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El destino final del Universo: exploracion de las singularidades y la energia
fantasma

Resumen:

El trabajo ofrece una vision integral y actualizada del campo de la cosmologia en la exploracion
del destino ultimo del Universo. Comenzando con una sélida base de fundamentos cosmolégicos, se
examina la naturaleza de la gravedad, los principios cosmolégicos fundamentales y las observaciones
del fondo césmico de microondas. Se profundizard en la expansién del Universo desde la ley de
Hubble hasta las geometrias del espacio-tiempo bajo la métrica FLRW, asi como las evidencias que
la respaldan. Puesto que el modelo cosmolégico estandar presenta problemas, se analizaran otros
modelos. Se dedicard especial atencién al fenémeno de la energia oscura, explorando conceptos
como la constante cosmoldgica y la energia oscura dinamica, en particular, la energia fantasma.
Ademds, se investigard la dindmica del universo desde su origen hasta sus posibles finales, incluidas
las singularidades y otros escenarios abruptos. Finalmente, se explican algunas de las técnicas de
observacién utilizadas en este campo.

Palabras clave: energia fantasma; energia oscura; FLRW; Ley de Hubble; modelos alternativos;
singularidades; destino del Universo.

Abstract:

The project offers a comprehensive and up-to-date overview of the field of cosmology in the
exploration of the ultimate fate of the Universe. Starting with a solid grounding in cosmological
fundamentals, it examines the nature of gravity, fundamental cosmological principles and observa-
tions of the cosmic microwave background. The expansion of the Universe from Hubble’s law to
space-time geometries under the FLRW metric, as well as the supporting evidence, will be explored
in depth. Since the standard cosmological model presents problems, other models will be analyzed.
Special attention will be devoted to the phenomenon of dark energy, exploring concepts such as
the cosmological constant and dynamical dark energy, in particular, phantom energy. In addition,
the dynamics of the universe from its origin to its possible ends, including singularities and other
abrupt scenarios, will be investigated. Finally, some observational techniques used in this field will
be explained.

Keywords: phantom energy; dark energy; FLRW; Hubble’s Law; alternative models; singula-
rities; fate of the Universe.
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2 FUNDAMENTOS COSMOLOGICOS

1. Introduccion

Desde los inicios, el ser humano ha buscado conocer mas sobre la naturaleza del Universo. En
el panorama de la fisica, la pregunta a cudl fue su origen se presenta como uno de los desafios
maés intrigantes. Con la Relatividad General, surgié la cosmologia como ciencia. El objetivo de este
trabajo es exponer los modelos cosmolégicos contemporaneos junto con las investigaciones mas
relevantes relacionadas con la evolucién futura del Universo. Para ello, se analizaran las posibles
respuestas postuladas hasta el momento, es decir, los modelos que siguen el principio cosmolégico
(incluyendo las predicciones halladas antes de la confirmacion de la expansién acelerada del Uni-
verso) partiendo de sus hipétesis y/o evidencias experimentales y tedricas que respaldan o refutan
estas teorias.

En general, se seguird el modelo cosmoldgico estandar, entendiendo como cambiarian las pre-
dicciones si se tienen en cuenta otros modelos. Los calculos realizados seguirdn mayoritariamente
la métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker. Desde una perspectiva analitica, se pretende
no solo recopilar informacién a través de articulos y libros cientificos, sino comprender los concep-
tos fundamentales consecuencia de cada modelo y hacer los cdlculos necesarios. En este sentido,
se utilizardn parametrizaciones del factor césmico de escala para explicar los distintos resultados,
siguiendo la ecuacién de estado para cada caso.

Los precedentes de este trabajo se basan en el interés en conocer tanto el origen del Univer-
so como su final. El primero es impulsado por una combinaciéon de curiosidad humana por uno
de los misterios mas fundamentales y la necesidad de conocer el Universo, el entorno en el que
vivimos. La investigacién de su destino final es, del mismo modo, relevante pues su compresién
puede ayudar a conseguir un mayor entendimiento de la naturaleza del cosmos al ser una extensién
natural de la investigacion cosmolégica y la fisica tedrica. En primer lugar, se entenderia de mejor
manera la evoluciéon césmica a largo plazo. Por otro lado, los mismos avances que nos pueden ayu-
dar a comprender el destino del Universo, podrian ayudar en otras disciplinas (astronomia, fisica
de particulas, tecnologia espacial...), y al desarrollo de nuevas tecnologias. Por ejemplo, para la
investigacién que estudia estructuras a gran escala tales como galaxias. En resumen, este estudio
nos permite tener un mayor entendimiento del Universo en muchos aspectos.

2. Fundamentos cosmoldégicos

La teoria de la Relatividad General (RG) de Einstein (1915) generaliza la Relatividad Especial
(RE) incluyendo el efecto de la gravedad en el espacio-tiempo. El espacio-tiempo es la entidad
que une las dimensiones del espacio (3) y del tiempo (1). Las curvas que siguen los objetos en
el espacio-tiempo quedan determinadas por la materia que a su vez determina la geometria del
espacio-tiempo, que es la curvatura en cada uno de los puntos. En resumen, la gravedad es un
efecto de la curvatura del espacio-tiempo.

«La distribucién de densidad en el universo es homogénea e isétropa a gran escala» -Principio
Cosmolégico o de Copérnico (1920). La isotropia explica que no hay direcciones preferidas en
el Universo y por tanto, es indiferente hacia donde se mire. La homogeneidad explica que no hay
localizaciones preferidas en el Universo, no importa desde dénde observemos. Por lo tanto, segun
este principio no existe un centro del Universo [1].

En resumen, el Universo a gran escala es igual en todos los lugares y visto en todas las direccio-
nes. Esto implica que la expansion del Universo afecta a las cosas como conjunto. Las observaciones
del fondo césmico de microondas (CMB) han confirmado esta hip6tesis.
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2.1. Fondo césmico de microondas, CMB

La radiacién césmica de fondo de microondas es de cardcter electromagnética y llena todo el
Universo. Fue descubierta por Arno Penzias y Robert Wilson en 1965. El CMB se formé durante
la recombinacién, 380.000 anos después del Big Bang (T=3000K). La radiacién formada ha sufrido
un desplazamiento hacia el rojo (redshift) debido a la expansién del Universo. Por este motivo, la
radiacion nos llega hoy con longitudes de onda de rango microondas desde todas las direcciones. Una
de las propiedades del CMB es su temperatura. Esta se puede obtener mediante la termodindmica,
utilizando la primera ley y asumiendo un proceso adiabético [2]:

ldﬁ__idle(t) 1_ 1
Tdt 3V dt e 1tz

dU = dQ + dW = —pdV = (1)
donde hemos utilizado la densidad de energia de los fotones para un cuerpo negro, la presién de un
fotén y su energia y el hecho de que el volumen tiene una dependencia ciibica con el factor de escala:
V aa®(t) [2]. Finalmente se deduce la dependencia de la temperatura con el factor de escala. El
satélite COBE (COsmic Background Explorer) midi6é una temperatura del CMB de 2,725K. Desde
entonces, WMAP y Planck han obtenido medidas muy precisas del CMB.

