Relatividad de
Einstein como teorfa gravitatoria. Es importante mencionar que existen otras teorias (1]

(las cuales en algunos limites se reducen a Relatividad General). En nuestro caso usaremos

Relatividad General.

El Principio Cosmoldgico establece que el espacio es homogéneo e isotrpico. Este
principio se basa en el Principio de Copérnico, el cual éstablece el hecho de que no somos
observadores privilegiados, ésto es el universo observado desde cualquier punto se ve igual
que desde la Tierra. Esta hipétesis, primero introducida como simplificacién matemdtica,
ya ha sido confirmada en cierta medida mediante observaciones. Mencionaremos breve-

mente algunas de éllas:

a)En 1965 se detecté una radiacién de fondo [2] la cual no presenta anisotropia (la
tnica detectada sin ninguna ambigiiedad es una anisotropia dipolar, la cual puede enten-
derse como consecuencia de la velocidad del Sistema Solar respecto al marco de referencia,
en el cual la radiacién en cuestién es perfectamente isotrépica). La falta de anisotropfa
en correlacién con la geometria de la Via Lictea insinua que es una radiacién de origen
extragalactico, la gran isotropia sobre escalas angulares péqueﬁa.s prueba su origen extra-
galactico y a su vez prueba que la dltima superficie dispersora era extermadamente ho-

mogénea. Este hecho nos obliga a excluir todos los modelos cosmoldgicos [3] anisotrépicos
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excepto aquellos en los cuales la anisotropia sea una perturbacion [4].
b)La abundancia de elementos ligeros D,He,Li con la ayuda de un modelo de evolucién
anisotrépico permite limitar la anisotropfa a gran escala en menos de una parte en 10® [5].
B)Consecuencias del Principio Cosmoldgico.
Es posible probar [6] que el Principio Cosmolégico implica la existencia de un conjunto

de coordenadas (r,0, ¢) en las cuales la métrica del espacio-tiempo tenga la forma:

dr® = —di* + R()*(dr?/(1 — kr?) + r?sin*(6)d¢?), (1.1)

donde R(t) es el lamado factor de escala ¥ k una constante (la cual mediante una
eleccién adecuada de unidades puede tomar los valores 0,1,—1 ) denominada curvatura y
representa el signo de la curvatura intrinseca. La tinica variable dindmica a determinar es
R(t). Este tipo de métrica se conoce como Friedmann—Robertson-Walker (F-R-W).

Las ecuaciones de Einstein son

3(R/R) = —4x G(p + 3p), | (1.2)

R/R+2(R/R)® + 2k/R? = 4n G(p — p), (1.3)
donde el tensor de energia-momento usado es de fluido perfecto

T,uu - (P +p)u,u Uy +szwa (14)

de (1.2) y (1.3) se obtiene el llamado pardmetro de Hubble

H? = (R/R)? = (8« G/3)p —~k/R?, -y

2
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Esta expresion puede reescribirse como
k/R® = H*(Q - 1), (1.6)

siendo

Q= p(t)/pe(t)

cl pardmetro cosmolégico de densidad pe(t) =3H?/(8n G)

Otro pardmetro de importancia es el llamado parametro de desaceleracién

a(t) = R(t)/(R()H(t)?), (1.7)

En el caso en el cual p 4 p > 0 se tiene que R/R < 0. Por definicién R > 0, y puesto
que vemos corrimiento al rojo y no corrimiento al azul,R/ R > 0. Esto nos permite concluir
que R(t) es una funcién crecienté de t y que R(t) corta al eje t en cierto tiempo t finito en
pasado. El tiempo

t=0

se define como

R{t=0)=0
Empleando las ecuaciones de Einstein y las identidades de Bianchi [6] se desprende
que

d/dR(p R*) = —-3pR?, (1.8)

Esta dltima expresién implica que p decrece con R creciente al menos como R—? (si

p > 0) y por consiguiente empleando la definicién de la constante de Hubble se obtiene
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Con este resultado podemos saber:a) Si k = —lentonces R(t) — t conforme t — 0o y
por lo tanto el universo se expande para siempre.b) Si k =0, R(¢) — t*,a < 1 el universo
también se expande pa.ra‘siempre pero lo hace més lentamente que en el caso k = —1 . c)

Si k=1, en el tiempo que se satisface la ecuacién
81 G/3—-k/R*=0

se tendrd que la expansién se detiene, R=0ya partir de este momento el universo se
recolapsa R < 0 y llega & una singularidad en un tiempo finito. De lo anterior es claro
que la evolucién del universo estd determinada por la geometria. Si k = 1 el universo es
cerrado, k = 0 es un universo plano finalmente el caso k = —1 da un modelo abierto.

