2. L’ORIGEN D’ESTRUCTURA
A L’UNIVERS

Enric Verdaguer*

L’Univers actual presenta estructures com ara galixies, cimuls
de galaxies, supercimuls i grans buits. També s’observa estructura
a la radiacié cosmica de fons tal com va descobrir el satélit COBE
I’any passat i s’ha confirmat recentment. L’origen de totes aquestes
estructures és un dels problemes de més actualitat de la cosmologia
moderna. Avui dintre del model cosmoldgic estindard, tenim dues
possibles explicacions per a I’origen d’estructura, ambdues es ba-
sen en possibles transicions de fase que tingueren lloc a ’univers
molt primitiu i en la possible existéncia de materia fosca encara no
observada. Aquestes transicions poden haver donat lloc a una ex-’
pansié molt rapida (inflacionaria) de I’Univers durant un breu pe-
riode de temps o poden haver produit certs defectes topoldgics
com ara cordes cosmiques i altres. En el model inflacionari ’origen
d’estructura sén fluctuacions quintiques que tenen lloc a ’#poca
de rapida expansid i creixen ripidament fins a convertir-se en les
llavors sobre les quals la matéria s’acumula. En el model amb de-
fectes topoldgics s6n les cordes cosmiques les llavors de I’acumula-
cié de mateéria per a formar estructures.

2.1. INTRODUCCIO

L’Univers actual sembla remarcablement homogeni a escales
superiors als 200 Mpc (1pc = 3,1 x 10'6 m o, aproximadament, 3 anys
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llum) tal com es comprova a partir de les observacions de la mate-
ria lluminosa i de la radiacié cosmica de fons de microones i de
raigs X. Aquestes darreres indiquen una gran homogeneitat fins
a 103-10* Mpc, la radiacié de microones mostra una homogeneitat
d’una part a 10° i la radiacié X d’un 1% com a minim. Perd a esca-
les més petites observem estructures cosmiques com ara galaxies
amb grandaries de 10-50 kpc, cimuls de galaxies amb grandiries
de 10 Mpc, superctimuls i grans buits des de 100 Mpc i fins 2 200 Mpc.
L’any passat I’anilisi de les observacions del satel-lit COBE, (cos-
mic background explorer) (Smoot et al. 1992) va evidenciar fluctua-
cions en la temperatura de la radiacié de fons de microones de I’or-
dre del micrograu, aquestes fluctuacions evidencien estructures en
les escales més grans mai vistes. L’origen de totes aquestes estruc-
tures és un dels principals problemes de la cosmologia del Big
Bang estandard.

Fins fa pocs anys ’origen d’aquestes estructures es desconeixia.
En el model estindard la dinamica de ’'Univers a gran escala es trac-
ta de manera purament clissica, tant pel que fa al camp gravitatori
(el qual fins avui encara no sabem com quantificar) com pel que faa
la materia, la qual es tracta com un fluid perfecte: un fluid de radia-
ci6 abans del desacoblament, quan la matéria i la radiacié es troba-
ven en equilibri, i un fluid pols des del desacoblament fins avui.
L’origen de les estructures es suposava que eren fluctuacions en la
densitat d’energia de I'univers radiatiu, aquestes fluctuacions es di-
vidien en dos tipus: adiabatiques i isotérmiques. En les primeres la
densitat d’energia i la radiaci6 fluctuen conjuntament, mentre que
en les segones només la densitat d’energia fluctua. L’origen d’a-
questes fluctuacions, perd, era desconegut. Avui la dinimica de I'u-
nivers molt primitiu es tracta considerant el camp gravitacional
com un camp classic, perd la matéria es tracta quanticament. L’apli-
cacié de les teories de gran unificacié per a descriure la matéria en
I'univers molt primitiu ha donat lloc a dues possibles teories per
al’origen de les fluctuacions esmentades.

Independentment de I’origen d’aquestes fluctuacions encara cal
un altre ingredient per a explicar les estructures de la matéria visi-
ble avui: la materia fosca. Les fluctuacions que s’han observat en el
moment del desacoblament de la matéria i la radiacié, quan 'Uni-
vers tenia uns 10° anys, sén insuficients per a explicar la formacié
de les galaxies i cal suposar I’existéncia de matéria fosca. L’evidén-
cia per a I’existéncia de materia fosca, d’altra banda, també es mani-
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festa en I’estudi de la dinimica de les galixies, cimuls i superci-
muls. La materia fosca pot consistir en neutrins massius o altres
particules més exotiques encara no descobertes. Aixi doncs, I’ori-
gen d’estructura cdsmica sembla que necessita ingredients que es-
tan a la frontera de la fisica: les teories de gran unificacié encara no
han estat contrastades pels experiments i la naturalesa de la matéria
fosca és desconeguda.

