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Con un enfoque fundamentalmente atitico se pretende dar una amplia &iside la denominada radiéci de Hawking de los agujeros
negros, lo que implica una pedueintroducaodn a la cuantizaéin en espacios curvos. Séiatan dos de los principalesatodos de obtener el

espectro de la radiami: el original, debido a Hawking, y el conocido pdecto tinel Asi mismo, se hace exteidsi del segundo mecanismo
para la obtenéin de radiadn en otro tipo de horizontes: concretamente para el horizonte aparente asociadétiécta ae Friedmann-

Robertson-Walker. Se Bala alguna obje6in surgida recientemente a la derivatpor este ratodo y, finalmente, se hace una breve disousi
sobre el ndtodo de Gibbons-Hawking

Descriptores:Cuantizaddn en espacios curvos; radianide Hawking; efectdinel; horizonte aparente.

The aim of this article is to provide a general analysis of the so-called Hawking radiation in black holes from a didactic perspective, including
a brief introduction to quantization in curved spacetime. Two main methods for obtaining the radiation spectrum are explained: the original
one due to Hawking and the tunneling method. Also, it is shown how the second mechanism can be extended to obtain the radiation spectrun
in a different kind of horizon, that associated to the Friedmann-Robertson-Walker metric. Finally, some recent objections to the derivation by
the tunneling method are mentioned.

Keywords:Quantization on curved spacetime; Hawking radiation; tunneling method; apparent horizon.
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1. Introduccion débil de enerep 7}, v*v” > 0 para todov* de tipo tiempo o
nulo y asumiendo como cierta la conjetura de censsu-

En la Ref. 1 Bekenstein expresa la désaque le prodiuala  c&’, entonces ehrea del horizonte de sucesos de un espacio-

violacion del segundo principio de la termoéimica que se tiempo asinbticamente plano es una fulei no decreciente

verificaba en un experimento mental que el giaitd Whee-  del tiempo

ler, entonces su director de tesis, le expuso en 1971. Dicho Consecuentemente Bekenstein propuso que la éatrop

experimento, grosso modo, puede establecerse de la siguigtel agujero negro$z, debeta ser una funéin real, posi-

te forma: tiva y morbtonamente creciente datea del horizonte, A.
Mezclemos una taza de te caliente con una de agaa fr-2@ eleccon mas sencilla compatible con estas condiciones es

creando dsentropa. Arrojemos la mezcla a un agujero ne- Sencillamente:

gro y habremos hecho desaparecer, junto con la mezcla, la Spu = C.A, (1)
entropa creada puesto que no hay forma de verificar el cam-

bio producido a partir de los tres jganetros (masa, M, car- Siendo C{ 0) una constante. De este modo quedaba resuelto
ga, Q, y momento angular, J) que, por el denomiriEetre- €l problema propuesto por Wheeler sin tener que asumir la
ma de Unicidadtambien conocido como el dausencia de  Vviolacion del segundo principio de la termoéimica puesto
cabellg [2,3] de Carter-Robinson, sabemos que definen todue al caer la taza con la mezcla de te y agua aumaretr

do agujero negro. La respuesta a su inquietud fue dada péfea del agujero negro y consecuentemente, por (1), su en-
Bekenstein asignando entiegpropia a los agujeros negros. tropia de forma que el sistema total que forman la taza con
Pen$ que la entrofa de un agujero negro diebser, en prin-  SU contenido y el agujero negro tefal(siendo un proceso
cipio, una funodn de los observables M, Q y J con las propie-irreversible) un aumento de entiap Pero hata algo nas:
dades adecuadas entre las que datfagurar, naturalmente, hallando la variadin de la enerig (= masa en unidades na-
que fuese una fungh no decreciente como sucede para laturales,G = 1, h = 1, ¢ = 1, kg = 1 que utilizaremos en
entropa de cualquier sistemasfco aislado. En 1970, Chris- €ste aftulo, salvo indicadin en contra) de un agujero negro
todoulou, Floyd y Penrose hin proporcionado fuertes indi- Y compaéndola con la variadn de enertg de un sistema ter-
caciones de que, al menoésicamente, élrea dehorizonte ~ modinamico lle@ a la conclusin de que los agujeros negros
de un agujero negr(ﬂa Superﬁcie que delinea los puntos de debeftan tener temperatura. En efecto, en su tesis doctoral [6]
no retorno, traspasada la cual nada puede salir) n'm_mm utilizando la, posteriormente denominaftamula de Smarr
crecer, pero fue finalmente Hawking [4] el que estaldlela K

forma rigurosa el denominadiieorema dekrea que puede OM = Q(M + 0+ ®poQ, 2)

establecerse en los siguientestinos: donder es la denominadgravedad superficiatiel agujero
Si el tensor eneii@-impulsoT),, satisface la condi€éin  negro ¢ su potencial @ctrico superficial 2 su veloci-
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dad angular y compandola con la variabn de eneria de  entonces la radiagh de un agujero negro se conoce caao
un sistema termodamico dotado de una enéage, con un  diacion de Hawking ha sido obtenida de diversas maneras 'y

potencial® y rotando a una velocidad anguldr por distintos nétodos, algunos de los cuales han sido exten-
didos a otras etricas distintas de la de los agujeros negros
O0FE =T65 + Q6J + ®6Q, (3)  como el universo de Friedman-Robertson-Walker (FRW). En

_ _ _ ~este afculo se pretende abordar desde un punto de vista fun-
se llega a la obvia conclusi de que los agujeros negros tie- damentalmente dattico, y con todo el rigor del que el autor

nen una temperatura: sea capaz, los dosas aceptados @odos de obtengnh de
K la radiacbn de Hawking, subrayando las carardgcas nas
Tpy =C~" & (4)  esenciales de cada uno de ellos. Tanlksie haa mencbn de

como se apli6 alguno de los m@todos para derivar la radia-
Esta conclugin (y en general lo que posteriormente se co-cion en horizontes cosmigicos. Finaliza el aitulo hacien-
nocib comoTermodirimica de los Agujeros Negfpeo fue  do referencia a unos trabajos recientes que cuestionan la de-
aceptada por, si no la mayar s los mas reputadosigicos  rivacion conocida como de efectiartel y haciendo un esbozo
relativistas puesto que el hecho de que un agujero negro talel método Gibbons-Hawking.
viese su propia temperatura y se comportase como un siste-
ma termodiamico implicaba necesariamente que dgb&t- 5 - antizacion en espacios curvos
diar para alcanzar el equilibrio termodimico y se sdla que,