Puede verse que como consecuencia de una métrica tipo F—.R—W se tiene la prediccidn
de un estado de muy alta densidad y temperatura (esta dltima afirmacién es consecuencia
de tener para modelos F-R-W [7] ¢ ~ 1/(g. 71(TY(KyT)?) donde Kj es la constante de
Boltzmann y gesf(T) es el nimero efectivo de grados libertad a la temperatura T. La
evidencia experimental sobre la existencia del mencionado estado: a) El corrimiento al
rojo e isotropia de las galaxias.b)El espectro e isotropia de la radiacién césmica de fondo.

El descubrimiento de Hubble de que las galaxias distantes son: a)Muy semejantes a
la Via Lactea .

b)Isotrépicas en su distribucién a gran escala sobre el cielo.

c¢)Caracterizadas por una relacién casi lineal entre distancia-corrimiento al rojo.’

Fué confirmado por obsefvaciones astrondémicas subsecuentes. A pesar de la inter-
pretacién directa de que €l corrimiento al rojo indica expansién, la creacién de materia
podria eludir la existencia de altas densidades en el pasado. Pero esta situacién cambid

dramaticamente con el descubrimiento en 1965 [2] de la radicién césmica de fondo. La
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unica fuente factible es un gas suficientemente caliente para ser ionizado. Sin embargo,
debemos notar que ésto da evidencia expérimental sobre densidades de materia ~ 10°
veces mayor que la densidad actual puesto que el plasma se combina en dtomos a una
temperatura de =~ 4000K.

Esto nos permite formular el modelo de BIG-BANG del universo inicial, el cual est4
definido mediante las suposiciones:

1)El universo inicial era aproximdamente uniforme e isotrépico sobre todas las escalas
macroscépicas.

2)La interaccién gravitacional estd descrita por la Teoria de la Relatividad General.

3)El nitmero bariénico del universo es positivo. |

4)El niimero de leptones del universo es menor en valor absoluto que el nimero de
fotones. |

La evidencia que apoya a las dos primeras suposiciones ya ha sido mencionada. Los
argumentos que apoyan a la tercera suposicién ha sido resumidos por Steigman [8]. En el
caso de que se violase el cuarto punto,se ha probado [9] que los neutrinos degenerados pro-
ducirian una densidad demasiado alta para concordar con los limites de la deasacelaracién
del universo.

Procedamos a ver como un modelo cosmolégico tipo F-R-W explica el corrimiento al
rojo detectado experimentalmente. Consideremos una onda electromagnética emitida al
tiempo % y recibida en T. Si el detector coincide con el origen de un sistema cémovil de

coordenadas se obtiene que:

/Ordr/mz /tTdt/R(t)

siendo r la coordenada radial del punto de emisién. La misma. igualdad se cumple

“para un foton emitido en 7 = ¢ + &t y detectada al tiempo 5 =t - 6t

/Drdr/m = [’ dt/R(t), (1.9)
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si 67 = 1/v es el periodo de las ondas electromagnéticas al ser emitidas, entonces

8T = 1/vq serd su periodo en el detector. Las expresiones (1.8) y.( 1.9) implican
1+ 2z =ve/vy = R(T)/R(t), (1.10)

Donde z es el corrimiento espectral. Puesto que hasta el momento solo se han de-
tectado corrimientos al rojo z < 0 lo cual implica que el universo estd en expansion
R(T) > R(¢)

C‘uando los puntos de emisién t deteccién estan muy cerca uno del otro T — t,r — 0

¥ 2 << 0. En este caso
142—=1+rx RT)=1+v,, (1.11)

donde v, es la velocidad de recesién de la fuente de ondas electromagnéticas. Es decir,
el corrimiento al rojo cosmoldgico pude entenderse como un efecto Doppler.
Puede probarse [10] que en un universo tipo F-R-W. con un tensor de energia momento -

de radiacién (p = p/3) el espectro de la radiacién césmica de fondo satisface
p(v)dv = 167207 [(exp(2n /(K3 Ty) — 1)), : (1.12)

es decir se tiene un cuerpo negro a temperatura 7.

Los resultados experimentales [11,12] muestran que T = 2.75K

C)Problemas del Modelo Standard.