La primera i la més estudiada de les teories per a la formacié
d’estructura es fonamenta en el model inflacionari d’univers
(Brandenberger, 1985). En aquesta teoria les llavors per a la forma-
ci6 d’estructura sén les fluctuacions quantiques del camp escalar, el
qual és responsable de ’'anomenada ruptura de simetria, que déna
lloc a la inflacié. Les longituds d’ona d’aquestes fluctuacions mi-
croscopiques que es produeixen durant el periode inflacionari sén
inflades exponencialment, deixen I’horitzé i, després, tornen a en-
trar a ’horitzé de 'univers radiatiu (el periode que segueix la infla-
ci6) com a pertorbacions del camp gravitatori a escales macrosco-
piques. Aquestes pertorbacions donen lloc en certa manera a les
fluctuacions adiabatiques classiques.

La segona teoria es basa en els defectes topologics que es poden
haver format en algunes transicions de fase a I'univers primitiu
(Vilenkin, 1985). Els defectes que més prometen sén les cordes
cosmiques, el camp gravitacional d’aquestes cordes provoca les
fluctuacions de densitat de materia a 'univers radiatiu. Aquestes fluc-
tuacions corresponen basicament a les fluctuacions isotérmiques
classiques. Encara que les cordes produeixen fluctuacions a escales
més petites que I’horitzd, el mecanisme de generacié de fluctua-
cions segueix tot el temps i pot donar lloc a les estructures a gran
escala que veiem avui en la radiacié de fons. En aquest article ens
concentrarem en el model d’univers inflacionari.

22. EL MODEL INFLACIONARI

El model inflacionari d’univers va ésser proposat fa poc més de
deu anys per A. Guth (1981), quan va aplicar alguns dels aspectes
de les teories de gran unificacié (teories que pretenen unificar les inte-
raccions fortes amb les electrofebles) a I'univers primitiu. Aquestes
teories prediuen que quan I’'Univers tenia uns 103 s, 0 equivalent-
ment, una temperatura de 10% K (o 10'® GeV) va sofrir un curt pe-
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riode d’expansié molt rapida. Aquest model solucionava de cop al-
guns dels problemes del model del Big Bang estindard.

Un d’aquests problemes és explicar per qué 'Univers és tan pla
espacialment. El model estindard és un model cosmologic espa-
cialment homogeni i isotrop, i matematicament només tenim 3 pos-
sibles geometries per a l’espai' espais amb curvatura positiva, nul-la
(espai pla) i negativa. El primer déna lloc a un univers tancat, un
univers finit en expansi6 que es tornara a col-lapsar, el segon i ter-
cer donen lloc a universos oberts. Per a saber observacionalment
en quin tipus d’Univers vivim és suficient mesurar la densitat d’e-
nergia, p, 1 comparar-la amb la densitat d’energia critica, p,, corres-
ponent a la densitat de I'univers espacialment pla. La quantitat
Q=p/p.que hom mesura observacionalment és Q =1 + 1, aixd vol
dir que I’'Univers pot ésser tancat, si Q > 1, 0 obert, si Q < 1. Perd el
fet que Q sigui tant a prop d’1 (espai pla) ara, vol dir que quan
aquest tenia, per exemple, un segon el valor de Q era molt més a
prop d’1: Q = 1 + O (10°'¢) (Fustero i Verdaguer, 1989). Aquesta
gran proximitat a 1 havia estat sempre un problema, ja que implica-
va unes condicions inicials molt especials. Doncs bé, el model in-
flacionari prediu que ara Q = 1 i que, per tant, I’Univers és pla. Si
tenim en compte que la nucleosintesi prediu que com a mixim la
matéria baridnica pot arribar a donar Q (barions) < 0,1 - 0,2, arri-
bem a la conclusié que la major part de matéria fosca de 'Univers
és no baridnica (Schramm, 1993).

