
Universo Primitivo:

Etapa inflacionaria

Benito Marcote

Mayo, 2011

Relatividad General y Cosmoloǵıa
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Caṕıtulo 1

Introducción

La imagen actual que se tiene para el Universo es que éste, a gran escala, presenta

una geometŕıa prácticamente plana, espacialmente eucĺıdea, además de ser dinámico, ya

que gracias a las observaciones que Edwin Hubble realizó en 1936 de un gran número de

galaxias, se conoce que el Universo está en expansión, de tal forma que la velocidad a la

que se aleja un cuerpo es proporcional a su distancia,

v = H0d (1.1)

donde v es la velocidad de recesión de las galaxias, d su distancia a la Tierra, y H0

la constante de Hubble, la cual según los datos más recientes tiene un valor de H0 ≈
78 km s−1 Mpc−1.

1.1. Principio Cosmológico y evolución

Además, cuando se observa la distribución de galaxias a gran escala, ésta parece más

uniforme cuanto mayor sea la escala que tomemos. Aśı que se puede considerar que el

Universo es homogéneo a grandes escalas. Es decir, todas las galaxias están distribuidas

uniformemente por todo el Universo. Además, una consecuencia de esto es otro hecho

observacional: la isotroṕıa. Un observador ve fundamentalmente lo mismo con indepen-

dencia de la dirección en la que mire.

Esto llevó a plantear el Principio Cosmológico, que afirma que el Universo es ho-

mogéneo e isótropo a grandes escalas (en general cuando se habla de tamaños mayores

de ∼ 400 Mpc). Utilizando este principio, se puede llegar a que una métrica que permite

describir todo el Universo es

ds2 = −c2dt2 + a2(t)

[
dr2

1− kr2 + r2dΩ2

]
(1.2)

que es la métrica de Friedmann-Roberson-Walker, en donde se produce una expansión de

la forma a(t) y para una curvatura del Universo k.
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Aśı, considerando que el contenido del Universo se puede modelizar como un fluido ideal,

uniforme en todo el espacio, se tendrá un tensor enerǵıa-momento de la forma

T µν =




c2ρ 0 0 0

0 p 0 0

0 0 p 0

0 0 0 p




(1.3)

donde considerando la materia tendremos p = 0, y para la radiación p = 1
3
ρc2.

Introduciendo dichos tensores en las ecuaciones de campo de Einstein, se puede llegar a

soluciones que nos da la evolución para un Universo que contiene materia y radiación, las

cuales son las conocidas ecuaciones de Friedmann,

H2 ≡
(
ȧ

a

)2

=
8

3
πGρ− k

a2
(1.4)

ä

a
= −4

3
πG(ρ+ 3P ) (1.5)

Aśı, definiendo la densidad cŕıtica como ρc(t) ≡ 3H2

8πG
y Ω(t) = ρ(t)/ρc(t), la primer

ecuación de Friedmann se puede reescribir como

|Ω− 1| = |k|
a2H2

(1.6)

en donde dado que se observa que k ≈ 0, se debe cumplir Ω ≈ 1, es decir se tiene una

densidad muy próxima a la cŕıtica, que es la densidad para la cual el Universo tendŕıa

curvatura nula.

Además, éstas dan como resultado que en la Historia del Universo se ha tenido que

tener una época inicial dominada por la radiación, en donde a(t) ∼ t1/2, seguida por la

época actual, dominada por la materia y donde a(t) ∼ t2/3 (en ausencia de constante

cosmológica).

1.2. Problemas a resolver en los modelos cosmológicos

A pesar de que el modelo cosmológico descrito brevemente anteriormente describe con

una precisión aceptable la dinámica del Universo a gran escala actualmente y en el pasado

actual, suscita algunos problemas para poder explicar diversos hechos observacionales.

1.2.1. El problema del horizonte

Uno de estos problemas surge como consecuencia de la edad finita del Universo, a

la que nos referiremos como t0. Esta causa que únicamente podamos ver del Universo
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hasta una distancia tal que su luz ha tenido tiempo de llegar hasta nosotros, ya que para

regiones más lejanas, la luz tardaŕıa un tiempo t > t0 en llegar hasta nosotros, luego

todav́ıa no hemos recibido información de dichas regiones, i.e. están fuera de nuestro

cono de luz. Este horizonte, que se puede definir con nosotros en el centro, se le llama

horizonte de sucesos (event horizon).

Aśı, dado que el tamaño espacial del Universo será mayor que el del horizonte observ-

able por nosotros, existen regiones de éste que no están conectadas causalmente entre śı,

puesto que como la luz todav́ıa no ha tenido tiempo de llegar de unas a otras, ningún

evento que haya ocurrido en una de ellas ha podido influenciar a la otra.