Como se ha visto en los pdrrafos anteriores, el universo estd descrito con un buen
grado de éxito mediante el modelo standard (para tiempos hasta del orden de ¢ &~ 10—43
sec, para tiempos menores los efectos cudnticos no pueden despreciarse [13]). Sin embargo

existe varios hechos cosmoldgicos que este modelo no ha podido explicar.
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I) "Flatness Problem”.

Este problema est relacionado [14,15] con el hecho experimental de que la densidad

de energia actual [16] es muy cercana a la densidad critica.

0.01 < pp/fp. < 2, 1.13)

donde p, y p. son las densidades actual y critica respectivamente.
De la definicién de la constante de Hubble y de la hipétesis de expansion adiabdtica

(R x T = cte.) se concluye

o = pel/p = 90/x*(1k|/(RT)*)(1/(ge£1T*)), (1.14)

Empleando conservacién de Entropia

o~ pel/p = (90/x%)2n? /45 g {3 5720 72, (1.15)

donde Sy es la entropia total,

Esto nos permite escribir [10]

lp = pel/p < 1075, (1.16)

El problema de entender porque el universo fue creado casi plano se relaciona con el
hecho de entender porque el universo es tan viejo [15].

IT) Problema del hbrizonte. El problema del horizonte [6,15] puede resumirse en la
inconsistencia de observar una radiacién cdsmica de fondo homogénea, pero la regién en
la cual se observa esta radiacién es muchos érdenes de magnitud mayor que la regién que

pudo haber estado en contacto causal.



Consideremos un observador colocado en r = 0, en cierto tiempo t el observador podra
recibir sefiales de puntos cuyas coordenadas r; > r, en donde r; es la coordenada radial
desde la cual sefiales luminosas emitidas en ¢; llegan a r = 0 al tiempo t.

La distancia fisica propia de este horizonte es

dn = R(t) x j Cdv R, (L17)

Si R(t) ~ t" entonces di(t) =t/|1 —n|x H™!
Lo que se desea es determinar el volumen de la regién que contuve al volumen observ-

able actualmente,denomindndolo d(t) se tiene que
(du(tpr)/d(t))* ~ 107, (1.18)

donde t,; es el tiempo de Planck.Esto implica que el universo inicial consistia de al
menos & 1083 regiones causalmente desconectadas.

D) Intentos de solucién a los problemas anteriores.

I) Universos inflacionarios.

En 1980 [15] Guth propuso un modelo que permite resolver los dos problemas antes
mencionados. En este modelo se introduce una transicién de fase la cual genera produccion
de Entropia como consecuencia de la liberacién del calor latente asociado a dicha transicién.
Esto permite soluciones de la forma R ~ e, lo cual permite resolver los problemas ya
mencionados.

II)Teorias de Kaluza Klein.

En 1921 [17] Kaluza consiguié unificar la interaccién gravitaccional y la electro-
magnética mediante la hipdtesis de un espacio-tiempo 5-dimensional. Siguiendo esta idea
se han propuesto [18,19] modelos cosmiolégicos en los cuales el universo es 5-dimensional y

la dimensién extra es topolégicamente un circulo y conforme t crece esta dimensidn tiende
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a una constante . Es de importancia comentar que se tienen problemas como el llamado
crack of doom [19,20] en el cual la dimensién extra alcanza su singularidad antes de que las
dimensiones usuales (el espacio usual) lleguen a tener una singularidad. Sin embargo, la
importancia de esta teoria respecto a la solucién de algunos de los problemas cosmoldgicos
ya sefialados radica en tener produccion de entropia en el espacio usual {21,22,23] como
consecuencia de la compactificacién de las dimensiones extras. Este problema estd sin
resolver por completo, ya que el intento mis exitoso en este sentido [22] implica que el
numero de dimensiones extras sea del orden de 40. Por el niimero de dimensiones con
el cual se ha trabajado, en supergravedad (11) dimensiones deseariamos poder tener un
ntimero menor de dimensiones extras. Es importante preguntarnos si la realidad fisica
realmente tiene dimensiones extras como se ha propuesto 4 solamente es una herramienta
matemdtica. Se ha sugerido [24] que variaciones temporales de constantes fundamentales
podria ser evidencia a favor de la existencia de dimensiones extras. ﬂ

En los siguientes capitulos se tratard de entender mejor el papel que juega la com-
pactificacién de las dimensiones extras en la posible solucién de los problemas mencionados

anteriormente.
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CAPITULO 11
SOLUCIONES

A} d-dimensiones no compactas y D-dimensiones compactas.