L’altre problema del model del Big Bang estindard és el de la ho-
mogeneitat de I’'Univers. Si mirem regions llunyanes de I'Univers
~ veiem que aquest és aproximadament igual en regions que mai han
estat en contacte causal les unes amb les altres. Per exemple, si mi-
rem I’'Univers quan aquest tenia 10° anys en el moment del desaco-
blament (els fotons desacoblats aleshores sén els que veiem
amb la radiacié de fons de microones), I’horitzé de I’Univers en
aquell moment sén les petites regions que s’observen en un angle de
2°(1" = 1 Mpc ara) perd, en canvi, veiem que hi ha homogeneitat en
angles molt més grans. Novament I’tinica explicacié que pot donar
el model estandard és que amb molta precisié I'Univers va co-
mengar espacialment homogeni, perd aixd sempre ha semblat poc
natural. En el model inflacionari tot I'univers visible ha estat dins
’horitzé, i per tant en contacte causal, durant el periode d’inflacié.

Per veure com es pot originar un univers inflacionari comenga-
rem per escriure la métrica de I’espai-temps per a un model cos-
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mologic espacialment pla (per simplificar oblidem els altres 2 pos-
sibles models isdtrops),

[1] ds? =—dt* + a(t)X(dx? + dy? + dz?)

on ¢t és el temps cosmoldgic, x, y, z sén les coordenades espa-
cials 1 4(t) és la funcié escalar de I'Univers; si dos punts como-
bils de I’espai es troben separats per una diferéncia de coordenades
X, — %,, la distancia fisica entre els punts ésa(t)x, — x,]. Observem
que en un univers en expansio a(t) és una funcié creixent i que
aquest es fa singular si existeix un temps, ¢;, en el qual 4(t)) = 0. Les
equacions d’Einstein es redueixen a equacmns que relacionen a(t)
amb la densitat d’energia p i la pressié p d’un fluid que ha d’ésser
perfecte a conseqiiéncia de la simetria de I’espai-temps. Es suposa,
a més, que el fluid verifica una equacié d’estat p = yp on y és un
parametre util per a descriure els fluids cosmologics més interes-
sants, aixi, ¥ = 1/3 representa un fluid radiatiu que descriu 'univers
abans del desacoblament i Y= 0 representa un fluid pols que descriu
P’univers dominat per la materia des del desacoblament fins ara.
Aquestes equacions es poden escriure com (Weinberg, 1972; Pee-
bles, 1990)

2] 342 = 8nGpa?

[3] 3i=-4nG (p+3p)a

on G =6,67 x 10! m’ kg' 52 és la constant de Newton, i un punt
sobre una funcié significa derivada temporal. Es convenient definir

la funcié de Hubble:

[4] =4t
H(t)= «©

Aquesta funcié actualment s’anomena constant de Hubble i val
75 + 25 km s Mpc'!. Fixem-nos que del fet que la funcié de Hub-
ble sigui positiva (univers en expansid) i del fet que la materia or-
dinaria sempre venfiqul quep + 3p >0, hom pot deduir de ’equa-
ci6 [3] que sempre existird un temps ¢; en el qual 4(t;) = 0, és a dir,
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que I'Univers tindra una singularitat. De les equacions [2] i [3]
veiem que en |’univers radiatiu 4(t) creix com 4(t) ~ t"? i en 'uni-
vers dominat per matéria creix com a(t) ~ 23,

Una quantitat que tindra un paper important és el radi de Hub-
ble H -! (), aquest radi també anomenat horitzd efectiu déna la
longitud mixima sobre la qual la microfisica pot actuar coherent-
ment. Fixem-nos que el radi de Hubble creix en I’univers radiatiu
com H-\(t) = 2t, mentre que en I'univers de matéria H-\(t) = 3/2 ¢.
Veiem doncs que el radi de Hubble creix en ambdés casos més ra-
pidament que les escales comobils, és a dir, la distancia entre dues
galaxies tipiques que es moguin amb el fluid cdsmic. Aixd vol dir
que a través de I’horitz6 efectiu continuament entra informacié que
no ha estat mai en contacte causal amb el nostre entorn. Per acon-
seguir que I’horitzé creixi menys ripidament que les distancies
comdbils caldria que 4(t) ~ 7 amb g > 1. De les equacions [2] i [3]
es veu facilment que aixd es pot aconseguir si ¥ < -1/3, perd un
fluid d’aquest tipus no pot ésser ordinari, ja que tindra pressié ne-
gativa. Fixem-nos que en aquest cas tindriem p + 3p <01 la singula-
ritat cosmologica ja no seria inevitable.