Como desde que se produjo el último scattering (desacople entre la radiación y la

materia), tLS, el Universo ha estado dominado por la materia, la expansión del Universo

desde entonces hasta ahora ha sido de la forma a(t) ∝ t2/3. Esto implica que el horizonte de

part́ıcula (particle horizon, el horizonte que delimita las regiones conectadas causalmente

al cabo de un tiempo dado) con el paso del tiempo ha ido aumentando, por lo que ahora

existen regiones conectadas causalmente que en el pasado no lo estaban.

Esto se puede ver si a partir de la ec. (1.2) observamos el tiempo que tarda un fotón

en recorrer una cierta distancia, lo cual evaluando para el tiempo del Universo nos da

el radio del horizonte de part́ıcula, i.e. el tamaño del cono de luz. Como para un fotón

ds = 0:

cdt = a(t)dr

⇒ σ = c

∫ t2

t1

dt

a(t)
= c

∫ t2

t1

da

aȧ
(1.7)

donde σ nos da el tamaño que tiene el horizonte causal en t2 para un suceso que ha

ocurrido en un instante t1.

Aśı, como en los primeros momentos del Universo dominaba la radiación, se teńıa una

expansión de la forma a(t) ∝ t1/2, por lo que el tamaño del horizonte de part́ıcula en el

momento del último scattering era

σph = c

∫ tLS

0

(
t

tLS

)−1/2
dt = 2c tLS

donde tLS ≈ 3.8 · 105 yr.

A su vez, si nos fijamos en el tamaño que tendŕıa en dicho momento el horizonte de sucesos

actual, i.e. el tamaño de nuestro cono de luz hacia el pasado, y que coincide con la región
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que hoy observamos en el CMB, obtenemos que

σeh =

∫ t0

tLS

(
t

tLS

)−2/3
dt = 3 c tLS

[(
t0
tLS

)1/3

− 1

]

puesto que desde el último scattering, el Universo ha estado dominado por la materia, de

forma que a(t) ∝ t2/3, y donde t0 representa la época actual, t0 ≈ 14 Gyr.

Llegados a este punto, se puede comparar ambos horizontes, y dependiendo de cual sea

mayor que el otro debeŕıamos observar una cosa u otra en el Universo actual. Aśı, dado

que σph nos da la región del Universo que estaba conectada causalmente durante la época

del último scattering, y σeh nos da el tamaño de la región, durante la misma época del

tiempo, que observamos actualmente en el cielo, tendremos que si el primero es mayor que

el segundo, todo lo que observamos actualmente ha estado relacionado causalmente entre

śı antes de que su luz fuese emitida durante la recombinación, por lo que esperaŕıamos

observar lo que se observa: una gran homogeneidad e isotroṕıa puesto que dicha región

estuvo interaccionando entre śı.

En cambio, si σph < σeh, tendŕıamos que las distintas partes que hoy observamos

en el CMB no han estado conectadas causalmente entre śı en el pasado, por lo que es-

peraŕıamos observar que distintas regiones del CMB presentasen propiedades bien difer-

enciadas, puesto que no han tenido ninguna relación causal entre śı.

Sin embargo, evaluando ambos horizontes observamos cómo realmente σeh � σph, de

donde podemos extraer, considerando que σeh abarca los 360o del cielo, el tamaño en el

cielo que tiene una región conectada causalmente:

180

π

σph
σeh
≈ 1.95 · 10−2 rad ≈ 1.12o

en donde realizando algún cálculo más preciso se puede obtener un valor de ∼ 1.7o.

Es decir, regiones separadas más de ese ángulo en el cielo no han estado conectados

causalmente, y por tanto no se debeŕıa manifestar una isotroṕıa (y homogeneidad) tan

alta entre éstas.

1.2.2. El problema de la planitud

A través de las ecuaciones de Friedmann se vio cómo se pod́ıa relacionar la densidad

relativa del Universo con su curvatura y el factor de escala por medio de la ecuación (1.6).

De aqúı, dado que conocemos cómo evoluciona a(t) para un Universo dominado por la
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radiación o dominado por la materia, se tiene que

dominado por materia: |Ω− 1| ∝ t2/3 (1.8)

dominado por radiación: |Ω− 1| ∝ t (1.9)

Es decir, la solución de Ω = 1 es totalmente inestable, puesto que cualquier desviación

respecto de dicho valor evolucionará distanciándose de 1 a medida que el tiempo tran-

scurre. Esto nos lleva a estimar ĺımites superiores que debeŕıa tener dicha cantidad a

lo largo de la vida del Universo, obteniendo que para dos periodos representativos (el

desacople y el tiempo de Planck):

|Ω(t ∼ 1 s)− 1| < O(10−16)

|Ω(t ∼ 10−43 s)− 1| < O(10−60)

Es decir, se tiene una condición inicial bastante restrictiva en cuanto a la densidad que

debió tener el Universo en sus inicios, incréıblemente próxima a la cŕıtica.