si bien un agujero negro engialicualquier cosa, nada gad g punto de partida de Hawking para derivar la radiacie
escapar del mismo. A lo sumo, lo que estisicbs estaban  |os agujeros negros es senaisico. Sabemos que los agujeros

dispuestos a aceptar era la mera arialogateratica de la  negros son una de las soluciones deslasaciones de Eins-
entropa y la temperatura de un sistema termadico con  tejn (sin constante cosmagica):

el area y la gravedad superficial, respectivamente, de un agu- 1
jero negro. Como swla Bekenstein en la Ref. 1, es curioso R, — z9uwR =81GT,,. (5)

que el articulo “The Four Laws of Black Hole Mechanics” [7] i . 2 o )
escrito por Bardeen, Carter y Hawking contra esta interpretd1uérfanos de una te clantica de la gravedad (esta situa-

cion termodiamica, sea citado frecuentemente como una d&/On &n persiste), Hawking incorparel aspecto cantico al

las piedras angulares de la termdafitica de los agujeros ne- Miembro de la derecha de la ecuacsuponiendo que &n-

gros. Con respecto a este punto @sizea conveniente citar SO energa-impulsoT),, es el valor esperado de vacde

el texto que aparece en la introdumtidel citado aftulo [7):  &l9un operadorT),, para los campos de radiao-materia.
“Of particular interest are the area A of the event horizon LS amposy (escalares por simplicidad) verificandaua-

and the “surface gravity’k, which appear togheter. These ha- €i0n de Klein-Gordon

ve strong analogies to entropy and temperature respectively. (g"'V .V, — m?) =0 (6)

Pursuing this analogy we are led in Sec. 4 to formulate four . .

laws of black hole mechanics which are similar to, but dis-due se deriva de la acui

tinct from, the four laws of thermodynamits Y — 9 9
Y, por si quedase alguna dudaasnadelante se dice: 5= 2 /d W=9(g" Vu o Vi@t meT),

~ “Itshould howewer be emphasized tfatsr) and A are dondeg,, (z) es la nétrica del espacio-tiempg,= det(g,,,)
distinct from the temperature and entropy of the black Hole y V,, es laderivada covarianteon

Entre los que se opusieron de formasndecidida a

las conclusiones de Bekenstein estaba, como ya se su- gV, Voo = Lau(,/_ggwau)@. )
girio, Hawking. En septiembre de 1973, Hawking visita V=9
Mosdl y alli coincide con Yakov B. Zeldovich y su estu- Se ftrata, pues, de trabajar con campoanticos en un

diante A.Starobinsky guienes astconvencidos de que, si se espacio-tiempo curvo. Y a la hora de cuantizar los mismos
tienen en cuenta aspectosaoticos, los agujeros negros en por el procedimiento eahdar es donde surge el primer pro-
rotacbn deben radiar hasta que se detiene su movimiento ddema:

rotacbn. Dada la reputagn de Zel dovich parece ser que los En un espacio-tiempo plano con umétrica de Minkows-
argumentos déste convencieron a Hawking, si bien no le ki: 1, = diag(—1,1,1,1) los campos canticos tienen una
gusb demasiado el tratamiento mataico que Zel'dovichy descomposiéin, en funcdbn de los operadores de aniquila-
Starobinsky haian del tema [5,8]. A su vuelta a Cambridge, cion y de creadin (a, '), de la forma

Hawking se propuso seguir su propio camino maeco v, N

iisorpreia!!,penpun trabgjo semlianaF[Q] leg la conclus’i)rg p(z) = Byl fi(z)ax + fi ('r)aH (8)
de que los agujeros negros efectivamente radian aun @gspuwsiendo los denominados modos de frecuencia posjfiva),

de haberse desprendido de su momento angular y lo haceryaegativa,f;; (), soluciones de la Ec. (6). Para un espacio-
un ritmo estacionario y con un especteorhico; es decir, co- tiempo curvo con una étrica dependiente del tiempo en ge-
mo lo haia un cuerpo caliente a una temperatura dada. Desdeeral ,g,,,,(x) , se seguii verificando la Ec. (6) pero no $ar
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posible unainica descompositn de la forma (8) por cuanto en primer lugar definimos el momento ¢aico en un tiem-
las frecuencias positivas y negativas no tienen un significadpo fijo z° asociado al campg(x) como
invariante. Dado que las partilas son definidas como osci-

; ; " 0 oL
laciones de frecuencia positiva de los campos con respecto al 7(z”,7) = ———————
i i i i - (dop(z?, 7))
tiempo propio del observador, quiere esto decir que dos ob
servadores distintos medéir un rumero distinto de paidu- = /=99"°80,0(°, 7) = Vhntd,0(z°, T),

las. Tendramos, por tanto, diferentes construccionesedgel

pacio de Fockbasadas en diferentes nociones de frecuencisiendoL la densidad lagrangiana® = g¢*d,, un vector
positiva que no son unitariamente equivalentes, puesto que @&midad normal a la superfici’=Cte y h el determinante de
el caso de ratrica curva no tenemos la invariancia bajo trans4a métrica espacial inducida. A continuaoiexigimos que se
formaciones de Poincaque, junto a la covarianza general de verifiquen lasrelaciones de conmutam carbnicas a igual
la teoiia bajo las mismas, que se verifica en el espacio-tiemptiempd®:
de Minkowski, implican que todos los observadore_s inercia- a0 g0 P i
les eskn de acuerdo en elimero de paftulas contenidas en [p(a”, @), 7(27, a')] = i6(F — ). ©)

un (t:_arr:po ca?t’lcodque se edncuenltra en un\(;jt'adg dliigoky SPambien podemos exigir que las soluciones complejas de
particu’ar, estam de acuerdo en o que esvaldo de Foc la Ec. (6){f:(x)} formen una base ortonormalizada con la