Suposem ara que podem descriure la matéria en termes d’un
camp escalar @ autoacoblat amb un potencial V(®), aquests tipus
de camps s’esperen en les teories de gran unificacié i poden donar
lloc a transicions de fase, ® podria ésser I’escalar de Higgs, perd en
el context cosmologic se I’anomena inflatd. Les densitats d’energia
i de pressié d’aquest camp sén ficils de calcular i vénen donades
per,

(5] p= %df —%a"(WD)’ +V(®)
Lo L vey-ve)
2% 7%

Si el camp ®(t, ¥’) és aproximadament estitic, ®* << V(®); i homo-
geni, (V®)2 << V(®), en un cert periode de temps, i V(®) > 0, ales-
hores de [5] tenim una equacié d’estat aproximadap = —p (= V(®)),
és a dir, y = -1, 1 quan resolem les equacions [2] i [3] trobem que
a(t) = a,ef®, on Hy= 8nG/3 V(®). De manera que les distancies
comobils creixen exponencialment i en canvi el radi de Hubble és
constant H-!(t) = Hy. Si 'Univers ha passat per un periode d’in-
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flaci6 i aquest ha tingut una durada suficient aleshores tot I'U-
nivers que veiem (el nostre horitz6) pot haver estat en contacte
causal durant el periode inflacionari, aquest és el «miracle» de la
inflacié. Com veurem, aixd té conseqiiéncies en la formacié d’es-
tructura.

Elmodelinicial d’A. Guth es basa en un potencial V(®) que téun
minim relatiu a @ = 0 (buit fals) 1 uns minims absoluts a ® = + o,
on V(c) =0 (buitveritable) i lainflacié dura mentre ® es mou per I’e-
fecte tiinel entre ® = 01 ® = 6. Aquest model, avui anomenat inflacié
vella, té problemes perque al final del periode inflacionari tindriem
moltes bombolles de buit veritable, que acabarien per donar un uni-
vers poc homogeni. Aixd es va corregir amb el nou model, inflacié
nova (Linde, 1982; Albrecht i Steinhardt, 1982), en el qual el poten-
cial té un maxim relatiu a ® = 01 dos minims absoluts a® = + 6, en
aquest model també es produeix inflacié6 mentre el camp passa
del buit fals al nou buit; pero és dificil explicar com pot comengar
amb @ =0tenint en compte que inicialment la temperatura de 'Uni-
vers és molt alta i cal esperar que el camp fluctui violentament en-
torn de ® =0. Finalment s’ha proposat un nou model anomenatinfla-
cig caotica (Linde, 1983) que ve carateritzat per un camp que en una
certa regi6 arbitraria (aquesta regi després s’inflard i formara el nos-
tre Univers) pren valors inicials molt grans, ®=mp (mp=2,2x 105 g és
la massa de Planck), i per un potencial amb un sol minima ® =0 pero
moltaplanat, el més popular és V(®) =Ad* on el parametre A és molt
petit. Més endavant veurem que hi ha un limit pera A.

La inflacié acaba quan el camp escalar ® de I’inflaté pren el seu
veritable minim. Al voltant d’aquest minim I'inflaté oscil-la violen-
tament i produeix, per interaccié amb altres camps, tota la matéria
de I’'Univers. D’aquesta manera es dona pas a I'univers radiatiu del
model estindard.

2.3. GENERACIO DE FLUCTUACIONS

Hem vist que I'Univers s’expansiona exponencialment durant
el periode inflacionari (aquest periode s’anomena era de de Sitter),
perd el camp escalar no és un camp classic siné quantic. Anem a
veure ara quines conseqiiéncies té que el camp sigui quantic. Per a
simplificar el problema separarem ® en una part classica i homoge-
nia, ®,, i en unes fluctuacions quintiques, d®, sobre aquest valor:
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(6] O(t,%) = O, (2) + S D(t,%)

Aquest camp verifica en I'espai-temps [1] 'equacié

(7] é+3HO -4 V'p=-V
D

en la fase de de Sitter hem vist que H(t) = H, i a(t) = agef’. Inci-
dentalment, de ’equacié [7] on 3H® és un terme d’esmorteiment
es veu que el radi de Hubble representa la longitud maxima en la
qual les forces microscopiques poden actuar coherentment en un
temps d’expansié. L’equacié [7] implica que les fluctuacions del
camp verifiquen

'V

[8] 5® +3H,8d - 4;%e " V5D = - g

o]

A mesura que el temps ¢ es fa gran el terme amb V de 'equacié6 [8]
es fa més i més petit i es pot negligir, aleshores d® satisfi la mateixa
equaci6 que @,(t). Per tant 8P/ @ (t) — const. quan t es fagran i
podem escriure, aproximadament,