Consideremos un modelo cosmoldgico con d dimensiones no compactas vy ) dimen-

siones compactas. Supondremos que la curvatura de estos dos espacios (kg = 0,kp = 0)

es cero. Como ya ha sido sefialado (1,2} ésta es una eleccién poco natural y trae con-

sigo el llamado flatness problem . La razén de esta de esta suposicién es, como se verd

posteriormente poder simplificar matematicamente el problema.

La meétrica que usaremos es de la forma:

ds® = —dt’ + a(t)? gmn(z)dz™dz™ + a?(t) g, u(y)dy” dy*

m,n=1,23,. .div,p=d+1,d+2,d+3,..d+ D

gm’n(m) y g.up,(y)

son las métricas para los espacios d y D méximamente simétricos y

a(t), o ()

son los factores de escala respectivos. Esta es una generalizacién del modelo Friedmann-

Robertson- Walker (F-R-W).
El tensor de energia-momento lo tomaremos de la forma siguiente:
Too =p
Ton = —Pgbn;m,n=1,2,3,...,d
Top = —=Fpbpp;v,p=d+1,d+2,d+3,..d+D

Las ecuaciones de campo son para este caso (3,4)

Sd(d — 1)(a/a)? + %(D —1)(6/0%) + dD(a/a)(5 /o) = 8rp = Goo,

12
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(4~ 1)(/a) + D(3/3) + 5(d — 1)(d — 2)(é/a)
+D(d = 1)(&/a)(é/0) + s D(D = 1)(6/0)? = ~87 P, = G (2.2)

i=1,2,3,....d

d(#/a) + d(d ~ 1)(a/a)? + (D = 1)(3/0) + (D ~1)(D - 2)(3/0)?

(2.3)
+d(D —1)a/fa)(d/0) = —8n P, = Gjij; j=d+1,d+2,d+3,.d+ D,
La ecuacién de conservacién de Energia es
5+ (@/a)(p + Pa)d+ (5/0)(p+ P)D =0 (2.4)
Consideremos como hipétesis
Py = ap, Py, = fp (2.5)
Donde o, 8 € R.
Introduciendo (2.5) en las ecuaciones (2.1) -(2.3) se tiene
d(d - 1)(a/a)* + D(D — 1)(6/0)? + 2dD(a/a)(é /o) =167 p (2.6)
(@/a) + (d — 1)(a/a)? + D(a/a)(6 /o) = 167 Ap (2.7)
(6/0) + (D ~1)(6/0)® + d(a/a)(5/0c) = 167 Bp (2.8)

En donde hemos hecho las siguientes definiciones N = d+ D, 4 = Ltg%—;—:%”—“, B =

1+d(f—a)—p
2(N=1)

Sea nuestro ansatz
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a(t) =t",m >0

Sustituyendo (2.9) en las ecuaciones (2.6)-(2.8)

%%d(d —~1)m® + D(D — 1)(6/0)? + —1—2dDm(c'7/a) = 16mp
1 1 g 1.
E-z-m(m ~1)+ ~t~5(d— m* + -t—(a/cr)Dm =167 p

B d ’
(5/0) +(D ~1)(3 /o) + ="(6/o) = 167 Bp
La ecuacién de conservacién de Energia se reescribe como
p = Kq—40+a);—D(1+)

K una constante

Multiplicando (2.10) por A y restando el resultado a (2.11)

ldm? — m(1+ Al d)] + 2 Dim(1 - 20)(3/5) ~ AD(D ~ 1)(é /o)t = 0

Restando a (2.12) 8 veces (2.10)

(5/2) +(D ~ 1)(1 = BD)(3/0)" + ; (1 ~ 2BD)dm(5/) = 0

Propongamos a o(t) de la forma

o(t) ~ t"

14

(2.9)

(2.10)

(2.11)

(2.12)

(2.13)

(2.14)

(2.15)

(2.16)



Podemos entender este ansatz notando que en el caso 4 = 0 la ecuacién (2.11) sugiere
buscar o(t) ~ t™"

Con esta suposicién, las expresiones (2.14) y (2.15) se reescriben como

[dm? — m[1 + Ad(d — 1)]] + (2d — 1)Dmn — AD(D — 1)n? =0 (2.17)

n(rn +1)+(D - 1)1 - BD)n? + (2BD — 1)dmn =0 (2.18)

La expresién (2.18) nos permite expresar a n como funcién de m (el caso n=0) es

fisicamente irrelevante ya que implica tener ¢(f)=cte. para todo valor de t).