;antend|do cc:(mo el es}:&ob%n el quelemero ie parc_u- norma dada por el denominagwoducto interno de Klein-
as es cero. Y esto esi ido a que las transformaciones &, 4ondefinido por

de Poincag dejan invariante el tiempo propio y por tanto el
vado. Siempre que se produzca la ruptura de tal invarian- (i(@) | () = /dS 7
za, como sucede aun en espacios no curvos como, por ejem- ° J a

plo, en el denominadefecto Schwingerdonde uné&rmino N

de acoplo a un campo dependiente del tiempo es el causante ) 3 g

. . . . : = Z—gn" [ <7, 1 10
de tal ruptura por violarse la invarianza bajo traslaciones del ! V=g fi Vp fiz), - (10)
espacio-tiempo [10], tendremos una sit@acen la que dos s

observadores diferentes meairdistinto fimero de partu- siendo¢ una determinada (en la que t toma un valor dado)
las contenidas en cualquier estado y en particular en & vacsuperficie de Cauchiyy siendo la corrientey”, localmente
que, por otra parte, en este caso no tiene pDIERr auto-  conservada §,,7* = 0) , su integral
estado del hamiltoniaffo Al no haber en el espacio-tiempo
curvo en general un pametro similar al tiempo propio (inva- /df\/ﬁnuh
riante) tenemos otras dificultaddsaalidas como la siguiente:
cualquier coordenada de tipo tiempo definida, gsijzélo
localmente es tanalida como cualquier otra para definir o (. es el determinante de la émica inducida sobre)
medir las excitaciones (p&ctilas) del campo o decidir siuna se# constante. Se verifidam entonces las siguientes relacio-
cierta magnitud se conserva localmente o no pero tendremaoes:
serias dificultades a la hora de decidir si esa magnitud se con- . .
serva globalmente o no porque, abusando del lenguaje, pode- (il f;) = =01 F7) =05, (i1 f)) =0 (11)
mos decir que en los espacios—tiem,pq Curvos no hay, €N 981 campo puede entonces expresarse como
neral, un paametro que sea una fudci global del tiempo.
En estas condiciones, magnitudes como, por ejemplo, el vec- o(x) = B[ fi(x)a; + fF(x)al], (12)
tor energa-momento P#, pierden todo su significadasico.
Sin embargo hay excepciones a este comportamiento en cigii€ndo los operadores de creatly aniquilachn definidos
ta clase de variadades espacio-temporales. Estas son las P&
?;i?ea:isz;ﬁrlzd;céi;tdgsbzgnlinte hlpertb_llcas [1§] que se ca- = (fi(@) | @), aj — _(fr (@) | o) (13)

, gue nos interesd,gmpr poseer

una familia de superficies de Caucty” que nos permite  Es evidente por otra parte que las relaciones (11) junto a la

¢

considerar la variedad como el producto exigencia de que se verifique (9) conducen a las siguientes
M=Rx( relaciones de conmutam para los oparadores de creatly
¢ aniquilacbn:

y, adenas, predecir lo que sucedegn)M a partir de datos en - : .

¢;. Podemos, en consecuencia, formular unaigecuaintica lai, a;5] = [a;, a5] =0 [ak, aj] = idjk. (14)
con buen comportamiento sobre toda la variedad globalmenhel vado es definido como el estad®) tal que

hipertblica, M, si podemos seguir el proceso usual de cuanti-

zacbn carbnica sobre;. Supongamos que este es realmente a;|0)=0 V i, (15)
nuestro caso.
Para cuantizar el campo por el procedimientooraeo, 010)=1, (16)
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y a partir deél podemos definir el espacio de Fock conservan la geométr del espacio-tiempo y generadas por
; el denominadwector de Killing &, definido por la condidn

{1 0),al | 0),afal | 0),afal |0).....} de que laderivada de Liga lo largo de dicho vector) de la
meétrica es nulalg,, = 0Y* podemos elegir la base, (una
base), por ejemplo la denominaéla;(x)}, de acuerdo con
el criterio de que los modos que la forman tengan frecuencia
(energa) positiva con repecto al tiempo definido por el vector
de Killing temporal k*. Es decir, que sean autofunciones del

* dor de Killing t I
ui(w) = 5{Ai; f3(2) + Bij /7 (%)}, (17) ~ operadorderiing tempora
k“@uui = —w;u; con w; >0 (25)

que constitui@ elespacio de Hilbertlel sistema.

En un espacio-tiempo general no hay una efatpirefe-
rida de las baseff;(x)}. Cualquier otra basgu;(x)} puede
ponerse como combindgi lineal de la anterior de la forma

donde los Ay B son los denominadoseficientes de Bogo- o )
liubov y, debido a las condiciones de ortonormalidad y a laD2da la conmutatividad de = £#9, con/*y dado que
invertibilidad de ambas bases, estos deben verificar las reldu:(z)} s soluadn de la ecuadn de Klein-Gordonku,(x)

ciones [15,16] tar_nb'én lo sed. En este caso el estado deiea¢ vac) (de-
finido porb; | vag = 0 V ), s es autoestado del ha-
AAT — BBT =1, (18)  miltoniano y aderas es el estado deaw baja eneig (ver la
T T nota ii).
ABT — BAT =y, (19)
ATA-B"B* =1, (200 3. Radiacibn de Hawking
A'B - BTA* =0. (21)  Despiés de este preludio matético estamos en condiciones

Por tanto. el d | b de derivar la radiadin de Hawking. Evidentemente hay mu-
or tanto, el campg(x) puede expresarse en la nueva basey, ¢ texios. adeas del original [9], bgicamente, que pueden

como consultarse para estudiar la misma. Remito al lector a las ci-
o(x) ~ S {ui(2)bi + Uf(x)bj}v (22) tas R_efs. 15 a la 18. Otras derivaciones, a partir de matrices
densidad, pueden encontrarse en las Refs. 19y 20.
y donde los nuevos operadores de aniquilacy creacbn El efecto Hawking consiste en la entisi de paficulas
esén relacionados con los anteriores mediante la denomin&or un agujero negro formado por colapso gravitacional. El
datransformacbn de Bogoliuboyen notaddn matricial): proceso que da lugar a la misma puede considerarse que se
produce de la siguiente forma:
b= A*a — Ba'. (23) En la inmediatez externa del horizonte de sucesos del

agujero negro, debido a las fluctuacioneanticas del vao,

Dadas estas relaciones, los nuevos opreadores de aniquilgs crean pares de pilas virtuales (paitula-antipaicu-
cion y creacdn verifican las mismas relaciones de conmutaqa). |3 antiparicula con eneri@ negativa, que se encuentra
cion que los antiguogb;, b;]=[al, al]=0  [b;,b]=idi;). en una re@in clsicamente prohibida, puede, sin embargo,

Sin embargo obviamente su vacya no es el de aque- por efecto @inel, atravesar la barrera de potencial del hori-
llos.Es decirpy | 0) # 0. En definitiva lo que sucede es que, zonte de sucesos y caer al interior del agujero negro con una
dado que los operadores de créacy aniquilacbn depen-  probabilidad que depende de la gravedad superfiaieafini-
den, por definidn, de la base elegida, como puede verse g porx? = —(1/2) V" k" 7 ku |nor- ESta es constante y es
partir de la Ec. (13), tenemos distintos i@y, aderds en |3 magnitud que mide é@n rapidamente el vector de Killing,

este caso, no podemos hacer uso de las trasformaciones gle(e| generador de las traslaciones temporales), se vuelve de
Poincaé (bajo la cual el véo es invariante) como sucede en ganero espacio.