2.2. Expansién del Universo
2.2.1. Ley de Hubble, 1920

Edwin Hubble relacioné las distancias extragalacticas de Cefeidas de otras galaxias con sus
redshifts. Debido a la expansién del Universo, las galaxias se alejan respecto al observador, produ-
ciendo un efecto Doppler en las lineas de su espectro. La Ley de Hubble |2] describe la velocidad
radial de una galaxia:

dR Rda A=X A
V= —=—— =cz= Hyr y z= = —
Ao Ao

> 0, (2)

donde Hj es la constante de Hubble y r es la distancia radial (distancia entre dos observadores
isotrépicos) y z es el redshift siendo A la longitud de onda observada y A¢ la longitud de onda
emitida. La constante de Hubble indica como se expande el Universo en el presente. La tasa o
ritmo de expansion, H se define como H = a/a siendo a(t) el factor de escala, que introduciremos
en la préxima seccién, que cuantiza la expansién del espacio, asi Hy = H (tp). Segun el Universo
se va expandiendo, algunas galaxias van quedando fuera de nuestro horizonte observable (z =
d(t) = H71(t)).Con la Ley de Hubble, podemos obtener aproximadamente la edad del Universo:
to = 1/Hy = 14 + 1,4 Gyr. Hoy en dia sabemos que la ley de Hubble es sélo una aproximacién
vélida para z pequenos.

El valor actual de la constante de Hubble ha sido medido mediante el telescopio espacial Hubble
(HST) (Hp = 73,04 — 1,04km/s/Mpc) y con el CMB (Hy = 67,4 + 0,5km/s/Mpc). Estos valores
presentan una tensién de 5 sigmas (desviacién estdndar), que quiere decir que estadisticamente es
muy poco probable que suceda. A esta tension se la conoce como la tensién en Hy y es objeto de
investigacién en la actualidad. Véase la figura 1.
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Figura 1: Datos observacionales para el valor de la constante de Hubble [3].

2.2.2. Modelo estacionario

En general, si uno asume la RG y el Principio Cosmoldgico, se obtiene una métrica con un
Universo en expansién. Si bien, en 1948, Fred Hoyle, Thomas Gold, y Hermann Bondi propusieron
la teoria del estado estacionario. En este Universo estacionario no solo no hay localizaciones privile-
giadas sino que tampoco hay momentos del tiempo privilegiados (principio cosmolégico perfecto).
De este modo, las propiedades globales que rigen el Universo tales como la densidad media, pg y la
constante de Hubble, Hj, permanecen constantes en el tiempo [2].

Si integramos la Ley de Hubble teniendo en cuenta que la constante de Hubble es indepen-
diente del tiempo, obtenemos que la distancia radial y el volumen, asumiendo una regién esférica
del Universo, serian: ;

r(t) a el =V = 47TT3 ®) o e3Hot, (3)
El origen del Universo se obtiene en el limite cuando » — 0 y obtenemos t — —o0 , lo que quiere
decir que el Universo seria infinitamente viejo. Ahora bien, en este modelo, la densidad de materia
debe permanecer constante y puesto que el volumen crece con el tiempo, la masa también tendra
que aumentar. El ratio de aumento de masa seria:

Me
T
donde hemos utilizado la densidad del Universo actual con valor pg = 3-1072"kgm 3. Esta creacién
continua de materia violaba la conservacién de masa-energia. Finalmente, con las evidencias ob-
servacionales, se confirmé que no existe el principio cosmolégico perfecto y que las propiedades del
universo si son dependientes del tiempo. En 1998, la observacién de la luminosidad de supernovas
distantes confirmé la expansion acelerada del Universo. Estas se encuentran a mayor distancia de
lo que indicaria la Ley de Hubble. Esta evidencia junto a observaciones como las CMB sugiere que
nuestro universo tiene una geometria cercana a la plana, segiin el modelo estandar de cosmologia.

M, = poV = 3pHyV = 3pHy = 6- 10" kgm3Gyr~!, (4)

2.3. Dinamica del Universo
2.3.1. Geometrias del espacio-tiempo

La constante de curvatura, k depende de las superficies del espacio euclideo [1]:

>0  curvo cerrado: espacio triesférico, variedad compacta (tamano finito)
k= ¢ =0, plano abierto

< 0, curvo abierto hiperbdlico, secciones espaciales no compactas

Durante el trabajo trabajaremos con la métrica plana: g,, = diag(—1,1,1,1) y utilizaremos
unidades naturales (¢ = h = kg = 1). En RE, la geometria del espacio-tiempo sigue la métrica de
Minkowski donde la particula puede seguir tres geodésicas (trayectorias):
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>0  tipo espacio
ds?*{ =0, tipo luz (RG:geodesia nula) .
< 0, tipo tiempo

La asuncién del principio cosmolégico junto con la RG dan lugar a unas ecuaciones dadas por
la métrica de Friendmann-Lemaitre-Robertson-Walker, las cuales tienen en cuenta la expansién
del Universo mediante el factor de escala a(7). Estas ecuaciones deducen tres posibilidades de
geometria:

dip? + sin?¢(dO? + sin’0dp?)  esfera
ds* = —dr?® 4 a®(7) { da? + dy? + dz> plano , (5)
dip? + sinh?y)(d0? + sin®0d$?) hiperboloide

siendo 7 el tiempo cosmolégico propio del observador isotrépico. Esta métrica es solucién de las
ecuaciones de campo de Einstein:

1
Gapy = Rap — §Rgab = 8Ty, con Tap = puauy + P(gap + uausp), (6)

donde Ty es el tensor de energia-momento, u y s la velocidad del fluido, p la densidad de energia
del contenido césmico y P, su presion de radiaciéon. Las componentes que se obtienen son:

Grr = 87T = 81p = Ggpuu’; Gy = 87Ty = 8TP = Gaps®s?, (7)

La traza del tensor de Ricci la obtenemos a partir de los simbolos de Christoffel [1]:

52

a a
A partir de @, las ecuaciones de Einstein quedan:
1 1 a2 3k
GTT:RTT+§R:§R:3$:8ﬂp—¥, (9)

v Gax se obtiene del mismo modo. Combinando ambos resultados, se obtiene:

% — _4r(3P +p). (10)

Como hemos comentado, Einstein realizé una modificacién a la ecuacién @D en la que introdujo
la constante cosmoldgica:
Agab = 87TTab. (11)