(1 -2DB)dm -1
~ D1+ B-BD]

(2.19)

Recuérdese que deseamos tener a o(t) ~ ™", es decir funcién decreciente de t lo cual
nos conduce a pedir n > 0.

Introduciendo (2.19) en (2.17) nos permite conocer a m como funcién de los pardmetros

d, D, o, f.

1
m =
" 29vad + yovs — Y574
+ 4ys(v2d + Y2 7374 — 7572)]1/2)

2 242
YoYa +11Yg — 2735 £ [(2v3vs — Y24 — 1Y

Donde hemos hecho las definiciones

71 =14 Ad(d—-1),72 = D(2d—1),73 = d(1-2DB), 74 = 1 +(D - 1)(1~ BD),7s =
AD(D - 1)

Nétese que la ecuacién (2.20) tiene dos posibles soluciones.

Para determinar unfvoca,mente’el valor de m se introduce (2.20) en la expresién (2.4)
¥ ésto nos permitira conocer cual de las dos raices tomar.

Los valores fisicamente plausibles de m y n deben satisfacer m > 0y n > 0 ya que en

este caso a(t) serd creciente y o(t) decreciente.
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La ecuacion (2.1) nos permite hacer la interpretacién siguiente [5]

d(d = 1)(a/a)? = 8 pq (2.21)

%D(D —1)(¢ /o) = 8npp (2.22)

donde pg y pp son la densidad en el espacio d y D dimensional respectivamente.

La ecnacién (2.2) nos proporciona la presién en el espacio d-dimensional.

(d — 1)(i/a) + %(d —1)(d - 2)(a/a)? = —8x P4 (2.23)

La presién en el espacio compacto se obtiene de (2.3)

(D —1)(3/0) + %(D ~1)(D - 2)(é/0)? = —8x Pp (2.24)

B) Consideremos el caso particular d =3y D = 1.

La métrica a usar es [6]

ds? = —dt? + at)2 gn(2)ds™da" + o(2) dy?

El tensor de energia-momento lo tomaremos de la forma
Too = p, Toan = —pbyn, Tys = —Bpym,n=1,2,3, a,f € R.

Las ecuaciones de campo son

3(a/a)* + 3(a/a)(6 /o) = 8xp (2.25)
(/) +2(a/a) + 2(afa)(d/c) = —8wap (2.26)

3(d/a) + 3(a/a)* = —8npBp | (2.27)
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La ecuacioén de conservacién de Energia es [7]

p+3(1+a)p(afa)+ (1 + B)p(6/0) = 0= p = Ag=*(H)g 15

donde A es una constante

Multiplicando (2.25) por « y sumando a (2.27)

(1+ 3a)(a/a)® + (2 + 3a)(a/a)(6 /o) + (5/0) + 2(d/a) =0

Si ahora se multipliéa (2.25) por f y se suma el resultado a (2.27)

(1+B)(é/a)’ + (@/a) + B(a/a)(5/o) =0

Restando (2.30) a la expresidn (2.29)

(8 — B)(a/a)* + (a/a) + (/o) + (3a — B+ 2)(a/a)(6 /) =0

Introduciendo la ecuacién (2.28) en lo encontrado en (2.27) se obtiene

—3g3+3a

o717F = W[(&/ﬂ) +(a/a)’], B#0

De la expresién (2.30)

o(t) = Ba~U+P1F 3%

donde B es una constante.

(2.28)

(2.29)

(2.30)

(2.31)

(2.32)

(2.33)

Cabe mencionar en este punto que (2.32) es consecuencia de conservacién de Energia

¥ (2.33) de las ecuaciones de campo.,

Derivando (2.33) respecto al tiempo (ver apéndice A)

(1+8)2—-15)
B2

& _(1+8)(1+26)

’ o afay + 2P oy +

17
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Con estos dos dltimos resultados podemos expresar lo obtenido en (2.29) de la forma

(ver apéndice A)

1
5

1

(14 8(8+1=30)(8/a)*+ 75 2~ B(3act+1~ B8/ o)+ 1

Proponiendo como ansatz

a(t) = t™ (2.36)

Se tienen las siguientes expresiones
. m
(a/a) = T (2.37)

m(m — 1)

(afa) = ™ (2.38)
(6/a) = (= 135”” =2) (2.39)

Donde a es la tercera derivada de a respecto a t.
Uniendo las ltimos cinco resultados encontramos la condicidn que debe satisfacer m

como funcién de o y 3.
[4+28(8 — 3a)im® + [~4 + ABa+2 - B)m+1—-B =0 (2.40)
Esto nos permite, usando (2.32) conocer a a{t).