Esto puede parecer que no entraña ningún problema, dado que en f́ısica ya estamos más

que acostumbrados a que dado un sistema (en este caso el Universo), su evolución queda

fijada por las ecuaciones de movimiento que rigen dicho sistema y por sus condiciones

iniciales. De tal forma que en este caso aqúı tendŕıamos dichas condiciones iniciales (o de

contorno), que han causado la evolución observada, sin ninguna diferencia remarcable.

Sin embargo, el problema que entraña estas condiciones es que son altamente restric-

tivas, lo cual realmente improbable que se hubiesen producido si suponemos que hubiera

sido posible que tomasen cualquier valor. Por ello, aunque se puede ver como un pequeño

cambio de “concepto”, se tiende a pensar que las condiciones iniciales que ha podido tener

el Universo antes de originarse el Big Bang debeŕıan poder ser bastante arbitrarias, de tal

forma que la evolución ocurrida se debeŕıa de producir casi con independencia de dichas

condiciones.

Aśı, dado que se requiere la condición de que |Ω(t ∼ 10−43 s) − 1| < O(10−60),

altamente improbable, se tiende a buscar procesos que hagan que en dicho instante se

tenga esa condición (que por las observaciones debe satisfacerse) pero que ésta no restrinja

las condiciones iniciales que pudo haber en lo que consideramos t = 0, de tal forma que

éstas evolucionaŕıan rápidamente a un valor lo suficientemente próximo a 0.

1.2.3. Otros problemas

Estos dos son los problemas clásicos básicos que presentaba el modelo cosmológico

estándar en cuanto a las observaciones. Pero no eran los únicos, ya que también surgen
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otros problemas a partir de los modelos de part́ıculas, tanto de QFT o modelos de unifi-

cación (GUT, Gran Unification Theory), los cuales se hacen relevantes cosmológicamente

en las primeras épocas del Universo, cuando el tamaño de éste era muy reducido y se teńıa

unas condiciones muy extremas, en donde se predice que habŕıa ocurrido la unificación

entre las distintas fuerzas de la Naturaleza, dominando el mundo cuántico.

Sin embargo, aqúı no nos centraremos en dichos problemas dada su mayor complejidad,

aunque alguno de los más remarcables vienen a cuenta de las predicciones del número

de monopolos magnéticos que se debieron producir en el Universo Primitivo, los cuales

debeŕıan de poder observarse actualmente aunque no es aśı.
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Caṕıtulo 2

La inflación

2.1. Camino a la inflación

Hemos visto como el modelo de evolución del Universo describ́ıa razonadamente bien

los diversos procesos e interacciones que tuvieron lugar en el Universo desde el Big Bang

hasta la actualidad, aśı como la aparición del fondo cósmico a la temperatura observada.

Sin embargo, también tiene algunos puntos que no encajan en dicho modelo, como los

comentados en la sección anterior.

Esto hizo necesario la búsqueda de algún cambio en este modelo que permitiese ex-

plicar dichas observaciones sin cambiar las predicciones del resto de fenómenos que śı

encajan perfectamente con lo observado. Y un modelo que encajó bastante bien en esta

búsqueda provino de Alan Guth en 1981, que concibió cómo la introducción de una época

con una expansión muy elevada en poco tiempo durante los primeros instantes iniciales

del Universo podŕıa solucionar los problemas mencionados. Esto es, un periodo de tiempo

en el que la expansión del Universo fuera de la forma ∝ exp(cte · t).

Pero empecemos desde el inicio.

A partir de la ecuación (1.6) se ha visto cómo la densidad se aleja de la cŕıtica inversamente

proporcional a ȧ (ya que aH = a ȧ
a

= ȧ). Aśı que un primer mecanismo que se nos

puede ocurrir para hacer que el Universo pudiera tener cualquier condición inicial para

su densidad, y que ésta evolucionase rápidamente hasta un valor suficientemente cercano

a la cŕıtica como para que la evolución posterior, la clásica, la que se ha descrito en el

caṕıtulo anterior, nos siga dando un valor de Ω acorde con las observaciones es tomar

que durante dicho breve espacio de tiempo ȧ creciese enormemente, por lo que |Ω − 1|
disminuiŕıa rápidamente, tendiendo a cero lo suficiente.

Una vez logrado eso, la posterior evolución con a(t) ∝ t ó ∝ t2/3 no lograŕıa hacer que

Ω divergiese lo suficiente de 1 como para ser observado actualmente, fuera de los ĺımites

que tenemos, algo similar a lo que se observa en la Figura 2.1.
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Figure 1: A possible evolution of Ω. There may or may not be evolution before inflation,
shown by the dotted line. During inflation Ω is forced dramatically towards one, and remains
there right up to the present. Only in the extremely distant future will it begin to evolve
away from one again.

we want. Such successful reheating allows us to get back into the hot big
bang Universe, recovering all its later successes such as nucleosynthesis and
the microwave background.