Para mayor analisis, podemos distinguir los tipos de componentes que estan en el Universo y la
presion que generan en el Universo, que viene dada por la siguiente ecuacién de estado:

0 materia tipo polvo
P = wp; w= % radiacién (particulas relativistas: fotones, neutrinos) , (12)

—1 constante cosmoldgica, energia oscura

siendo w el indice barotrépico que en general, asumiremos constante (fluido barotrépico) y cuya
restriccion es w < 1.
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Las ecuaciones @l) y ([10) incluyendo la constante cosmolégica conforman las ecuaciones de
Friedmann que describen la evolucién del Universo. La expansion viene dada por:

G kA
H?=—""p— = 4+ —. 13
5 P 23 (13)
La ecuacion de aceleracién sera:
a 4G (3P + A
a_ _4nGBP+p) + 2 (14)

a 3 3

La densidad de energia y presién en las ecuaciones de Friedmann es la suma de todas las compo-
nentes cosmicas. Si el Universo tiene una componente con p + 3P > 0, entonces se desacelerard si
A = 0. En caso contrario, existe una tensién, entonces bajo la condicién P < —p/3, el Universo
se acelerard. A partir de la conservacién del tensor energia momento, T}, o de la ecuacién
obtenemos la ecuacién de conservacién de fluido:

E+PV:O:>p+3g(p—|—P):O (15)

donde E = pV y V = Vya®. Para que la expansién sea acelerada (d > 0), w < —1/3. Nétese que
esta ecuacion no es independiente, derivando en y sustituyendo en , podemos recuperar

([14).

2.3.2. Universo multicomponente

Consideramos ahora un universo con méas de una componente, en el que asumimos que no hay
interaccién entre las mismas y que tienen parametros w; constantes. Usando las ecuaciones ([12]) y
(15)), podemos reescribir la ecuacién de conservacién del fluido en funcién del pardmetro w [1]:

. a _ ,
Pw, + 35(1 + w)pwi =0= pu = pu;0a 3(1+w1)’ (16)

en la que cada componente corresponde a un i. La evolucion de la densidad de energia se obtiene
a partir de la densidad de energia inicial y del factor de escala inicial, ap = 1. El resultado para las
distintas componentes se puede ver en la tabla 1:

Componente w | Evolucion de densidad de energia
Radiacién 1/3 proa
Polvo 0 Pm,0a "
Constante cosmoldgica | -1 PAO

Tabla 1: Evoluciones de las densidades de energia del Universo en funcién de las componentes que
lo conforman.

Por lo tanto, teniendo en cuenta la ecuacion de Friedmann, para un Universo plano tenemos las
soluciones para cada componente que se muestran en la tabla 2.

Componente a(t) p(t) to dy(to)
Materia (%)2 3 PO(% - ﬁ 127%(1 - \/11?)
Radiacién () | po()~? ﬁ JirE
Lambda eHo(t—to) PA - %

Tabla 2: Soluciones para un Universo plano: factor de escala, densidad de energia, tiempo al que

L : : : 8nGox \ /2
fue emitido y distancia propia.[Hy = <Tp") .
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La evolucién de de energia dominante respecto al tiempo de nuestro Universo se muestra en la
figura 2.
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Figura 2: Evolucién de la energia dominante en funcién del tiempo [4].

Actualmente la dindmica del Universo estd dominada por la energia oscura. Sin embargo, antes
de ese descubrimiento, se pensaba que en la actualidad dominaba la materia. En ese caso tendriamos
los siguientes casos a partir de la ecuacién @D:

» Sitenemos k =06 k = —1 entonces a # 0 y el Universo se expande para siempre (Universo
eterno).

= si k =1, el Universo no se expande para siempre, existe un tamano maximo y posteriormente
se volverd a contraer. El Universo finalizard en un Big Crunch (ver seccién Singularidades)
(Universo finito).

El Universo De Sitter (1917) describe un universo vacio con dindmica y con curvatura constante
(k = 0). La constante cosmoldgica (A > 0) es la causa de la expansién, la cual es exponencial y
acelerada. Existen teorias que defienden la posibilidad de que el Universo estuviese en una fase
supersimétrica (tipo de Sitter) en el pasado y vuelva a esta fase en el futuro [5]. Por otro lado, un
Universo Einstein-de Sitter es plano (k = 0) y se expande de manera indefinida pero se desacelera
por la atraccién gravitacional de la materia ordinaria. Algunos autores consideran nuestro Universo
un cuasi-de Sitter por estar dominado por energia y materia oscura. En la figura 3 se muestra la
evolucién del factor de escala para distintas composiciones del Universo:

— Qp=1, de Sitter
25} — Qm=0.3,Q,=0.7, ACDM
— Qu=1, empty universe
— Qm =1, Einstein de Sitter
— Qm=6,Qc=-5, closed

1.0
0.5% \
0.0

15 -0 -5 o 15 20

0 5
t[Gyr]

Figura 3: Evolucién del factor de escala en funcién de las componentes del Universo [6].

3. Modelo cosmolégico estandar

El modelo ACDM (Lambda Cold Dark Matter) asume: un Universo en expansién (en el inicio
estaba comprimido y caliente) que obedece la RG. A su vez, predice la existencia del CMB y muchas
versiones incluyen la teoria de inflacién césmica. La energia oscura (causante de la expansién) seria
la dominante del Universo con un 70 % aproximadamente. Seguidamente la materia oscura, la cual
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no es detectable directamente, constituye un 25 % y el 5 % restante es la materia ordinaria bariénica
(visible) que conocemos [7].

La materia oscura se considera fria porque esta formada por particulas que se mueven lentamente
en comparacion con la luz. Esto permite que se puedan agrupar bajo la fuerza de la gravedad y
asi formar estructuras. No obstante, no se ha identificado en la actualidad ninguna particula de
materia oscura y su naturaleza sigue en investigacién. Si se contempla su existencia pues tanto
la velocidad de las galaxias como la distribucién de materia del Universo no podrian explicarse
Unicamente con la materia bariénica y las leyes conocidas de la gravedad.

3.1. Energia oscura

La energia oscura es la energia del vacio, es invisible y cubre todo el Universo. Se cree que
es la causa de la expansion acelerada del Universo. Esta no interacciona con la luz ni la materia
visible. Como mencionamos anteriormente, tiene una presién negativa, es decir, ejerce una fuerza de
repulsién, contraria a la ejercida por materia o radiacién, que es atractiva. Por este motivo, se dice
que tiene propiedades exdticas. Asimismo, la energia oscura no se agrupa en estructuras (estrellas,
galaxias, cimulos), por lo que no genera objetos astrofisicos como la materia bariénica [8].