un espacio-tiempo de Minkowki. EI observador cuyo tiempo g el interior del agujero negro, el vector de Killing es
propio es el asociado a la nueva bgsg} contaé paral 0) e genero espacio y la pacula virtual se convierte en una
un nimero de paftulas para cada modo k que viene dadoparfcula real con un cuadrimomento dérgro tiempo. La
por (haciendo uso de (23)) otra componente del par no puede aniquilarse con su com-
ahera y escapa al infinito constituyendé eldflujo de radia-
(Ni) = (B'B)y (24) Ei(’)n observad?) en el infinito. ’ !
Podemos considerar el espacio-tiempo asociado al proce-
so como la urbn de tres subespacios de la siguiente forma
(0| Zxblby | 0) = Tr(B'B). E = Ein U &n U Eour (ver Fig. 1), dondety, y Eour SON
espacios-tiempo estacionarios (de hecho podemos conside-
La pregunta que procede inmediatamente e gqterio  rarlos espacios de Minkowski en el infinito agitito) aso-
seguir para elegir la baseas adecuada a nuestros pgisp  ciados al exterior del agujero negro con eecrespectivos
tos? En unespacio-tiempo estacionarigue se define por | 0;,) Y | Oout) ¥ Ebn €S UN €Spacio-tiempo no estacionario
poseer una familia continua de traslaciones temporales qumrrespondiente al interior del agujero negro. Gapensar

y el nimero total de paitulas esi dado por
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RADIACION DE HAWKING 217
siendo
dQ? = do* + sen® 0d¢* 'y
03 = Og(sen B0y) + 83).

f E out
Sin embargo en la proximidad debrizonte de sucespsy,
(definido por la condidn f(ry) = 0) podemos despreciar
algunos érminos y obtener una ecuanide ondas bidimen-
sional que genera ondas planas en el plagng*) siendor*

la denominadaoordenada radial de Reege-Wheddefinida
pordr* = dr/f(r). En efecto, la Ec. (27) puede expresarse
E bEh en laforma

—8399—&-83*30

2 02
Opup + 52

+ f(r) ¢ —m’p| =0, (28)

r r2senf)

y es claro entonces que, teniendo en cuentafiug) = 0,
podemos despreciar losi®imos £rminos en la proximidad
del horizonte de sucesos { rg) y quedarnos con la ecua-
E in cion
2

¢ _o (29

- 2 ;
Ofp+ 029 =0 obien Sudo

cuya soluadbn general es
FIGURA 1.
v =Z2(u) + YT(v), (30)
gue, puesto que en el infinito aditito temporal antes y des-
pués de la formagin del agujero negrd (— +oc) el espacio- dondeéu =t —rxy v =t + rx son las llamadasoordena-
tiempo es estacionario, el femeno de creaéh de paftulas das radiales nulas saliente y entraptespectivamente, y con

fuese un femeno transitorio que dura lo que tarda la estrelld ©SPeCto @ las cuales |eenica (26) pasa a ser de la forma

en convertirse en agujero negro y que adsm mismo fuese ds? = — f(r)dudv + r2dQ?
un proceso dependiente de los detalles del colapso. Sin em- '

bargo, debido a la presencia del horizonte de sucesos y lo q&; claro que para geéslicas radiales nulagd{>=0, d22=0)

esto implica en reladn a la dilatadn temporal, el febme- |35 coordenadas radiales nulasy) son constantes.

no es de hecho permanente (al menos hasta que el agujero sjescogemos que sea autofunéin del vector de Killing

negro se evapora) y ada@sies independiente de los detallesy, (es evidente que para este tipo detritas(dg,,, /dt) = 0)

del colapso. con frecuenciav positiva, como se comemtanteriormente,
Supongamos que el agujero negro es de tipo Schwarz¢kEc. (25)), podemos tomar

child y que por tanto la &trica en el exterior del mismo es la )

correspondiente a un espacio-tiempdtsb, eséricamente p(t,r*) = e ' R(r"), (31)

simétrico y asinbticamente plano de la forma )
y evidentemente de (29) se deduce

dr? 2
ds? = — f(r)dt® + 2 4 12402, (26) 2 _ °R(r+)
( ) f(T) w R(T*) d?"*z
Consideremos por simplicidad un campo escalan esta  “Y soluddn es
métrica.Este verificad la ecuad@n de Klein-Gordon (6): R(r+) = e+, (32)
1 5 1 9 con lo que obviamente las solucionesisrgenerales de la
- f(r) O + ﬁar(r F(r)or) Ec. (29) son
1 QOW(U) :efiwu’
———03 —m?|p =0, (27) ,
r2senf 0o (v) ==V, (33)
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218 J. M* FERNANDEZ CRISTOBAL
Es claro que las Ec. (29) pueden expresarse, respectiva-
mente, de la forma B / dw o i gt ei“”] (35)
90 m w w
&LSOw(U) =0, o
av@w(u) =0 (34) dw’ o toiw
) — 7()‘4}/6 zwu_’_b/ezwu. 36
@ \/ﬂ{ €] (36)
las cuales expresan condiciones de chiralidad (holdejorf El mecanismo de la radiam podemos visualizarlo de

por lo que suelen denotgrse las soluciones con Iqsismer la siguiente forma: en el pasado infinito n@o (r — oo,
ces L yR para las soluciongs,(v) ¥ ¢.(u), respectivamen- " " finito), antes de que la estrella comience a co-
te [21] (Flg 2). La soludin més general dg la ecuéci para el lapsar, escogemos un Vag 0;,,) ( que puede ser el de Min-
campo sex de la forma (8) 0 (22) coffy = wu,(v) = ™" Kowski, pues estamos trabajando cdétritas asirfiticamen-
yui = ¢pu(u) = e . Es decir, te planas). Fijamos la condéi de contorno de que los mo-

Ag. negro

FIGURA 2.

i

FIGURA 3. Trayectoria chsica o de fase estacionaria de un par pro-
ducido en la vecindad del horizonte de sucesos de un agujero negro

dos que se propagan a partir de sean de la forma=®

(mas bien paquetes de onda que sean comldindirieal de

los mismos) Estos se propagan y se dirigen hacia la estre-
lla colapsante que supondremos ya ha devenido en agujero