4.3 The horizon problem and homogeneity

The inflationary expansion also solves the horizon problem. The basic strategy
is to ensure that ∫ tdec

t∗

dt

a(t)
!

∫ t0

tdec

dt

a(t)
, (32)

so that light can travel much further before decoupling than it can afterwards.
This cannot be done with standard evolution, but can be achieved by inflation.

An alternative way to view this is to remember that inflation corresponds
to a decreasing comoving Hubble length. The Hubble length is ordinarily
a good measure of how far things can travel in the Universe; what this is
telling us is that the region of the Universe we can see after (even long after)
inflation is much smaller than the region which would have been visible before
inflation started. Hence causal physics was perfectly capable of producing
a large smooth thermalized region, encompassing a volume greatly in excess

11

Figura 2.1: Evolución de log Ω con el tiempo con la introducción de un

periodo inflacionario. Se observa cómo convergeŕıa a cero con indepen-

dencia de la condición inicial. Sacado de [2].

Ahora bien, que ȧ aumente con el tiempo significa una aceleración de dicho factor

positiva: ä > 0, que es lo que se puede considerar como la definición de inflación (aunque

realmente la relación elegida para tal definición suele variar dependiendo del autor). Pero

recordando la segunda ecuación de Friedmann (1.5), se observa cómo una aceleración

positiva (y puesto que a(t) > 0) involucra que

ρ+ 3p < 0 =⇒ p < −1

3
ρ

lo cual choca con la idea de que en principio tanto la densidad como la presión son mag-

nitudes positivas. Aśı que se necesita obligatoriamente de algo que genere una presión

negativa, si mantenemos el criterio de que la densidad de enerǵıa es siempre positiva.

Por otro lado, si consideramos la existencia de un fluido aśı, i.e. que ejerce una

presión negativa, y manteniendo la descripción de fluido perfecto, ecuación (1.3), tomando

la primera ecuación de Friedmann (1.4) y despreciando el término de curvatura (tanto

porque k es pequeño como porque a crece rápidamente con el tiempo), se obtiene que,

H2 =

(
ȧ

a

)2

=
8

3
G πρ

que es una ecuación diferencial en donde si consideramos que ρ es constante, se integra

inmediatamente dando como resultado

a(t) = a0e
Ht (2.1)

donde H =
(
8
3
Gπρ

)1/2
= cte.

Esto produce que

|Ω− 1| = k

H2
e−2Ht � 1
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para un t suficiente, ya que el término exponencial decae rápidamente. Y esto es precisa-

mente lo que buscábamos, un proceso que hace que Ω→ 1 rápidamente, de tal forma que

a continuación se ha podido producir una expansión “normal” hasta la actualidad, luego

el problema de la planitud se resolveŕıa.

Y en cuanto al problema del horizonte, también lo resolveŕıa debido a que durante

esa etapa inflacionaria, se estiraŕıa una pequeña región del Universo inicial, conectada

causalmente, hasta un tamaño suficientemente grande como para abarcar todo nuestro

horizonte de sucesos. Esto y lo anterior se puede visualizar fácilmente con la Figura 2.2,

en donde se observa cómo con independencia de la curvatura o densidad que hubiese en

una región inicial del Universo, un proceso inflacionario daŕıa lugar a una gran región que

presentaŕıa una curvatura muy cercana a la planitud, y una homogeneidad muy alta.

Figura 2.2: Resultado de la inflación producida en una pequeña región

del Universo inicial, que podŕıa presentar unas condiciones aleatorias.

Obtenido del libro El Camino a la Realidad, R. Penrose 2007.

Esta época inflacionaria habŕıa que introducirla en los primeros instantes del Universo,

en torno a la época en que se predice la ruptura de la gran unificación (cuando todas

las fuerzas de la Naturaleza estaban unificadas) y antes de la ruptura de la simetŕıa

electrodébil, esto es, antes de 10−12 s después de la singularidad del Big Bang.
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2.1.1. Duración de la inflación

La cantidad de inflación que ha podido tener lugar es algo que es necesario determinar,

puesto que tal y como observamos la inflación no sigue presente y por tanto ha tenido una

duración finita. Para ello, se suele utilizar una cantidad llamada el número de e-foldings,

N , que viene a ser una medida del número de veces que se ha ampliado el tamaño del

Universo durante el tiempo de la inflación. Aśı, dado que

a(t) = a0e
Ht

durante la inflación, tomando que ésta ha estado presente entre ti ≤ t ≤ tf , podemos

definir

N ≡ ln
a(tf )

a(ti)
=

∫ tf

ti

Hdt ≈ cte

∫ φ2

φ1

V

V ′
dφ (2.2)

que es el número de e-foldings que ha tenido lugar.

Comparando con las estimaciones realizadas para la planitud y el horizonte de part́ıcula

observado en la actualidad, se requiere que la cantidad mı́nima de inflación que tuvo lugar

fue de unos 60-70 e-foldings, que involucran una expansión de un factor 1030, aunque dado

que dicha expansión es extremadamente rápida, esto no requiere de un tiempo apreciable,

por lo que la mayoŕıa de modelos incluso predicen valores mucho mayores que estos.