La energia oscura se cree que tiene una densidad que se mantiene constante durante la expansion
del Universo. Para ello, como se expande el Universo, cada vez hay més espacio y consecuentemente
més energia oscura. Su naturaleza sigue siendo desconocida pues no se le ha asociado ain ningin
campo. A dia de hoy, no esta claro si las aceleraciones en momentos tempranos y tardios comparten
la misma causa, pero en el modelo cosmoldgico estandar se les atribuyen causas diferentes.

3.1.1. Constante cosmolégica

La constante cosmolédgica modeliza la energia oscura y fue introducida por Einstein (1917) en las
ecuaciones de la RG para contrarrestar a la gravedad y conseguir un modelo estético (Universo de
Einstein), es decir, que ni se expande ni se contrae, cuyos parametros eran p > 0,w =0,k =1, H =
0. En Universo no cambiaria con el tiempo, su tamano, densidad y distribucién de materia serian
constantes. Si esta constante cosmoldgica era distinta de 0, no se cumplia la teoria Newtoniana en
el limite de campos débiles, pero si esta constante era lo suficientemente pequena, las desviaciones
con respecto a la teoria newtoniana no se notarfan [§]. Finalmente resulté inestable, pues cualquier
minima perturbacién haria que el Universo comenzara a expandirse o contraerse.

Posteriormente, con la confirmaciéon de la expansién acelerada, la constante cosmoldgica fue
reconsiderada para representar la energia oscura. Segin el modelo cosmolégico estandar, ACDM,
la constante cosmoldgica hara que el Universo se expanda de forma acelerada eternamente.

La densidad de energia de la constante cosmoldgica viene dada por:

A

- (17)

P

La constante cosmoloégica presenta dos problemas. La catdstrofe del vacio consiste en que el valor
de la constante cosmoldgica medida es de 120 6rdenes de magnitud mas pequena de lo esperado
por la gravedad cudntica. Por otro lado, el problema de coincidencia es la aparente coincidencia en
el orden de magnitud entre la densidad de energia oscura y de materia en el Universo actualmente,
a pesar de que sus evoluciones temporales son muy diferentes [g].

3.2. Condiciones de energia

Una familia de observadores que se encuentran en una geometria dada sufren unos efectos gra-
vitacionales descritos por la ecuacién de Raychaudhuri, la cual es una relacién geométrica Riem-
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manniana que describe la convergencia o divergencia de una congruencia (lineas que siguen las
direcciones definidas por un campo vectorial) de una curva de tipo tiempo [9]:

dg 2 2 1o A

o ag + 2w — 207 — 59 — Ryyutu’, (18)
donde la aceleracién,a, es 0 por encontrarnos en la geodésica, w es la vorticidad o rotacién, o es el
tensor de deformacién o cizalladura, 6 es la tasa de expansién y u? es el vector unitario tangente
a la congruencia de tipo tiempo. Nos centraremos en las congruencias con vorticidad nula [9]. La
condicién de convergencia de tipo tiempo (TCC) garantiza el cardcter atractivo de la gravedad,
que se cumple si:

u\Ru® > 0. (19)

Si esta condicién se satisface durante la evolucién cosmoldgica, debemos aceptar un origen sin-
gular del Universo (Big Bang)[9].Del mismo modo, las geodésicas nulas cumplen la condicién de
convergencia nula (NCC):

kxR)KY > 0. (20)

Si aplicamos las ecuaciones de Einstein a TCC obtenemos la condicién de energia fuerte (SEC),
donde T es la traza del tensor energia-momento y la condiciéon para un fluido perfecto se presenta
a continuacién:

1
ur(T3 — §T5,¢)m >0 = p+P>0 p+3P>0. (21)

La SEC tiene que violarse cuando la expansién del universo se acelera, tanto en la fase inflacio-
naria como ahora. Por otro lado, la condicién de energia débil (WEC) se cumple cuando:

unTHu" > 0, p>0= p+P >0, (22)

es decir, que la densidad medida por cualquier observador no pueda ser negativa. Si bien la NCC
se puede cumplir también si se impone solo la WEC en el limite de los observadores nulos, a esto
se le conoce como condicién de energia nula (NEC) que cumple:

kT2 EY >0 p+P>0. (23)

Finalmente tenemos la condicién de energia dominante (DEC) en la que la densidad de
energia medida por un observador es no negativa y se propaga localmente en una manera casual
(solo se puede influenciar por eventos que se encuentren en el cono de luz),

unTiu) >0 FAF,<0= p>0 Ip| < p, (24)

donde F} = —T 7>‘u7. En resumen, si la condicién de NEC se viola, también se violaran todas las
demés. Al imponer condiciones de energia (CE), uno restringe el contenido materia que debe tenerse
en cuenta. Si bien, como vamos a discutir, las observaciones actuales permiten la existencia de un
fluido que viola todas las CE clésicas como la sustancia méas abundante del Universo.

4. Destino del Universo

4.1. Origen del Universo

La teoria del modelo cosmolégico estandar es la del Big Bang, que describe el inicio de la
expansiéon césmica desde un estado extremadamente denso y caliente. Esta teoria se ve reforzada
por la inflacién césmica que sucederia poco después de la singularidad. En esta fase el Universo
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sufrirfa un periodo de crecimiento a un ritmo exponencial. Esto ayuda a explicar la uniformidad a
gran escala y que es espacio sea plano [7]. Si aplicdsemos la teorfa de la RG maés alld de cuando
sabemos que debe ser valida, por ser las energias altas, encontrariamos una singularidad cuando
t — 0. Esta es la singularidad del Big Bang.

Existen otras teorias como la de cuerdas y branas, en las que el Universo habria surgido de
una colisién entre branas (membranas) en el espacio-tiempo. El Big Bang seria resultado de esta
colisién que generaria mucha energia y materia, creando asi el Universo observable |10].

El Big Bounce es otra hipdtesis no singular que describe un gran rebote que conecta un universo
en contraccién (sin llegar al Big Crunch) con un universo en expansién (el cual no nace de un Big
Bang). La secuencia se repetirfa en un ciclo eterno de expansiones y contracciones. La idea de
esta teoria es evitar la singularidad inicial del Big Bang y resolver los problemas de uniformidad y
planitud sin necesidad de la inflaccién. No obstante, esta teoria presenta también problemas para
describir correctamente los ciclos de expansion y contraccion, y tampoco existe ninguna evidencia
observacional sélida, siendo un area activa de investigacién tanto su descripcién como su posible
deteccién [11].

4.2. La muerte térmica

Vieja. Antes de 1998, se pensaba que la expansion del Universo era decelerada y no se conocia
la curvatura del espacio-tiempo. Se pensaba pues, que este se deceleraba infinitamente de manera
lenta y que por tanto, este se irfa apagando y seria cada vez mas frio. Este final tedrico es el que
se conoce como vieja muerte térmica [12].