L R L R
f"‘ W & (l:) 4:"“ ) ¢°“t:(u) negro. Una parte del paquete de ondaé séfundida por el

campo gravitatorio del agujero negro y finalizan3— sin
experimentar ningn cambio de frecuencia. La parte restante
se propagdr paralelamente dlorizonte de sucesos pasado
(H™) (el contorno del futuro causal d&") definido porvy
T (= 0 por comodidad ) y sarabsorbida por el horizonte del
agujero negro. La radiamn de Hawking provendrde estos
modos que penetran en la estrella colapsante (agujero negro),
pero no de todos ellos. Algunos modoséseadsorbidos por
la singularidad y otros (los que se reflejan-en0 en un tiem-
po finito de Schwarzschild < 0 adquiriendo una dependen-

Singularidad en

P cia deu ,®,,(u)) seén difundidos y alcanzan 3+ (r — oo,
t — oo, u finito) (ver Fig. 3). Es esta parte la que produce los
H* efectos de ras inteés. Supondremos que los modos de onda
saliented,, (u) cumplen la condiéin de contorno
Superficie de la o, 3 emiwu

estrella - . -
Para calcular los coeficientes de Bogoliubov definidos por la

I Ec. (17) se necesita por tanto, digamos, emparejar los mo-
dos®,,(u) (pero no todos:®o los que finalmente alcanzan
37F) con lose~™? y sblo en la proximidad del horizonte de
sucesos. Puesto que sokye las ondas de fase constante se
acumulaan pidamente, @ximas al horizonte de sucesos y
para un observador sobre la estrella colapsante, @ebr-
ner un gran desplazamiento aliadzlebido a que el tiempo
gue dura el proceso de colapso gravitatorio es mucho mayor
que el de Schwarzshild, por lo que&slenamente justifica-
da la aproximadin de labptica georétrica (pequias longi-
tudes de onda). Con todos estos ingredientes los coeficientes
de Bogoliubov que en una nueva notatson

Aww’ = Sbw (W/)
y
wa’ = @w(w/)v

eskricamente sir@trico producido por colapso gravitatorio de una sjendo

estrella (diagrama de Carter-Penros@)oR| miembro que alcan-
zal™ se convierte en pddula real (inea ondulada discontinua). D, (v) =
El compdiero (inea quebrada) cae en la singularidad. V2T

dw’

[Bo (W)e™™" + gu(W)e™™],  (37)
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pueden calcularse tomando las trasformadas de Fourier en las
anteriores expresiones:

wa’ = Aw(—w’)a (42)
T d .7 ;) = — 7% ’
@w(wl) _ v eiw ”@w(v), Bow € Agr (43)
A 2 La primera propiedad es evidente a partir de las defini-
o ciones. Para demostrar la segunda podemos integrar sobre el
. dv . lano complejov a lo largo del contorno de la Fig. 4. Para
P = \/76 D, (v). (38) p, plex ) 9 9
o w’ > 0 se verifica:
oo ~
Obtener la expregh de®,, (v) proxima a3~ que se corres- B = /d’U@m vt log(v)
ponde conb,, (u) con las condiciones de contorno impuestas 0

sobre estdiltima es un proceso algo tedioso que no aborda-
remos [9,11,15,-18].

. —w B iw 1 T—1iv
de w T P lOg(’LJJ)

\o

Wlog(=v) §i 4 <0
D, (v) = € : ) 39 0
( ) { 0 sl v>0. (39) _ 7/7dvefiw'v+%log(fv)
Asi pues los coeficientes de Bogoliubov son o0

%9
0o 0 , ) ]
» _ —iw' v+ log(ve'™) __ — e
A i~ / dv(p (U)eiw/”— / dveiw/v_i_%log(_”) = —/d’Ue 3 ( ) = —e 3 Aww/
ww’ — w - .
0
— 00 —00

Estamos ya en condiciones de calcular, de acuerdo con
la Ec. (24), el espectro de pantilas que observie un ob-
servador en el infinito asitico plano Este puede calcularse
a partir de las relaciones (18)-(21) y de la propiedad (43).
y Asi haciendo uso de la propiedad (18) (consideramos, por

simplicidad, espectro discreto):

oo
I R (40)
0

B =~ /dv@w(v)e_i‘”/“ = /dvei“’lw%log(”). (41) ZAww”A:'w” = Buw By
—0o0 0 ¢

= G = (ex @) 1) ZBWW”BI)”w’ = S
w//

Estos coeficientes verifican las siguientes propiedades:

Por tanto:
Plano v

1

2w

er —1
Esta expregin nos da el mero de paftulas creadas en el
modo de frecuencia que ve el observador en el infinito le-
jano, supuesto que todas las pautas entrantes son capaces
de atravesar el horizonte de sucesos y salir de nuevo (pero
ya vimos que esto no esiayg ha sido obtenida para campos
escalares (bosones). Pero parece muy claro quasiusa
fraccion, T, verifica este proceso, entonces
Iy
e 1’
siendo el siendo el signo + el correspondiente para fermiones
(neutrinos, etc). Esta exprési afirma que el agujero negro
tiene un espectro de enfisi termica que se corresponde con
una temperaturd = (x/27). Para elgujero negro de Sch-
warzschildconf(r) =1 — (2M/r)y k = (1/4M) (siendo
M la masa del agujero negro) tenemos, obviamente,
1
(No) = seomr —1-

<Nw> = (BBT)ww = (BTB)ww = (44)

<Nw> =

45
FIGURA 4. (45)
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Puede demostrarse [9] que el espectro obtenido es indepera (26) pasa a tener la expr@si
diente de la simeia esérica y puede generalizarse a aguje-

ros negros cargados y/o en rotati Para agujeros negros en ds® = —f(r)dth + 2f (r)X' (r)dt pdr + dr*
rotacbn, por ejemplo, todo queda igual salvo que hay que 1
reemplazar la frecuencia por la carga conservada asocia- X <f(7“) — f(r)X’Q(r)> +r2d02, (46)

da al correspondiente Killingy — w — mQy, siendoQ2 gy
la velocidad angular del horizonte del agujero negre Ja () dx
componente z del momento angular X dr

y se impone adeé#s la condidin
4. Efecto tinel 1 P
) fr)x=(r)=1 (47)

Preocupados por las consecuencias que la radiatg Haw-
king plantea en relaén con el llamad@roblema de la prdi-  €on lo cual la nétrica queda (a partir de it es simple-
da de informadin (que no abordaremos ajuwcuando el Mente t por comodidad de lenguaje)

agujero negro se ha evaporado [22], Parihk y Wilczek [23]

basindose en la representacide la radia¢in de Hawking ds* = —f(r)dt* + 2f (r)x'(r)dtdr + dr® +12dQ?. (48)
como un feldmeno de efectolnel, ya vislumbrada por el
propio Hawking como vimos en la sebai anterior, propu-
sieron una derivadin semicasica de la misma donde la con-