2.2. Modelos para una expansión inflacionaria

Con lo anterior se ha visto cómo un modelo de expansión acelerada (inflación) es

suficiente para resolver los problemas cosmológicos. Sin embargo, es necesario conseguir

un escenario plausible que describa cómo una expansión de este tipo ha podido tener lugar

y por qué solo ha estado presente durante un breve periodo de tiempo.

Aśı, uno de los mecanismos que permiten la generación de la aceleración necesaria es

la introducción de un potencial, un campo, que no haya sido considerado todav́ıa, de tal

forma que el potencial que cree dicho campo sea el responsable de la aceleración observada.

Por simplicidad, podemos considerar el modelo más sencillo que es el correspondiente a

un campo escalar y sin masa φ = φ(~x, t), comúnmente llamado inflatón, que esté definido

en todo el espacio-tiempo presentando un potencial V (φ) y que vendrá descrito por una

ecuación de Klein-Gordon

�φ− ∂V

∂φ
= 0 (2.3)
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Aśı se tendrá la forma t́ıpica para el tensor de enerǵıa-momento

T µν = ∂µφ∂νφ− gµν
[

1

2
∂ρφ∂

ρφ+ V (φ)

]
(2.4)

Teniendo en cuenta la homogeneidad del Universo: φ(~x, t) = φ(t), e igualando al tensor

enerǵıa-momento comentado en la sección anterior, ecuación (1.3), se tiene un sistema de

4 ecuaciones a resolver (realmente 2), dando como resultado

ρ(t) =
1

2
φ̇2 + V (φ) (2.5)

p(t) =
1

2
φ̇2 − V (φ) (2.6)

en donde podemos observar cómo se puede separar dos componentes fácilmente para el

campo: un término cinético, y el término potencial.

Si ahora introducimos esto en la condición que se teńıa para la inflación: ρ + 3p < 0,

tendremos que

ρ+ 3p = 2φ̇2 − 2V (φ) = 2[φ̇2 − V (φ)] < 0

por lo tanto, se debe cumplir que predomina el término potencial frente al término cinético

para que se cumpla dicha condición, ya que este último es siempre positivo,

φ̇2 < V (φ) (2.7)

Este tratamiento con el campo φ nos permite reescribir las ecuaciones de Friedmann

en función de φ, en lugar de ρ y p que permanećıan de alguna forma más abstractas,

resultando

H2 =
8

3
πG

(
1

2
φ̇2 + V (φ)

)
∧ φ̈+ 3Hφ̇+ V ′(φ) = 0 (2.8)

en donde derivando la primera, y utilizando la segunda, obtenemos

Ḣ = −8

2
πGφ̇2 (2.9)

Aqúı, fijándonos en la segunda ecuación (2.8) vemos cómo es equivalente a una ecuación

de movimiento t́ıpica para un potencial: φ̈ = −∂V
∂φ

a la que se le ha añadido un término

de amortiguamiento, disipativo, 3Hφ̇.

Aśı, la primera aproximación trivial que se puede hacer (y que satisface la relación

(2.7)) es que la enerǵıa cinética sea nula, de tal forma que φ̇ =. Esto implica que Ḣ =

0⇒ H = cte. Y por tanto estaŕıamos en el caso de una inflación ideal: un periodo en el

que la expansión era estrictamente exponencial.
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2.2.1. Inflación de tipo slow-roll

Sin embargo, una aproximación algo más realista es que la enerǵıa cinética no sea es-

trictamente nula, pero śı que sea mucho más pequeña que la enerǵıa potencial. Estaŕıamos

en un caso en el que φ(t) decae lentamente con el tiempo, verificándose φ̇2 � V (φ) Es lo

que se conoce como aproximación slow-roll. De dicha relación, derivando con respecto al

tiempo podemos ver que nos lleva a

2φ̇φ̈� V ′(φ)φ̇ ⇒ |φ̈| � |V ′(φ)| (2.10)

es decir, la aceleración producida es muy pequeña.

Esto permite simplificar las ecuaciones (2.8) a

H2 ≈ 8

3
πGV ∧ 3Hφ̇ ≈ −V ′ (2.11)

Estas relaciones se pueden resumir en dos parámetros adimensionales, (tomando 8πG = 1)

ε ≡ 1

2

(
V ′

V

)2

� 1 ∧ η ≡
∣∣∣∣
V ′′

V

∣∣∣∣� 1 (2.12)

Una imagen de esto es un potencial lo suficientemente plano (casi equipotencial a lo

largo del espacio) como para producir una aceleración prácticamente nula, de tal forma

que φ̇ se mantiene pequeño en todo momento, ver Figura 2.3. Además, esto implica que

se puede tratar como si V ≈ cte, lo que hace hace que esto se comporte de una forma

análoga a una constante cosmológica.