Nueva. Segtin el modelo cosmoldgico estandar, estamos en un Universo con expansién acelerada
debido a la constante cosmoldgica. Este modelo predice la muerte térmica como el destino final del
Universo. En este caso, @ > 0 y por tanto, H? > 0.

Esta teoria describe un posible futuro del universo basado en la segunda ley de la termodindamica,
junto con el concepto de entropia, y en la expansion césmica. La entropia es una medida del desorden
o dispersion de la energia de un sistema. La segunda ley de la termodinamica establece que, en
un sistema aislado, la entropia siempre tiende a aumentar o permanecer constante pero nunca
disminuye con el tiempo. De este modo, si el Universo continiia expandiéndose de manera acelerada
indefinidamente y no hay eventos cataclismicos (es decir, influencias externas significativas como las
singularidades), eventualmente todas las formas de energia y materia se distribuirdn uniformemente
y la dispersién serd tal que ya no se podran generar procesos nuevos fisicos |13].

La muerte térmica se refiere pues al proceso hasta alcanzar un estado completamente frio e
inactivo en términos de procesos termodindmicos, alcanzando el estado de entropia méxima. Esto
se traduce en misma temperatura, presién y densidad en todo el universo, lo que impide flujos de
materia o energia. En este estado, los dtomos y estructuras se separan y no habrd interacciones
significativas entre ellos. En concreto, las estrellas se consumen y eventualmente se apagarian y los
agujeros negros emitirdn radiaciéon (de Hawking) hasta evaporarse por completo. No hay un tiempo
preciso para la muerte térmica pues es mas una tendencia hacia un estado que el propio estado en
si.

4.3. Energia oscura dindmica

La energia oscura dindmica es un postulado alternativo al modelo cosmolégico estandar (ver més
en Modelos mas alld de ACDM). Esté basado en que la energia oscura evoluciona con la expansién
del Universo. Esta energia no estd asociada con la constante cosmoldgica e implica la existencia
de un fluido que puede ser descrito por un campo escalar cuya energia varia con la evolucion del
Universo [14]. Estos modelos cumplen que w < —1/3, lo cual es compatible con las observaciones,

10
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tal y como se muestra en la figura 4:

Ql\\

Figura 4: Datos observacionales para el valor del pardmetro de w. Asumiendo Hy = 70km/s/Mpec,
La linea roja indica la edad del Universo (Gyr) y la linea azul muestra el tiempo que le quedaria al
Universo para modelos phantom. Las dos regiones azules corresponden a los datos proporcionados
por cumulos y por supernovas (con 20). La regién naranja es la interseccién entre estas dos medidas,
y restringida por la ubicacion del primer pico actstico del espectro de potencia del CMB y de las
estadisticas de lentes de qudsares.|[15].

Este campo puede tener un potencial que describe el cambio de la densidad de energia. Los
potencial mas utilizados en estos modelos son [16]:

o a > 0, potencial de quintaesencia
V(g)a Voe Vo, A > 0, potencial exponencial . (25)
Vocos(Ap) Vo, A > 0, potencial de coseno

Estos son algunos ejemplos y la eleccién dependera de las propiedades que queramos describir en
nuestro modelo concreto de energia oscura, tales como su evolucién temporal.

Otra implicacién es que esta energia no tiene una ecuaciéon de estado fija y puede variar en
tiempo y espacio, P = w(p)p. Es decir, se trata de un fluido no bariotrépico.

4.3.1. Quintaesencia

La quintaesencia es el modelo tedrico més simple de energia oscura dindmica que incluye un
campo escalar dinamico que se desplaza, pero tendiendo lentamente, al minimo de potencial. La
aceleracién en este modelo decrece con el tiempo. Las restricciones del parametro de la ecuacion
de estado para este modelo son —1 < w < —1/3. Esto se observa facilmente pues a partir de
, si queremos que la densidad de energia disminuya, su derivada temporal debe ser negativa
y por tanto w > —1, por otro lado w < —1/3 como explicamos anteriormente, es para tener una
expansion acelerada. Estos campos violan la condicién de energia fuerte pero no la condicién
de energia dominante . El destino de esta teoria seria la muerte térmica, explicada en su seccién
correspondiente. Existe por otro lado la k-esencia que es la quintaesencia puramente cinética y con
un término cinético no-canénico [14].

4.3.2. Energia fantasma

La energia fantasma es una hipotética energia con propiedades exéticas, que podria afectar a
la evolucién del Universo. La energia fantasma tiene densidad de energia positiva (pp > 0) pero
presiéon tan negativa que pp + pp < 0. El pardmetro de la ecuacién de estado, cumple w < —1
lo que implica que la densidad de energia crece con la expansién (p > 0) segun la ecuacién .

11
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Por otro lado, viola la condicién de energia fuerte y la dominante . El crecimiento de la
densidad de energia daria lugar a un Universo superacelerado (més acelerado que un de Sitter) y
por tanto el factor de escala podria diverger en un tiempo finito. Si w es cosntante, esto sucederia
a un tiempo [17]:

2
trip — to = g(l +w) T HHGT 1 - Q) Y2 (26)

El tiempo de desgarro es el tiempo minimo necesario para que el potencial efectivo dependiente
del tiempo desaparezca. Si por ejemplo tenemos w = —3/2 con Hy = 70kms~'Mpc~!, obtenemos
un t,;p ~ 22Gyr. Para ese mismo w, la Via Lactea se desgarrarfa 180 Myr antes del Big Rip (ver
seccién Singularidades).

Un fluido que viola la condicién de NEC puede dar lugar a la existencia de objetos geométri-
cos exoéticos tales como agujeros de gusano. Un ejemplo es el puente de Einstein-Rosen, que describe
la conexion entre dos regiones separadas del espacio-tiempo. Podrian ser soluciones validas de las
ecuaciones de campo de Einstein asumiendo esta materia exdtica pero no hay evidencia observa-
cional de su existencia. Por tanto, si la energia oscura es fantasma, estos objetos podrias existir en
nuestro universo, es decir, la energia fantasma genera consecuencias macroscopicas.