Las coordenadas de Paingejunto con la condiéin de con-
torno dey y la condicbn (47) tienen las siguientes carac-

L .. . : teristicas:
dicion de la conservagn de la enefi@ total- entendida tal
como fue definida por Arnowit, Deser y Misner (ADM) pa-  « Ninguna de las componentes de latrica o sus inver-
ra espacios asioticamente planos como una integral super- sas son singulares en el horizonte.

ficial en el infinito donde(d/0t) es un Killing - juega un
papel esencial: la masa del agujero negro puede variar pe- = Las “rodajas” de tiempo constante son planas en el es-
ro no la energa total. Esto implica que el proceso de emi- pacio (s* = dr® + r2dQ?).

sibn no puede ser exactamengenbico, ya que un espectro

de este tipo contiene un extremo de eiesgarbitrariamen-

te altas y es evidente que un agujero negro aislado no puede

radiar mayor eneiig que su propia masa. Por otra parte hay  « Un observador en el infinito no distingue entre tzy

= El generador de t es un vector de Killing por sgr)
dependiente delrnicamente.

que s@alar que en la derivaimn de Hawking hay imftita por la condiodn de contorng () — 0.
una hiptesis y es que se asume que la masa M del agujero
negro se mantiene constante en el proceso y que’e[ﬂi_m Para geoélsicas radiales nulas (teniendo en cuenta la con-

ca no juega ningn papel diamico. Pero es evidente que, dicion (47)) tenemos

aunque no tenemos una tepclantica de la gravedad que dr

nos indique 6mo evoluciona la i@trica con la emigin de — =21 —+/1— f(r), (49)

parfculas, § parece razonable pensar que, al radiar, el agu- dt

jero negro pierda enei@ (masa) y si bien para los estadios correspondiendo el signo +(-) a las géettas salientes (en-

iniciales es asumible la hipesis de que lagrdida es muy trantes).

baja (M /dt)< M), esto ya es @s cuestionable para las La radiacon de Hawking se entiende como un proceso

etapas finales de la evaporaui Estas consideraciones, en- tinel de una paitula (suponemos sin masa y que no tiene

tre otras, les llevaron a considerar el agujero negro como umomento angular) de enéagoositivaw que cruza el horizon-

estado cantico excitado metaestable y donde la georaetr te desde una postmi inicial ; a una posidn finalr; mien-

del espacio-tiempo juega un papel@inico en el sentido de tras la masa del agujero negro (en un agujero negro la masa

gue essta la que impone la condici de conservadn de la  y el radio del mismo eéh relacionados) desciende de M a

energa. M —w. Y es precisamente esta simple asnale conserva-
Para describir el proceso necesitaban salvar una primegion de energ del sistema lo que salva una de las dificultades

dificultad #cnica, cual era tener un sistema de coordenadagonceptuales vislumbrada en el proceso de Hawking: la exis-

que se comportase bien en el horizonte de sucesos. Tal sistencia de la barrera de potencial. Tal barrera no preexiste. Es

ma es el llamado de PainiGullstrand y posee otra serie de la propia paficula saliente la que, al provocar la conttaci

buenas propiedades quésnabajo esbozaremos. Definieron del horizonte, crea la propia barrera [24]. La @ectlasica |,

el tiempo Painleg como para la trayectoria de la partila esh dada por
tp=t+x(r), con x(r) =30 7 VY oMy
= r), r) — 0,
d X X I:/drprz/dr/dp;:/dr/—,, (50)
T
siendot la coordenada temporal ordinaria. Entonces&rm T ri 0 ri M
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siendop,. el momento radial de la pacula (.. es una varia- Tambgén existen generalizaciones paréatritas nés genera-
ble muda, no confundir con una derivada) y donde se ha utililes que las del tipo (26) como puede ser
zado la ecuabin de Hamilton-Jacobi(= (0H/0p,) siendo
i la derivada temporal) para obtenefilima igualdad. ds® = —f(r)dt® + (dr?/g(r)) + r?dQ?

Utilizando el cambio de variablél = M — w y utili-
zando la ecuadin de la geoésica radial (49) para p#ctilas
salientes (+) se obtiene

con f(r) # g(r) como se hace en la Ref. 26.

5. Radiacibn de Hawking en un universo de

// . (51) FRW
0 7 1= /1=f(r) Parece claro que la existencia de un horizonte de sucesos en
el agujero negro es esencial para la existencia de la radia-
Teniendo en cuenta que > ry > rpyquef(ry) =0, cion. Adends, en el trabajo de Parikh y Wilzcek, el horizon-
esta integral sér compleja y asumiendo que la parte ima-te de sucesos juega un papelalitico aunque se trate con
ginaria de la acén puede ser atribuida completamente almétricas esiticas. Parecebyico, por tanto, intentar ver si
residuo del pologsta puede calcularsadiimente tomando para otras rétricas no estticas o no estacionarias (es decir
r—ry = ee'’. Por ejemplo, para el agujero negro de Sch-aquellas que no admiten un vector de Killing generador de
warzschild conf(r) = 1 — (2(M — w)/r) la integral (51) una “energn” ) donde exista un horizonte de sucesos, exis-
quedara para la parte imaginari&} que es lainica que nos  te tambén radiaddn de tipo Hawking @rmica) o de distinto

w Tf

interesa: tipo. Aplicando el netodo Parikh-Wilczek, diversos autores
o [27-30] han demostrado que existe realmente una raxdiaci
/ / dr d r=o® asociada ahorizonte aparenticalmente definido en un uni-
1 \/m L verso de Friedmann-Robertson-Walker (FRW), cuyrioa
(U T es diramica (no estacionaria) .

w o ) La métrica de FRW (la del modelo éstdar del Universo)
, 20
/ dw / do = S es
/ o—/2(M — ') +ie &2
of 2 2 2 r 2 7102
ds® = —dt t ds) 55
w ™ 5 ta ( ) 1-— k”I“Z tr ’ ( )
I . 10\2
/dw /ZdaQ(JH +ee) dondea(t) es el denominado factor de escala que determina
0 0 el tamdio fisico del universo ¢ = —1,0,1 sedin se con-
w sidere un universo abierto, plano o cerrado, respectivamente.
= /dw/47r(M —w') = 47w (M _ E) ’ (52) Esta es la ratrica mas general que satisface los principios de
4 2 homogeneidad (invarianza bajo traslaciones) e is@r@p-

varianza bajo rotaciones) del espadiificipio Cosmabgi-
siendooy = /2(M — w). Esta es la parte que nos interesaC0). Debido a esto, existen una serie de isofastque hacen

porque esi relacionada (el factor no es significatiisia- ~ que la parte puramente espacial sea un subespacio maximal-
mente) con ldasa de emigin semicisica[25]: I’ ~ ¢~231,  mente sinetrico (admite el mayorimero de vectores de Ki-