V(  )

!

!

Figure 3: A generic inflationary potential.

fluid equations, giving

H2 =
8π

3m2
Pl

[
V (φ) +

1

2
φ̇2

]
, (38)

φ̈ + 3Hφ̇ = −V ′(φ) , (39)

where prime indicates d/dφ. Here I have ignored the curvature term k, since we
know that by definition it will quickly become negligible once inflation starts.
This is done for simplicity only; there is no obstacle to including that term.

Since

ä > 0 ⇐⇒ p < −ρ

3
⇐⇒ φ̇2 < V (φ) (40)

we will have inflation whenever the potential energy dominates. This should
be possible provided the potential is flat enough, as the scalar field would then
be expected to roll slowly. The potential should also have a minimum in which
inflation can end.

The standard strategy for solving these equations is the slow-roll ap-
proximation (SRA); this assumes that a term can be neglected in each of the
equations of motion to leave the simpler set

H2 $ 8π

3m2
Pl

V (41)

3Hφ̇ $ −V ′ (42)
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Figura 2.3: Potencial slow-roll. La pendiente es suficientemente pequeña

como para no producir una aceleración destacable.

Eventualmente, el campo φ llegaŕıa al mı́nimo del potencial V (φ), momento en el que

la inflación se frenaŕıa, en donde se dejaŕıa de cumplir la condición (2.7). En el caso en

14



que se tenga un mı́nimo local (idea más común en los modelos inflacionarios) el campo,

al llegar a éste, comenzaŕıa a oscilar en torno a dicha posición de equilibrio, pero como se

comentó en la segunda ecuación (2.8), existe un término de fricción, 3Hφ̇, por lo que dichas

oscilaciones se irán frenando hasta que el campo se vuelva estacionario localizándose en

el mı́nimo de potencial.

Aqúı, hay que observar que en el caso que dicho mı́nimo sea Vmin > 0, la condición

(2.7) se seguirá verificando, por lo que sigue siendo válido el tratamiento efectuado para

un proceso inflacionario, por lo que ésta seguiŕıa ocurriendo. De hecho, al llegar a dicho

mı́nimo se tendŕıa algo totalmente equivalente a una constante cosmológica Λ = Vmin, que

únicamente en el caso en que Vmin = 0 dejaŕıa de prolongarse dicha inflación.

2.2.2. Otros modelos inflacionarios

En otro orden de cosas, hasta ahora no se ha dado ningún argumento de cómo ha

podido originarse dicha época, o qué valor inicial debió tener dicho campo φ para no estar

en equilibrio y que comenzase la inflación propiamente dicha. Y para ello realmente se han

ido dando diferentes soluciones que atacan el problema desde puntos de vista distintos, lo

cual ha dado lugar a distintas teoŕıas inflacionarias.

Old-inflation

Originalmente, se interpretó que dicho fenómeno surgió debido a que inicialmente el

Universo se encontraba en un mı́nimo local del potencial, lo que produćıa un falso vaćıo.

En una teoŕıa clásica esto hubiese significado que el campo permaneceŕıa ah́ı el resto

del tiempo, pero desde las teoŕıas de campos (cuántica) se conoce que este estado no es

estable, y que por efecto túnel terminará decayendo hacia un mı́nimo más profundo de

potencial. Y esto precisamente es lo que se esperaba que hubiese ocurrido: al cabo de un

cierto tiempo después del inicio, por efecto túnel decayó a otro mı́nimo, produciendo aśı

una etapa inflacionaria durante el proceso.

Además, se pensaba que dicho campo era realmente un campo escalar de Higgs, pero

tanto esto como la suposición del falso vaćıo y el efecto túnel condućıan a resultados que

se alejaban bastante del Universo actual. Entre otras cosas porque el efecto túnel predicho

produciŕıa unas “burbujas” (región que ha sufrido la inflación) demasiado pequeñas como

para poder asociarse con el Universo observable.
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New-inflation

Debido a lo anterior, esa idea se cambió pasando a describirse una inflación de tipo

slow-roll como la comentada en caṕıtulos anteriores, haciendo que inicialmente no se

tuviera un mı́nimo local sino que más bien era una situación semiestable, con un potencial

suficientemente plano.

Con este modelo se predice que la inflación tuvo lugar entre t1 ∼ 10−36 s y t2 ∼ 10−34 s,

aunque al igual que el anterior presenta bastantes problemas conceptuales, como por

ejemplo la obligatoriedad de un potencial lo suficientemente plano en el origen, algo que

continúa siendo bastante artificial, además de suponer que la región inicial ya estaba en

equilibrio térmico, lo cual no se estaŕıa seguro que se pudiese cumplir.

Figura 2.4: Comparativa entre old-inflation y new-inflation. Se observa

el cambio de planteamiento de un mı́nimo local inicial o no. Corteśıa de

Universe Review.