Este tipo de energia puede dar lugar a inestabilidades fantasma (del vacio) o de gradiente
(amplificacién de las fluctuaciones en la regién donde existe un gradiente)[18]. El lagrangiano que
describe el modelo fantasma viene dado por:

R
- Lo+ Ly, 2
L oog HImt Ly (27)

donde el primer término corresponde a gravitacién, el segundo a la materia ordinaria y el iltimo
a la energia fantasma.Centrémonos en este tltimo. Sabemos que un campo escalar con un término
cinético negativo da lugar a w < —1, sin embargo, este campo generaria inestabilidades si inter-
accionase con el resto de campos. Por ello se evitan estas interacciones. Si bien debe interaccionar
al menos con el campo gravitatorio y esto da lugar a inestabilidades si no se considera una des-
cripcion efectiva con un limite apropiado. Esta inestabilidad podria ser evitable si consideramos un
termino cinético no candénico para el campo escalar. Al estudiar las perturbaciones de los campos
de k-esencia, se concluye que si se viola la condicion NEC sin una inestabilidad de este tipo, el
sistema tiene una inestabilidad de gradiente pues la velocidad del sonido para las perturbaciones
serfa imaginaria |14]. No obstante, si existen lagrangianos mas complejos que incluyen segundas
derivadas tal que violan la NEC sin inestabilidades. Cabe destacar que estas descripciones siguen
en estudio .

Para entender esto, recordamos que un campo escalar libre en cosmologia queda descrito por
un lagrangiano de la forma, con un ejemplo de potencial:

SO0 V(6)  eom V()= Vee ¥ - L’ (29)

donde ¢ es el campo escalar y V(¢) su potencial. El pardmetro de la ecuacién de estado queda
determinado por:

392 = V(9)
T
39° + V(o)

La energia fantasma (w < —1) implica un campo escalar con un término cinético canénico con
el signo incorrecto, de la forma:

(29)

Ly = — 50,006 — V() (30)

12
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La densidad y la presién seran pues:

(2 ¢'2
=—Z 1V Pp=—-—"—— 31
pp 5 + P 5 (31)
para que w < —1.
El aumento de la densidad de energia irda rompiendo los enlaces gravitacionales entre objetos
hasta llegar a un punto en el que los sistemas dejaran de estar unidos. Si analizamos un sistema

gravitatorio, este dejard de estar unido a un tiempo |15]:

I VEICRE ) (32)

6m(1 + w)

antes del Big Rip. Para ver algunos ejemplos de tiempos de desintegracion de sistemas, consultar
[15].

Otro de los problemas que surgen es la divergencia de la integral del espacio de fase, pues da
lugar a una inestabilidad catastréfica. Esto se puede evitar si imponemos un extremo en el espacio
de momentos que sea no invariante de Lorentz en el espacio de fases final. En [18], se intenta
estimar esta cota. Finalmente se llega a la conclusién de que es necesario que la cota viole la
invarianza de Lorentz pues por ejemplo fuera de la capa de masas virtual del gravitén, aun hay una
integral divergente sobre el boost con respecto al sistema del fondo de microondas. De nuevo surge
un problema pues la necesidad de que se viole esta invarianza es inconsistente con la covarianza
general que es el sistema de trabajo para la RG y garantiza que el gravitén no tenga masa.

Para este caso, la singularidad que determinaria el final del Universo seria el Big Rip, para méas
consultar seccién de singularidades.

4.4. Singularidades

Una singularidad espacio-temporal es una regién o limite del espacio-tiempo donde no se pue-
de definir alguna magnitud fisica relacionada con la gravedad, curvatura...Es un punto donde la
teoria de la Relatividad General no se puede aplicar. En Relatividad existen dos definiciones no
equivalentes [1]:

= Alguno de los invariantes de curvatura, cantidades que definen el espacio-tiempo, es 0.

» Hay algin observador que llega a un limite del espacio-tiempo (definido en Fundamentos
cosmoldgicos), es decir, el limite de la geodésica.

La RG predice algunas singularidades como el interior de los agujeros negros o el Bing Bang.
Esta fue la hipotética condicién inicial del Universo en el cual la distancia entre los puntos del
espacio era 0 y tanto la densidad de energia, como la curvatura del espacio y la temperatura eran
infinitas. En realidad, no representa una explosién de materia concentrada en un punto como su
nombre podria inducir. Por otro lado, la cosmologia se centra en definir singularidades cuando los
parametros H o H son infinitos ya que esto implica una divergencia del escalar de curvatura [9]. A

partir de la férmula
. 4G
H2+H:—7TT(p+3P) (33)
vamos a clasificar las singularidades cosmoldgicas mediante Hy v H, que definen univocamente
la curvatura escalar del espacio-tiempo. Algunas de estas singularidades podrian ser los posibles
finales del Universo. Las singularidades de curvatura césmica [9] en un tiempo finito se pueden

clasificar en:

13
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» Big Bang-Gran Explosion (0a): singularidad pasada donde a — 0, H = o0 y H = 0.

» Big Crunch-Gran Implosién (0b): singularidad futura donde a — 0, H = oo y H = .
Ocurre para una expansion decelerada, el Universo se contrae aumentando su densidad de
energia hasta que esta es infinita y el Universo diminuto.

» Big Rip-Gran Desgarro (I): singularidad futura con a — oo, H = o0, H = oo y la densidad
de energia infinita. La repulsién excede la atraccion que mantiene ligadas las estructuras hasta
el punto de desgarrar el espacio. El Universo infinito tendria densidad de energia oscura
infinita y con curvatura infinita en un tiempo finito. En esta situacién incluso las estructuras
fundamentales tales como atomos y particulas serian desgarradas por la propia expansion.

» Big Brake-Gran freno (II): singularidad futura sibita con desaceleracién y H infinitas.

» Big Demarrage-Gran arranque / Big boost-gran impluso (II): singularidad pasada
stubita con aceleracién y H infinitas.

» Big Freeze-Gran congelacién (III): singularidad futura con H, H y curvatura oo. Sucede
para modelos de energia fantasma que generan menos repulsiéon. El Universo se expande
de forma acelerada aumentando la cantidad de energia fantasma hasta que su evolucién se
congela por la densidad infinita de energia. La materia se dispersa tanto que no hay interaccién
gravitacional para formar nuevas estrellas o estructuras significativas.

» Singularidades subitas generalizadas(IV): solo las derivadas de H superiores a 1 diver-
gen. La curvatura no es de clase C'°°, esto puede afectar a las ecuaciones de movimiento de
las derivadas de la curvatura escalar.

Para otras clasificaciones como la fortaleza de las singularidades, ver |19].