En el caso que nos ocupata es, obviamente, lling). _ . .
Si se defing = a(t)r, entonces la @&trica puede escri-
[ e 87 (Mw—) (53) birse como

2 a b 2 2

Comparando esta expréaicon la correspondiente obtenida ds” = hapd®dr” + podS2 (56)
por Hawking para el agujero negro de Schwarzchild, Ec. (45)giando el nuevo tensorétrico
vemos queiticamente difieren en el facter e’ gue apar-
ta al espectro derivado por Parihk y Wilczek de la termalidad. hap = dig(—1 a )
La aparicon de esteérmino es consecuencia de la tiigsis “ "1 — kr?
de conservadin de la enefig total y esh asociada por tanto
a la autointerac6in del campo gravitatorio que no sefeen
cuenta en la derivagh de Hawking. d

La técnica usada puede generalizarse a agujeros negrg
rotantes y cargados. La tasa de efmispara un agujero de
carga Q emitiendo radiamn sin carga es [23]

2

@ = (t,r). Es decir, dadas las condiciones de homoge-
neidad e isotroja del espacio, podemos describir la varie-
ad 4-dimensiona{ M, g) como el producto de dos espa-
s 2-dimensionales: uno con leéirica h,;, y Otro con la
métrica esindar de la esfera 2-dimensionalateadrp? que
esh asociado a las sim@s del sistema. Apodemos poner
(M* g) = (Q% h) ® (82, 7). Se define ehorizonte aparen-
te como la superficie marginalmente atrapada con expansi

F~e—47r[2w(]\l—%)—(Ai—w)\/(JV[—w)z—Q2+M\/JV[2—Q2]. (54)
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nula’®. El valor del radio del mismop(3), cumple la condi-
cion

J. MA FERNANDEZ CRISTOBAL

define un flujo preferido de tiempo y en este sentido es una
generalizadn del vector de Killing que define un flujo de

tiempo para ratricas estticas. Las propiedades del vector de

h®d,pdyp = 0. (57)
Por tanto,
1 —kr?
—(Bp)? + P (0rp)* =0=>pa
S

Jk+ Ha)?

dondeH = (1/a)(da/dt) es el llamadgarametro de Hub-
ble. Vemos que para un Universo plano (k=0) el horizonte
aparente coincide con el horizonte de Hublile,!, es decir,
con el horizonte cosmaégico.

En funcbn de las coordenadés p) la métrica (56) resul-
ta ser una ratrica de tipo Painleéd~Gullstrand ras adecuada,
como sabemos, para el estudio del problema que nos ocupa:

1-(2)? 2H

2 _ pA 2 P

ds® = 1—k(§)2dt 1—k(§)2dtd9
dP2 2 102

Se define eVector de KodamaobreQ como el dual de
Hodge relativo a la ietrica’h del gradiente del radio areal
(que es considerado un campo escalar sobre el espacio nor-
mal bidimensional):

1

ab
= - € s
- det(hab) ver

a

(60)

donde a,b = 1,2 se refieren a las componentes del tensor ,

meétrico asociado a la étrica (59):

1_(i)2 Hp
I YAV T YEAY
e (61)
Hp

1
TTREE TRE)

Por tanto, las componentes del vector de Kodama en fun-
cion de las bases del espacio bidimensional normal a las es-
feras de simeta p son [31]

Ke = < 1—k(p)270) — K2
a

2
= hyy KK = — (1 . (”) ) .
PA

Puede generalizarse el vector de Kodama a toda la variedad
(M, g) definiendoe,, = eas(dz)%(dz),. Asi utilizaremos
como vector de Kodama

(62)

Kodama n&s importantes son las siguientes:

= Sedin (62), el vector de Kodama es dergro tiempo,

nulo o espacio sém seap < pa, p = pay p > pa,
respectivamente. En el primer caso, el signo - en la de-
finicion (60 ) asegura qu&* est dirigido hacia el
futuro.

K es tangente a las superficiggp =Cte). Es decir,
Kt7,p=0.

K* es una corriente localmente conservada. Es de-
cir, 7, K* = 0. La correspondiente carga conservada
(teor. de Noether) es

4
/K“dau = gwp?’

La densidad enefg-momento a lo largo del vector de
Kodama definida comg* = T# K", siendol},, es el

tensor enerfig-momento, tamBn es una corriente con-
servada. Es decity,)* = 0. La correspondiente carga

conservada es
/]“dou

o

gue es la enefg total de la materia &s el campo gra-
vitacional.

Como puede verse a partir de (62), en el espacio
asinbticamente planda — oo, p = constante) el
vector de Kodama coincide con el vector de Killing.

K = K", = kk(%f% — B,

(vector de Killing).

2
K? = hgy K°K® = — (1 — ’Q) P
Pa

Cuando el vector de Kodama es nulo aparecdamn
rizonte atrapado(una hipersuperficie plegada por su-
perficies marginales) exactamente igual que aparece un
horizonte de Killing cuando el vector de killing se anu-
la.

KH— ( 1—k(2)2,ﬁ>.

Al considerar paitulas escalaregstas han de verificar
la ecuacbn de Klein -Gordon(6), siendog = det(g,.) Y
g, la métrica (59) de FRW. En la aproximaci WKB (de la
oOptica georatrica) el campo cantico asociado a la pacula

Este vector tiene interesantes propiedades que le hacen mpyede considerarse de la formé, p) = e~ %) donde
similar al vector de Killing. De hecho el vector de Kodamal es la acddn para la trayectoria @&bica de la paitula. Con

Rev. Mex. 5. E56 (2) (2010) 213-226



RADIACION DE HAWKING 223

el campo siendo de esta forma, eniglite chsico(h — 0), 6. ¢Realmente efectolinel?
la ecuaddn de Klein-Gordon se convierte endauacon de
Hamilton-Jacobi Para finalizar este esbozo sobre la radiade Hawking ha-

. ) remos referencia a algunas vocegicas con el ratodo de

9" 0, 10,1 +m” = 0. (63)  Pparikh-Wilczek. Como vimos, la derivari de la radiadin

de Hawking propuesta por Parikh y Wilczek se basa en la
hipbtesis de que la adm de la pafitula que atraviesa el ho-
rizonte del agujero negro tiene una parte imaginaria que pro-

" P\ 2 viene del plano complejo de la coordenada r a lo largo del
w=—K'OI=—/1-k (g) Ol, kp=0,I. (64)  semigrculo infinitesimal sobre el horizonte de suceses

) § ) , Recientemente ha sido cuestionado que labaqgueda tener
Asi, la accon queda (de forma aipga a lo que sucédlen 4 componente imaginaria, [33,34], y admmesta objec-

Podemos definir la endiayy el momento radial asociados al
vector de Kodama como

métricas no diamicas): cion no depende de las coordenadas utilizadas. El argumento
w fundamental es que en el espacio-tiempo del agujero negro la
I'= —/dti2 + /dpkp~ (65)  variable temporal t adquiere una parte imaginaria dentro del
y1-=Fk (2) horizonte de sucesos que cancelda parte imaginaria pro-

veniente del momento. Intentemos ver los argumentos de los
discrepantes.