(9] (L, %)=, (t) + D,5(Z)=D, (¢ - 5(%))

on &(%)=-8®(t,%)/®,, aixd ho podem interpretar com que la
transici6 de I’era de de Sitter a I’era de radiacié comenga a diferents
temps en diferents regions de I’espai, la qual cosa implica que hi
haura pertorbacions a la meétrica, és a dir, al camp gravitatori dg, de
Pordre de

[10] 8g(t, %) ~ H,5t(%)

Aquestes pertorbacions produiran fluctuacions a la densi-
tat de la matéria del mateix ordre, 8p/p = HJt, quan la longitud
d’ona de les fluctuacions és més gran, o de ’ordre del radi de Hub-
ble, H'. Aixod es pot veure facilment a partir de ’equacié que
relaciona les pertorbacions del camp gravitatori i de la matéria:
V28g — 3Ha?dg — 3H?4*8g = 4nGa?8p (aquesta equacié generalitza
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I’equacié de Poisson pertorbada) (Mukhanov et 4l., 1992). Per a
aquestes longituds d’ona podem negligir el primer i el segon ter-
me i, fent servir que de [2] 3H? = 8nGp, tenim -23g = &p/p.

Per a fer una estimacié d’aquestes fluctuacions cal saber I’am-
plitud de les fluctuacions quantiques 8®. Un argument intuitiu
per a estimar aquesta amplitud es fonamenta en el fet que en I’uni-
vers de de Sitter tenim una temperatura de Hawking T, = Hy/2mx,
aixo vol dir que un observador comobil (en una galaxia tipica, per
exemple) amb un detector de particules observaria radiacié amb
un espectre térmic a una temperatura I Aquest és un resultat
ben conegut per a quantificar un camp a I’univers de de Sitter, la
radiacié observada correspon a les particules del camp (s’interpre-
ta que s6n originades per les fluctuacions del buit quintic). Doncs
bé, amb aquesta radiaci6 hom espera fluctuacions térmiques
d’amplitud 8® ~ H,,. Cal afegir que aquest argument no és com-
pletament correcte perqué ’'univers de de Sitter no és ple de radiacié,
’equacié d’estat és la del buit quantic p = - p i no la de radia-
cié. Aixi doncs, tenim que

[11] S _ Hy
p D)

El valor de ®y(t) es pot calcular facilment a partir de l’equa—
cié6 [7], suposant un potencial V(®)=A®*. El resultat és
<I>°(t) (3Hy/2\1)2 on T =ty—t ity és el temps del final de la infla-
ci6. Si considerem una fluctuacié6 amb una longltud d’ona igual a
I’horitzé k' = H,!, aquesta s’estira fins a k! = Hy'efl¢ quan la in-
flaci6 acaba. Aquesta ultima expressié relaciona T amb £ i es pot
utilitzar juntament amb la derivada ®(t) per a escriure les fluctua-
cions de densitat a I’escala de I’horitzé com a

[12] 8 xlz( 1 He Jm
p k,

Ates que, perqué hi hagi suficient inflacié, cal que ln(H/k,) V 50 - 100
i que, a partir de les dades de la radiacié de fons de microones,
8p/p < 10, hom pugui donar el limit A < 102 per al potencial de
Pinflatd.

Dels resultats del satellit COBE, que donen I'amplitud de les
fluctuacions de temperatura 87/T == 6 x 107 (la temperatura de la ra-
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diacié de fons és T=2,736 + 0,017 K) es poden deduir restriccions so-
bre 'amplitud de les fluctuacions de densitat d’energia dels barions,
Py, a l'era de desacoblament, ja que en aquest cas dp,/p, = 38T/T.
Aquest limit sobre les fluctuacions de densitat barionica és un altre
dels arguments a favor de la matéria fosca no baridnica, ja que
aquestes fluctuacions adiabitiques sén insuficients perque tinguin
temps de créixer i formar galixies (Salvador, 1993). Cal notar que
les fluctuacions observades pel COBE s6n a escales grans, a partir
de separacions angulars de 8°, i per tant molt per sobre de les que
han donat lloc a les galaxies, que sén de menys d'1’, perd Pamplitud
que s’espera és la mateixa: I’espectre de les fluctuacions és invariant
d’escala. Es interessant observar que les fluctuacions quantiques
que donen lloc a pertorbacions del camp gravitatori produeixen
fluctuacions de la matéria sigui o no baridnica, atés que aquestes te-
nen naturalesa gravitatoria, i que les fluctuacions no baridoniques
com que no s’acoblen a la radiacié poden haver crescut durant I’era
de radiacié.