— 2 ——
o=1-6 3(§Tﬂ,4 ™) gsm(1+)-2 (2.41)

Si ahora tomamos la ecuacién (2.33)

18




1—-m(2+8}
2

a(t)=Ct (2.42)

donde C es una constante.
Pero es evidente que lo hallado mediante (2.42) debe ser proporcional a lo encontrado

usando (2.41). Esto implica

2-3m(l+a) 1-m(2+4)
i+ B

Esto nos conduce a que

_ 1=
mﬁﬂ2+2—3aﬂ

Introduciendo este valor de m en la ecuacién (2.40) (ver apéndice B) se concluye que

(2.43)

(2.43) es una de las raices de (2.40).
C) Tomemos ahora el caso d = 3 y D arbitrario y con un tensor de vacio.

Las ecuaciones de campo son

3(a/a) + %DD(——I)(&/UY +3D(a/a)(5/o) = 0 (2.44)
2(d/a) + D(3/0) + (a/a)® +2D(aja)( /o) + %D(D —1)(6/0)* =0 (2.45)

3(a/a)+3(afa) +(D - 1)(6/o)+ %(D =1)(D-2)(6/0)*4+3(D — 1)(a/a)(6/a) = 0 (2.46)

Estas ecuaciones nos llevan a

. -1 ... 2 .
(6/0) = F5(@/a) ~ =(a/a) (2.47)
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Si consideramos una solucién de la forma, (2.36)

1 N YT
. 1202 + 94D 9.48
TS r3) (6 -+ +24D] (2.48)

Nétese que si tomamos D = 1 la solucién que se obtiene de (2.48) y (2.47) es

a(t) =112 y o(t) =172

es decir recuperamos un resultado ya conocido [7].

La densidad y presidn en e} espacio usual son respectivamente

3m?
Peit = g0 (2.49)

—3m? 4 2m

—_ |4
Peff = Sn t2 (200)
Las cantidades correspondientes en el espacio D-dimensional son
3m(2m — 1)
= 7 2.51
PO o 7 (2.51)
' 3m(2m — 1)(3m — 1)(45m® — 27Tm? — 3 + 1)
Py = 2.52
b 87 (9m? — 6m — 112 (2:52)
En el caso de d = D = 3 se tiene que
. |4
o LEVE (2.53)
6
a(t) =t o(1) = 15 (2.54)

Evidentemente no se tiene radiacién.
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CAPITULO 111

ANALISIS DE LAS SOLUCIONES

A) Caso d=3 y D=1

De lo calculado en (2.49) y (2.50) se obtienen la densidad y presién 4-dimensionales.

3m?
Peff = g3 (3.1)

m(2 —~ 3m)

Porr = e .2
sy py (3.2)
Es evidente de estas dos expresiones que la ecuacién de estado obtenida es
2—3m
Py = .

eff = g Peff (3.3)

Siendo m > 0 es claro de (3.3) que
|Persl < lpesrl

es decir la rapidez del sonido ¢, {1] es menor que la rapidez de la luz (e=1)

Si tomamos el caso a = % y A = 2 empleando (2.43) se desprende que m = 1y
P.ry = —3%pess, llegamos al caso de K-matier ya analizado [2].

Es interesante notar que si se consideran los valores de J§3~ v 3 para «, 3, respectiva-
mente se tiene que m=1. Esto muestra que no existe una relacién biunivoea entre el par
(e, f) y m. Es decir se tiénen varios tensores de energia-momento 5-dimensionales (cudntos
de éllos depende del mimero de pares («, 3) que satisfagan las condiciones mencionadas en
el CAPITULO II) que generan el mismo universo 4-dimensional. Un observador viviendo
en un universo 4-dimensional no puede decir que tensor 5-dimensional genera su universo.

Este hecho ya se conocia aunque en un contexto menos general, ya que sabemos [3,4] que los
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modelos 5-dimensionales con tensor de polvo o de vacio generan un universo 4-dimensional
de radiacién.
: Do — 4 —_ ety — 1 ! : e e
Es de mencionar que si &« = 3 y = 2 se obticne m = 3> que ya se conoce comno
radiacién [5].Es decir, no solo pelvo y vacio 5-dimensionales generan radiacién en 4 dimen-
siones. Esto nos permite hablar de una degeneracién entre el tensor de energia-momento

5-dimensional y la ecuacién de estado 4-dimensional.