Inflación caótica o inflación estocástica (eternal inflation)

Aśı, otras descripciones que se fueron considerando a medida que se iba profundizando

en los modelos inflacionarios son las que parten de condiciones iniciales arbitrarias para el

Universo en el tiempo de Planck (10−43 s). Ya sea debido a que los valores de φ pudieran

ser considerados caóticos (inflación caótica) por estar a la escala de Planck, o que dicho

campo estaba afectado por fluctuaciones cuánticas (inflación eterna, que es el modelo más

extendido actualmente).

Aśı, este modelo no exige de ninguna condición inicial. Simplemente se basa en que

las fluctuaciones que se teńıan que producir en ese Universo inicial por origen cuántico
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eventualmente causaŕıan que una región del espacio-tiempo presentase un potencial V (φ)

que no fuese un mı́nimo, si no una cantidad bastante elevada, lo que estaŕıa acompañado

de una enerǵıa cinética prácticamente nula. Esto provocaŕıa que dicha región rápidamente

sufriese de un proceso inflacionario como el detallado a lo largo de este caṕıtulo, hasta

volver a un mı́nimo de potencial, por lo que la inflación aqúı surgiŕıa de forma natural

causada por dichas fluctuaciones cuánticas primordiales.
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Caṕıtulo 3

Consecuencias

3.1. Reheating

Durante el proceso de inflación se ha visto cómo ocurre una evolución en la que el

potencial del campo escalar (inflatón) va perdiendo enerǵıa hasta llegar a su mı́nimo.

Aunque aqúı únicamente se ha considerado el campo del inflatón, durante el de-

caimiento hacia el mı́nimo se produciŕıa una transferencia de la enerǵıa perdida hacia

otros campos acoplados con éste, que creaŕıan procesos de creación de pares de part́ıculas.

Este proceso de decaimiento del campo escalar en otras part́ıculas es el conocido como

reheating, y como consecuencia de ello, se obtiene un Universo en donde ha aparecido la

materia normal (part́ıculas elementales) y se encuentra a una gran temperatura en equi-

librio término, proporcionando las condiciones iniciales esperadas para la teoŕıa estándar

del Big Bang.

Por ello, la teoŕıa estándar del Big Bang cabe precisarla un poco más, separando

el inicio a partir de la singularidad que existen en las ecuaciones de campo y que se

correspondeŕıa con el inicio del Universo, algo que la inflación no es capaz de eliminar,

de esa etapa extremadamente caliente y compacta a partir de la cual se fueron formando

todos los elementos, que seŕıa lo que hemos denominado reheating y se corresponde con

la visión más común cuando se hace referencia al Big Bang, y que como se ha visto se

produciŕıa después de la inflación, como una consecuencia de ésta.

Pero a pesar de esto, la información de las condiciones que hab́ıa en el Universo antes

y durante la inflación no se perdeŕıa debido a dicha época de reheating, debido a cómo

evoluciona la escala del Universo (que viene dada por la inversa de la constante de Hubble,

H−1(t), frente a la escala f́ısica, que da cuenta del tamaño que tiene las estructuras que

existen en el espacio-tiempo. Aśı, tal y como se puede ver en la Figura 3.1, inicialmente

la escala del Universo permanece prácticamente constante,

H−1 =
a

ȧ
≈ eHit

HieHit
= Hi ∼ cte

ya que durante la inflación, idealmente, se tiene una expansión estrictamente exponencial,
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Figure 5: The behaviour of a given comoving scale relative to the Hubble length, both
during and after inflation, shown using physical coordinates (upper panel) and comoving
ones (lower panel).

tions to be generated without violating causality, but we need a specific mech-
anism. That mechanism is quantum fluctuations. Inflation is trying as hard as
it can to make the Universe perfectly homogeneous, but it cannot defeat the
Uncertainty Principle which ensures that there are always some irregularities
left over. Through this limitation, it is possible for inflation to adequately solve
the homogeneity problem and in addition leave enough irregularities behind to
attempt to explain why the present Universe is not completely homogeneous.
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REHEATING

Figura 3.1: Evolución de escalas. Durante el reheating el tamaño de la

esfera de Hubble (escala del Universo) es inferior a la longitud de onda.

luego la escala f́ısica evoluciona como λeHit, donde λ es la longitud inicial de las estructuras

consideradas.

Una vez la inflación ha pasado, el Universo queda dominado por la radiación, por lo que

a ∼ t1/2, luego la escala f́ısica evoluciona como λt1/2 mientras que la escala del Universo

lo hace como H−1 ∼ t.

Aśı, aunque inicialmente las estructuras son más pequeñas que el tamaño caracteŕıstico

del Universo (lógico), durante la inflación esto se invierte. Pero una vez ésta finaliza, al

cabo de un tiempo suficientemente largo la escala del Universo vuelve a ser mayor (ya que

aumenta como t frente a t1/2), y es aqúı cuando volvemos a observar dicha estructura,

que es a grandes rasgos observada en la imagen del fondo cósmico de microondas (CMB).