Ara comentarem com podem explicar les fluctuacions de la
temperatura de la radiacié de fons a partir de les fluctuacions quan-
tiques produides a |’era de radiacié.

Ara comentarem com podem explicar les fluctuacions de la
temperatura de la radiaci6 de fons a partir de les fluctuacions quin-
tiques produides a 'era de la radiacié. Ja hem vist que aquestes pro-
dueixen pertorbacions en el camp gravitatori dg. Les pertorbacions
del camp gravitatori indueixen variacions a les freqiiéncies v del fo-
tons de la radiaci6 de ’ordre de 8v/v ~ &g i, per tant, variacions a la
temperatura d’aquests fotons 87/7 ~ 8v/v; aixd es coneix com [’e-
fecte Sachs-Wolfe. Algunes de les pertorbacions del camp gravita-
tori poden donar lloc a fluctuacions de densitat de matéria, d’altres
simplement donen lloc a ones gravitatories, totes, perd, contribuei-
xen a les fluctuacions térmiques de la radiacié de fons.

L’espectre de fluctuacions que prediu el model inflacionari és
invariant d’escala. Per veure qué significa aixd, suposem que tenim
pertorbac1ons del camp gravitatori dg(t, ¥) (i de la densitat de
matéria 8p) completament aleatories i per tant la seva mitjana espa-
cial és (8g(®)) = 0. La distribucié espacial de les pertorbacions ve
donada per G(¥, ) = (8g(¥")dg(?)) 1, per homogeneitat, podem
suposar que G(¥',7") = G(¥’-). L’espectre de potencia es defineix
com la transformada de Fourier,
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[13] 0; = [d’%e**G(K)

Suposarem, també, que aquest es pot expressar en poténcies del
mddul del moment: ® ~ K?". Les fluctuacions espacials de densi-
tat de matéria es poden escriure com p (5, ®) = p(£)(1 + Z,5,6%7) i
en aquest cas I’espectre de poténcia és (8p/p)i = 18, P ~ k2. Consi-
derem ara una esfera de radi  ~ k71, la fluctuacié de la massa dintre
d’aquest radi es pot escriure aproximadament com,

[14] (S_MI ~ 2(@)1 ~ bk
M H\p ),

el qual és independent de & quan » = 3/2. Aquest és el tipus d’es-
pectre que prediu la inflacid, ja que a [12] veiem que (8p/p)? (pro-
porcional a (8M/M)?) és, essencialment, independent de k. Des del
punt de vista observacional aquest tipus d’espectre és el que millor
s’adapta a totes les escales i, a més, és compatible amb els resultats
del COBE. Efectivament, si n > 3/2 ’Univers seria menys isdtrop a
grans escales del que s’observa i si fos 7 < 3/2 la densitat a petites
escales seria massa gran (es trobarien molts forats negres) (Dolgov
et al., 1990).

Hem vist, doncs, que el model inflacionari d’univers prediu
fluctuacions quantiques, les correlacions espacials de les quals po-
den donar lloc a les fluctuacions classiques de matéria que pro-
dueixen galaxies, cimuls 1 superciimuls i també a les fluctuacions
de la radiacié de fons de microones amb un espectre independent
d’escala com el que s’ha descobert recentment. Per a la formacié
de les galaxies, perd, cal matéria fosca forgosament no barionica.
Aquesta matéria podria ésser formada per neutrins massius o al-
tres particules encara per descobrir que s’acoblin débilment amb
la matéria ordiniria. El model inflacionari ha estat inspirat per les
teories de gran unificacié i1 aquestes encara no-han estat corrobo-
rades per ’experiencia. D’altra banda, el potencial de I'inflaté que
es necessita, té una constant d’acoblament tan petita que no sem-
bla un potencial natural dintre de les teories d’unificacié. De totes
maneres, és remarcable que amb tan pocs parimetres lliures es
puguin explicar tantes i tan diverses dades observacionals. La cos-
mologia es troba, sens dubte, en un dels moments més excitants
de la seva existéncia: necessita teories que estan avui a les fronte-
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res de la fisica per a explicar dades que cada dia s6n més precises i
aquestes teories, a la vegada, prediuen noves observacions que cal
contrastar.
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