4.4.1. Big Rip

El Big Rip es una singularidad para el caso de energia fantasma. Existe la concepcién de que
la dindmica de los sistemas permanece inalterada por la expansién del Universo, pues los sistemas
son mucho més pequenos que el radio de curvatura y permanecen unidos debido a su interaccién
gravitatoria. Sin embargo, esto no puede aplicarse cuando nos acercamos a la singularidad del
Big Rip, pues la repulsién césmica puede vencer la atraccién del sistema [17]. Ademéds, para una

2
ecuacién de estado 1) se tiene que a ~ 3=+, Segin se explica en [17], el factor de escala que se

obtiene para t > t,, es:
a(tm)

a(t) = . 34
(t) [—w 4+ (1 + w)t/tm)? (34)
Por tanto, este diverge dando lugar a un Big Rip a un tiempo:
w
ty = ——ty, > 0. 35
14w ™ (35)

Se puede evitar esta singularidad cuando un fluido se describe en términos del gas de Chaplygin
generalizado (GCG), incluso si la condicién de energia dominante se viola. De hecho, este
gas puede predecir otra singularidad, el Big Freeze [20]. El GCG satisface la siguiente ecuacién de

estado: A B
1
p=—rai p= A gl (36)

donde A es una constante positiva y « un parametro, que cumple 0 < o < 1. La densidad de
energia se obtiene a partir de la conservacién del tensor de energia momento.
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Si B es negativo entonces la ecuacién de estado no satisface la condiciéon de energia nula .
A este fluido se le llama gas de Chaplygin fantasma generalizado (PGCG). Si o > —1 entonces el
Universo no terminaria en un Big Rip, pues a valores grandes del factor de escala, este Universo
tenderia a un de Sitter. La densidad de energia del gas aumenta can la expansién del universo, se
anula para un factor de escala minimo y se aproxima a un valor constante a tiempos lejanos.

En contraste, si @ < —1, el Universo alcanzard un tamano maximo:

4 |1/B0+a)

Amaxr = ’B (37)

y acabara en un Big Freeze. En el pasado, este Universo tenfa un comportamiento asintdtico de de
Sitter de la forma: )
a~ age’ 20", (38)

En este caso, el Universo sufre una superaceleracién descrita por:
. 3
H:—§(P+p)>0 (39)

hasta que alcanza el factor de escala maximo [21].

4.4.2. Otros finales abruptos

Los finales abruptos son los que ocurren en un tiempo cdésmico infinito pese a la observacion
previa del proceso de ruptura de las estructuras previamente. Estos eventos no se consideran nece-
sariamente singularidades, donde las cantidades fisicas se vuelven infinitas a un tiempo finito, mas
bien representan escenarios en los que hay cambios drasticos de las estructuras en un futuro lejano.
Entre ellos se encuentran [9):

= Little rip. Sucede a un « infinito donde H y H divergen, para ello w debe converger su-
ficientemente rapido a -1. Fisicamente seria Big Rip llevado al infinito, por tanto, no hay
singularidad futura. La expansion se acelera de forma que hasta los objetos més pequenios se
desintegran pero el Universo no se desgarra por completo. Para mas informacién, revisar |22].

» Little sibling of the big rip (LSBR). Sucede a un tiempo infinito con un factor de escala
infinito donde solo H diverge. H converge a un valor constante. La condicién de energia
débil no se viola de forma abusiva. En un Universo donde suceda el LSBR, el tiempo de
disociacién de las estructuras es mayor que para un Universo donde sucede un Big Rip. Para
més informacién, revisar [23].

= Pseudo-rip. Crecimiento finito y asintético de la constante de Hubble. Expansion césmica
que se acelera de manera gradual e indefinida. Las estructuras se desgarrarian, incluyendo a
nivel atémico, pero no llegaria al desgarrén final como en el Big Rip [24].

Podemos resumir estos eventos segiin los parametros cosmoldgicos como se muestra en la tabla 3.

Evento trip H H
Big rip | finito o0 00
Little rip o0 00 o0

LSBR 00

Pseudorip o0

00 finito
finito | finito

818|388

Tabla 3: Tiempos de desgarro y valores de los principales parametros cosmolégicos para el Big
Rip y los otros eventos cosmolégicos.
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Estos eventos son intrinsecos a la energia oscura fantasma. Como acabamos de ver, el hecho de
que exista un campo fantasma no implica la existencia de una singularidad futura. Por ejemplo, si se
viola la condicién NEC pero la ecuacion de estado tiende asintéticamente a la correspondiente
para una constante cosmoldgica, esto puede terminar en un Universo de Sitter o en un pseudorip
[25].

Existen otros modelos de energia fantasma en los que hacen una expansiéon alrededor de la
constante cosmoldgica para la ecuacion de estado y la densidad de energia a partir de :

J— 71 .
po[l—l—g’(;li,o;mln(%)]l*a sia#1
P = 3A
00 (%) sia=1

con A > 0, donde se ha tenido en cuenta la ecuacién de conservaciéon. Podemos obtener pues el
parametro de la ecuacién de estado, que es:

A

w=-1-—— .
py “+3(1—a)Aln(yr)

(41)

La evolucion del factor de escala se puede obtener a partir de la ecuacién y sustituyendo la
ecuacién de la densidad de energia . Obtenemos pues:

2/p 34 2 ) o BA () -1 |
In(L) = P (5 ) 0 T (42)
) a—1 2(a—1) . .
ao WAH — (B - @(204 —1)py 2A(t—t)21] sia#i
Para el ultimo caso la constante B es:
2a—1
B=[1+3(1—a)p* Aln(L)zeD, (43)
ao
Para el caso o = 1 tenemos:
ko 240 3 _=
L= (2T - P A )5 (44)

ap a 2

Vamos a hacer la demostracién del segundo caso, los otros casos de hacen de manera analoga.

-\ 2 1 _1
a £0 3(1-—a)A a\|T™e dal \/;Tg 3(1-—a)A a\]20-o
2) =AY (2 N Pt Y
(&) -5 ()] -G E ee ()-
In(ax/ao) y
N age?dy _ /p—;(t*—t):>
3(1—a)A }72<1—a)
Y

p «
V3

(2 L Ali— B Y20 1)t At — ) 5T
nf—|)|=——— — - —(2a — — ty) 20— .
aop 3(a—1)pat 2 Po
(45)
Para el caso a = 1, el Universo alcanza su tamano méaximo con el factor de escala
1
OUmaz = a0€3<a71)pa_1A (46)
a un tiempo
2B
- (47)

V3(2a — 1)pa—1/24°
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Segun se explica en més detalle en Singularidades, esto corresponde con un Big Freeze. Por otro
lado, con a =1 el tamano del Universo se vuelve infinito a un tiempo:
2 Qy . —3A
t 2
rip = ﬁ A(ao)
A este tiempo, tanto la constante de Hubble como su derivada temporal divergen. Por tanto, esto
corresponde a una singularidad de Big Rip. Para el caso de 1/2 < a < 1 sucede lo mismo y el
Universo tiene un factor de escala infinito a un tiempo finito dado por:

(48)

2B
V3(2a — 1)pa—1/24°

tm’p - t* + (49)

Esto también equivale a un Big Rip, o segin otros autores a un Grand Rip [26]. Para el caso de
a = 1/2. El factor de escala evoluciona de la forma a ~ e . Por tanto H yH divergen en el futuro,
esto corresponde a un Little Rip. Este evento también sucede para 0 < a < 1/2. Si por otro lado
a = 0 o a < 0 entonces se trata del Little Sibling of the Big Rip, pues en el primer caso H es
constante y en el segundo tiende a 0. Para saber los mejores ajustes de la constante A para estos
modelos segin el pardmetro «, consultar [25]. Todo esto queda resumido en la tabla 4.