Es légico pensar que esta degeneracién que aparece en el caso I = 1 también surga

cuando D > 1.

La ecuacién fundamental de la Termodindmica puede escribirse como [5]

pdV +pdV + Vdp = TdS (3.4)

donde S es la Entropia de la regién del universo de volumen V.

Empleando (3.1) y (3.2) se tiene que [6]

TdS =0 (3.5)

Lo cual nos dice que el espacio usual es isentrépico. Siendo Sy la Entropia del espacio
(d + D)-dimensional lo anterior (bajo la hipdtesis de que el universo (d + D)-dimensional
es isentrépico) implica que no existe flujo de Entropia entre los dos espacios

Las ecuaciénes (3.5) y (2.36) nos permite afirmar que no podemos resolver el problema

del horizonte [7).

De lo calculado en (2.27) se puede ver que la presién en el espacio compacto Py es

nula, no asi la presién en el espacio usual.

Por la forma de la solucidn obtenida

a(t) =™
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o(t) =t7"

es claro que no se tiene crack of doom [3,4] (se presenta en el limite ¢ — o).

B) Caso d = 3, D arbitrario y tensor de energia-momento de vacio.

Se ha propuesto {9] a la diferencia en Topologia entre el espacio usual y el espacio que
‘se compactifica como responsable de la separacién entre éstos dos espacios. En donde, por
diferencia en Topologiz.au se quiere dar a entender no solo, diferencia en la curvatura entre
los dos espacios, sino también en su nimero de dimensiones. De ser cierto este argumento
podria esperarse que el caso en el cual las diferencias entre los dos espacios no existan fuese
patolégico (por ejemplo no fﬁese posible encontrar una solucién con a(t) creciente y o(t)
decreciente). Sin embargo, hemos resuelto el caso d=D=3 con los dos espacios planos.Esto
sugiere que exite otra razon adicional, a las dos mencionadas para explicar la separacién
de los dos espacios.

Empleando (2.48) es facil ver que limp_eom = --1f§ Por consiguiente, podemos
afirmar que en el caso de un modelo con (d+D)-dimensiones espaciales y un tensor de
energia-momento de vacio se ticnen soluciones de la forma ~ ™ para las dimensiones
no compactas, donde m € [%, —\;75] Ademas, ésto nos hace ver que de todos los mode-
los miltiple-dimensionales (con tensor de energia-momento de vacio) unicamente el caso
D =1 genera en el espacio usual una ecuacién de estado de radiacién: Pesy = %pe I la

compactificacidén de las extras 2,3,4,...etc. tiene consecuencias en el espacio 4-dimensional.

De (2.50) y (2.52) se tiene que {ver apéndice C).

Peff > Pp

Es decir, la presion en el espacio usual siempre es mayor que la presién del espacio
”

compacto.

Las ecuaciones (2.21) y (2.23) nos llevan a una ecuacién de estado en el espacio no

24



compacto de la forma

Pesr = Tpess (3.6)

Esta es la ecuacion de estado que resulta de resolver el modelo (d+D+1)-dimensional

con un tensor de energia-momento de la forma

Too=p

Toin = —apbmn ,m,n =1,2,3,....d

T[lV - _ﬂ{)&uu s,V = d“f‘ 1,d+ 2,,d+ D

La solucién del mismo problema pero con un tensor de vacio nos conduce a una

ecuacién de estado de la forma

Pegr = €peys (3.7)

Estos dos hechos nos permiten interpretar a {3.6) de la forma siguiente

Pepp = (v —€)pess+epess (3.8)

Donde el primer término del lado derecho se puede entender como la influencia en
el espacio usual del tensor (d+D+1)-dimensional propuesto y el segundo término es la
manifestacion en el espacio usual de las dimensiones compactas.

C) Conclusiones.

Kolb et ol [10] han probado que en una métrica tipo F-R-W. con d-dimensiones no
compactas (la curvatura de este espacio es nula kg = 0) y D-dimensiones compactas (la

curvatura no es nula kp = 1) y un tensor de fluido perfecto
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n s e

Tmn = pPGmn + (p + p)umun

donde u,, es la (d4D)-velocidad dél fluido, se tiene en el espacio no compacto pro-
duccién de Entropia, pero no es suficiente para resolver el problema del horizonte.

Por otro lado Abbott et al [11] estudiaron un problema similar al de Kolb con la
tnica diferencia de kg # 0. Llegan a la conclusién de que se tiene suficiente produccion de
‘Entropia st D ~ 40.