Y tiene la gran ventaja de que como durante el reheating, que sigue siendo una época

no totalmente comprendida por los modelos cosmológicos y de part́ıculas, su escala es

mayor a la del Universo, no está afectada por lo que haya pasado ah́ı. Es decir, en el

CMB básicamente se ve las estructuras que se teńıan durante la época inflacionaria sin

que haya intervenido los procesos que puedan haber ocurrido durante el reheating, ya que

a grandes rasgos, nada puede influenciar en estructuras con una escala mucho mayor a la

suya.

3.2. Fluctuaciones primordiales

Con esto, acabamos de ver cómo la estructura inicial del Universo habŕıa perdurado

a lo largo de la época del reheating y se observaŕıa como fluctuaciones en el CMB. Sin
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embargo, esto realmente choca con las consideraciones realizadas a la hora de entender la

inflación, en donde se ha supuesto en todo momento que se teńıa un campo totalmente

uniforme a lo largo del espacio, i.e. φ = φ(t), lo que no produciŕıa ninguna estructura

final. Por ello, es necesario realizar el enfoque más realista en el que realmente se tendŕıa

un campo promedio pero con inhomogeneidades que daŕıan cuenta de esas fluctuaciones

iniciales. Por ello, dado que éstas en principio no se alejaŕıan excesivamente del campo

promedio, podemos considerar

φ = φ(t, ~x) ≈ φ0(t) + δφ(t, ~x)

Esto hace que la métrica pase a no ser estrictamente homogénea tampoco, siendo ésta

una perturbación de la métrica utilizada de FRW.

Con ello, aunque no se va a entrar en detalles aqúı, se puede ver cómo se obtiene

que dichas fluctuaciones, de origen cuántico, pasan a amplificarse y congelarse para pro-

ducir unas consecuencias clásicas que se pueden observar, ya que generan un espectro de

potencias caracteŕıstico, y que es visible en el CMB.

3.3. Multiversos

Por otro lado hemos visto cómo el periodo inflacionario puede surgir a partir de

las fluctuaciones cuánticas primordiales a partir de una pequeña región donde se tuvo

momentáneamente un alto potencial V (φ). Sin embargo, el mismo planteamiento se

puede realizar para cualquier otra parte del Universo inicial, lo que nos daŕıa otra región

inflacionaria que se convertiŕıa en “algo” similar a nuestro Universo observable, solo que

estaŕıa totalmente desconectado causalmente de éste. Por ello, la inflación eterna dio

origen a la aparición de las llamada teoŕıa de multiversos, haciendo referencia a que

podŕıan existir un gran número de universos, entendiendo como éstos regiones del espacio-

tiempo totalmente desconectadas causalmente y cuyas condiciones iniciales no seŕıan las

mismas, surgidos por diferentes procesos inflacionarios acontecidos en diversas épocas,

dándonos una imagen similar a la Figura 3.2.
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Figura 3.2: Imagen de los distintos procesos inflacionarios que habŕıan

tenido lugar en diferentes regiones del Universo primordial.

3.4. Conclusiones

Con un modelo de tipo inflacionario se ha visto cómo se solventa una gran parte de

los problemas que la cosmoloǵıa clásica no era capaz de resolver. Además, aunque ini-

cialmente dicho modelo fue introducido a mano, sin prácticamente ninguna consideración

f́ısica que explicase la existencia de una evolución de este tipo y sin que saliese de forma

natural de la teoŕıa, actualmente se consigue entender más como una consecuencia de las

fluctuaciones cuánticas que habŕıa en el Universo primitivo durante la época de Planck.

Aunque a pesar de ello, estas teoŕıas siguen presentando ciertos problemas, aparte

de no eliminar la singularidad inicial del Universo, como que no se conoce con precisión

qué es dicho campo o qué forma puede tener este potencial, al cual se suele trabajar

con cualquier forma: potencial cuadrático, ley de potencias, etc. Pero a pesar de estas

diferencias, debido a la concordancia con las observaciones actuales, se piensa que una

solución de este tipo es más que plausible y se suele imponer como una etapa que debe

surgir de forma natural en cualquier nueva teoŕıa que intente intentar explicar las épocas

iniciales del Universo.

Además de ello, la inflación presenta un hecho en el que no se ha profundizado pero

que es bastante interesante. Bajo la aproximación de slow-roll se ha visto como cuando

la inflación se detiene, eventualmente se acabará en un estado con un potencial Vmin > 0,

que puede ser interpretando como una constante cosmológica Λ, lo cual podŕıa unirse con

la constante cosmológica observada en la actualidad y que está haciendo que el Universo

se expanda aceleradamente, pudiendo ser una consecuencia de esta etapa, es decir, en la

actualidad podŕıamos estar en una segunda inflación.
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