« ts a H H Evento
1< a finito | finito | oo 00 Big Freeze
1/2<a <1 | finito | oo 00 00 Big Rip
0<a<1/2 00 00 00 00 Little Rip
a>0 o0 o0 oo | finito LSBR

Tabla 4: Clasificacién de smgularldades y eventos abruptos para el modelo fantasma de energia
oscura con ecuacién de estado en funcién de «, H, H ayts.

5. Otros modelos cosmolégicos mas alla de ACDM

Actualmente, existen varias teorias alternativas a la expansién césmica que van mas alld de la
RG, debido a los problemas que presenta AC' DM . Estas teorfas deben cumplir las predicciones de
la RG en los casos en los que esta no da problemas, es decir, en el sistema solar, galaxias, ondas
gravitacionales... Los modelos se pueden agrupar principalmente en:

= Modelos de materia oscura alternativa. Proponen diferentes formas de materia oscura
o modificaciones de la gravedad a escalas astrofisicas para explicar ciertas observaciones sin
introducir materia oscura fria. Ademads, existen teorias de materia oscura caliente (formada
por neutrinos), tibia (WDM, particulas més ligeras y relativistas: gravitinos, axiones) o modi-
ficaciones de la gravedad (relacionan la materia con la geometria para describir el movimiento
de la materia en el espacio-tiempo y su consecuencia en la curvatura). Un ejemplo de esta
ultima es la Teoria MOND (MOdified Newtonian Dynamics) [27].

= Modelos de energia oscura alternativa: pese a que el modelo AC' DM incorpora la energia
oscura, existen propuestas alternativas para explicar la aceleracion césmica. Entre estos exis-
ten modelos de energia oscura dindmica que ya hemos discutido |14].

= Modelos de Universos Paralelos o Multiverso. Defienden la existencia de diversos Uni-
versos con diferentes propiedades, a menudo formando parte de teorias de cuerdas o inflacién
eterna. Esta tultima sugiere que la inflacién podria haber ocurrido repetidamente en distintas
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regiones del espacio-tiempo de forma desconectada. Esto darfa lugar a Universos de bolsillo
o burbuja inflacionaria, las cuales podrian tener diferentes propiedades fisicas [28].

= Modelos de Gravedad Cuantica. Pretenden unificar la gravedad con la mecénica cuantica
y proponen cambios en la estructura del espacio-tiempo a pequenas escalas. Ver mas en la
seccién Cosmologia cudntica |9).

5.1. Cosmologia cuantica

La cosmologia cudntica pretende la integraciéon de la mecédnica cuantica con la RG para el
estudio del Universo a escalas cosmolégicas [9]. Uno de los principales objetivos es abordar el tema
de las singularidades que aparecen en el modelo cosmolégico estandar. Para ello, trata las variables
del universo, como la geometria del espacio-tiempo, como cuanticas.

ALgunas de las teorias que han surgido a través de esta vertiente son la teoria de cuerdas y la
gravedad cuantica de bucles. La teoria de cuerdas defiende que las particulas fundamentales son
cuerdas que vibran, mientras que la gravedad cudnticas de bucles, la cual describe una geometria
del espacio-tiempo discreta en términos de bucles o conexiones cuanticas. La cosmologia cuantica,
basada en la geometrodindmica cudntica, hace uso de la ecuacién de Wheeler-DeWitt que es una
cuantizacién de las ecuaciones de campo de Einstein. Es una ecuacién de onda, donde se describe
el Universo como una funcién de onda y el tiempo no es un pardmetro independiente. Esta es:

HY =0, (50)

donde H es el operador hamiltoniano y ¥ es la funcién de onda del Universo. La cosmologia cuantica
es un area activa en investigacion.

6. Técnicas

Existen diversas técnicas para observar y conocer el Universo. Actualmente contamos con datos
de supernovas y del CMB, sin embargo, la primera depende de nuestros conocimientos de astrofisica
y la segunda depende del modelo cosmoldgico estandar. Es por eso que también se buscan nuevas
medidas complementarias. Entre ellas se encuentran las ondas gravitacionales (GW). Estas son
perturbaciones del espacio-tiempo emitidas por objetos masivos acelerados. La primera deteccién
directa fue tomada por el detector LIGO en 2015 (Weiss, Barish y Thorne). El estudio de GW ayuda
a la comprensién de la naturaleza del espacio-tiempo y la geometria del Universo. Sus observaciones
ayudaran a la medicién de la tasa de expansion del universo [29).

7. Conclusiones

El presente trabajo ha abordado aspectos de la cosmologia con un enfoque particular en el
destino final del Universo. A través de una investigacion, se han examinado las teorias tanto antiguas
como modernas, ofreciendo una visién integral del drea. Los fundamentos cosmoldgicos expuestos
nos han permitido explicar la dindmica del Universo desde su expansién hasta sus posibles finales,
incluyendo la consideracién de singularidades y finales abruptos.

El final del Universo descrito por el modelo cosmélogico estandar, AC DM, es la muerte térmica
y no tiene en cuenta posibles singularidades. Sin embargo, hemos contemplado otros modelos como
el de la energia oscura dindmica. Al analizar su dindmica, hemos estudiado los posibles finales que
esta puede conllevar. Esto demuestra la importancia de comprender su naturaleza pues se trata de
una de las componentes mas misteriosas y dominantes del Universo. Si la energia oscura tuviera
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naturaleza fantasma, el final esperado podria ser un Big Rip. Si bien dependiendo de como sea
la expansién o del valor de ciertos parametros, este se podria evitar, dando lugar a otros finales
abruptos a un tiempo infinito tales como son el Little Rip, el Little Sibling of the Big Rip o el
Pseudo Rip. Por otro lado, si el fluido se describe a través de un gas de Chaplygin, entonces el final
podria ser un Big Freeze o un de Sitter, dependiendo del comportamiento del factor de escala.

No obstante, pese a que la comunidad cientifica ha realizado avances significativos en este cam-
po de la cosmologia, el destino tltimo del Universo sigue siendo un area activa de investigacion. Se
espera, pues, que las observaciones futuras tales como las que pueden proporcionar ondas gravita-
ciones, ayuden a la busqueda de respuestas aportando datos complementarios a los que ya tenemos.
Es por esto que este trabajo subraya la importancia de continuar explorando este campo y de tanto
desarrollar nuevas teorias como de complementar las ya existentes. En resumen, todo reside en
conocer mas sobre la naturaleza de la energia oscura y sus consecuencias en la evolucién césmica.
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