Lo hecho en el CAPITULO II puede resumirse de la siguiente manera:

En una métrica tipo F-R-W. con d-dimensiones no compactas y D-dimensiones com-

pactas y un tensor de la forma

Too = p
Tmn = "‘G’/)‘Smn m,n :,2,'3, ...,d

pr - ‘-EP6’“,- H V= d + 1,d+ 2,...,d—{- D

con ambos espacios planos se encuentran soluciones las cuales no permiten resolver el
problema del horizonte,

Podemos entonces afirmar:

1)La curvatura del espacio no compacto (k) juega un papel fundamental en obtener
soluciones que permitan resolver el problema, del horizonte

2)La curvatura del espacio compacto (kp) parece no tener tanta importancia, en el
sentido anterior, como ky.

3)El precio a pagar en el intento més exitoso es [11] D > 40. Sin embargo, quisiéramos
soluciones en las cuales D < 40.

Para conseguir lo mencionado en el punto (3) proponemos resolver €l problema:
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En una métrica tipo F-R-W. con d-dimensiones no compactas y D-dimensiones com-
pactas, ambos espacios no planos (kg # 0y kp # 0), introducir un tensor de energia-
momento de la forma (3.9).

Sabemos [12] que en un tensor de esta forma se presenta flujo de Energia como conse-
cuencia de presentarse viscosidad. Es posible que este ﬂujé de Energia se manifieste como
produccién de Entropia en el espacio no compacto de tal forma que D < 40.

Respecto a la hipdtesis (3.9) se puede formular la critica de que se tiene un fluido no

_perfecto. Sin embargo, podemos argumentar a favor de élla que si bien es el espacio usual
el que parece obedecer a un tensor de fluido perfecto este hecho no descarta que el espacio

(d+D)-dimensional pudiese tener asociado un tensor de fluido no perfecto.
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APENDICE A

De (2.33) se tiene la expresién

aD)ofo = =50+ A + 0128 = 5+ ML+ 375 - 510+ A - (1 + A4+

- (Qr]= o= Ay Gy Wiaen

QR

- o

Esta tltima expresién es idéntica a (2.34).

La ecuacidn (2.29) es

2201 +3a)(2)? + (2 + 3a)ad + & 4 24

Empleando lo calculado en (a.1) se tiene que (a.2) se transforma en

(L+30)(2)" + (24 8a)4[~1(1 4+ B)2 - 18] 4 28 4 UG (dy2 4 (4 (dy2y

(1+ﬂ%gzﬁﬁ)%_ %__ 1+ﬁ(ﬂ-}1 3a)( i)z 4 2op(Soti- ﬁiﬁ“Jf",é‘é( iy _

1
8 é B?

a-qm-

Es claro que la ultima ecuacién es idéntica a (2.35)
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APENDICE B

b.1) ARSI 2 4 2BCE=B m(m — 1) + HE(m — 1) - L(m — 1)(m — 2) =

[4+428% —6aflm® + -4~ 2+ 28 +3aBlm+1- B
Se obtuvo un resultado idéntico al sefialado en (2.40)
Si ahora consideramos

e introducimos (b.2) en (b.1)

b.3)(1—-B)[4+28% —6af -4 —20° +6af? ~ 42 ~8+12a8 +28° + 45 —6a5? +3a8%4

6af —9a®F% — B* — 26 + 3af® + Bt + 4+ 9a2B% + 457 — 6af® — 12a8] = 0

Esto prueba que (b.2) es una raiz de (b.1).
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APENDICE C

Usando las expresiones (2.50) y (2.52) para P, y Pp respectivamente definamos

Pp

P (m) = Pors

Dandole valores a m en el intervalo [%, 715]

se tiene

P,(m = %) =0 (1)
Py(m = 0.50774) = 0.04704 (2)
P,(m = 0.51548) = 0.10240 (3)
P,(m = 0.52322) = 0.16681 (4)
P,(m = 0.53096) = 0.24102 (5)
Pr(m = 0.53870) = 0.32578 (6)
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P(m = 0.54644) = 0.42202

P,(m = 0.55418) = 0.52953
P,(m = 0.56192) = 0.65025
P.(m = 0.56966) = 0.78342

Pom = 0.92819

1
v

S T

(7)

(8)

(9)

(10)

(11)

(Hemos redondeado hasta la quinta cifra decimal y la particién hecha del intervalo

2, \/lg] es de 10).

Esto prueba que para

se satisface la desigualdad

m €[5, —=]

0<P(m)<1
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