Obviamente ha de verificarse la ecusrcipara las
w? 2H pw geocksicas radiales [15]:

+
1_k(§)2 1—k(5)? ’ dr m
Pr = mgrr% = m €2 — ‘/Eff’ (69)

2
+ (1— <p> )k§+m2 —0 (66)

P4 siendoe la enerda por unidad de masa de la paula (es de-
Esta ecuadin de 2 grado er¥, tiene dos posibles soluciones cire = 2)y V. s el denominadpotencial efectivgue, para
correspondientes a modos entrantes o salientes (signo + yu agujero esfricamente sitrico, sin carga y no rotante es
respectivamente, en laiz). Dado que el observador asten-  simplememté’, s, = f(r) con lo cual queda, para el agujero
tro del horizonte aparente (< p4, donde el vector de Ko- negro de Schwarzschild coffr) =1 — (rg/r):
dama es de tipo tiempo) debemos considerar los modos en-
trantes (y, consecuentemente, escoger el signo - enzla ra dI(r) \/(wz —m2)r2 + m2rry
Escogiendo paitulas de masa 0 (puede verse que el resul- pr(r) = ar R (70)
tado que nos interesa no dependend§?7]) y aplicando la
Ec. (50) del netodo de Parikh-Wilzcek obtenemos para lavemos que si m=@sta se reduce a la ecuatide Hamilton-
parte imaginaria de la adni clasica, que eatintegramente  jzcobi
asociada al segundérmino de la expresh (66) puesto que

Sustituyendo esta exprési en (63), la ecuaoch de
Hamilton-Jacobi queda

la contribucén imaginaria proviene del polo en el horizonte dW (r) w
aparente 4: dr f(r)
3 = —wS / dp obtenida para la aproximai WKB, en el Imite semichsico

(h — 0) y para m=0 a partir de la a@si [19]:

Hp+/(Hp)? +1- ()2 -
X = T . = —
s T =, &

Asi pues, la tasa de emisi sea

En terminos de la interpretam de Parikh y Wilzcek el pro-
ceso de radiadn queddia establecido de la siguiente for-

[ ~ e 291 — g—27wpa (68)  ma: como puede apreciarse a partir de la expreér0), la

parficula no puede propagarseasicamente entre dentro y

Por tanto, el observador que &stentro del horizonte apa- fuera del horizonte del agujero a causa de la barrera de po-
rente (el llamado observador de Kodama)avam flu- tencial que se manifiesta como un polo en el momento para
jo de pariculas con un espectréerimico de temperatura r = rgy. Sin embargo, canticamente es posible atravesar
T=((1/2)mp4) cuando las paitulas atraviesan hacia el in- la barrera por efectdihel y unir las trayectorias interior y
terior del horizonte aparente. Esto es completamerittbpga  exterior al horizonte en el plano complejo r rodeando la sin-
alo que sucede para la radiaeide Hawking en la derivaimn ~ gularidad asociada &y . Esto &iade una parte imaginaria a
propuesta por Parikh y Wilczek. la accbn (ver Ec. (52)) que se interpreta como la responsable
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del procesolinel de dentro a fuera del horizonte. Sin embar-  El punto central del mismo estriba en la refatgue hay
go, si se hace una aproximénien la Ec. (70) para — rg entre la funddn de particbn Z de un conjunto camico ter-

(teniendo en cuenta (71)) tendremos modinamico formado por un campo (cualquier campo: de
materia, gravitatorio, etc) a una temperatura déda (1/5)
W(r) T—rd sznr _ TH, (72) (kg = 1 en unidades naturales) y la integral de camino que
I'H expresa la amplitud de probabilidad de trarsic{en la re-

y dado que la ecuan para las trayectoriasgrimas al ho- presentadin de Heisenberg)ps, t2 | ¢1,¢1):

rizonte viene establecida por la condici 7 = Tre—BH _ /D¢e‘IE(¢), (74)
dl
do Cte(C) donde la integral ha de realizarse sobre todos los campos que
son perbdicos de period@ en el tiempo imaginario y que
se deduce que ha de verificarse la ecduaci Cump|an las condiciones de Contorm@1)2¢1 ¢(t2>:¢2
y donde la acdn I es la acdn clsica eudtea obteni-
—t+rpln(r—rg/ra) =C da haciendo una rotam de Wickt — ir y cuyo €rmino

dominante sex el que proviene de las soluciones que hacen
extrema la acéin. Suponiendo quedbk tenemos un campo
gravitatoriog, la accon viene dada por la adm de Einstein-

y sustituyendo en (71) obteridmos que la acon es

T—Tryg
I = —wt+wrgln - Hilbert mas un érmino de frontera que sirve para normalizar
la misma y que es necesario introducir para obtener una ac-
— W <—t + rHlnr — TH) — WO (73) cion que deQenQEiJk) de las primeras derivadas_de latnica
TH (R contieneé&rminos que son lineales en la derivada segunda
de la nétrica):

Es decir, la acéin no adquirita una parte imaginaria y
por tanto no ha Iu}ggr el ef?ctbnel. Vemps en.definitiva que I = b drRV=g + /df(K — Ko)V—h, (75)
la puesta en cuestn del método de Parikh-Wilczek se basa 167 J J
en el “olvido” de la parte temporal de la abni—wt y de su = o=
contribucbn igual y de signo contrario a la parte imagina- dondeK —Kyesla diferencig delatrazade I_a segunda forma
ria de la parte radialV’(r) = [ drp, (ver Ec. (50)) con lo fundamental d&= en la nétricag y en la netrican y h es la

que la contribu@n neta para la parte imaginaria de la aoci  Meétrica inducida sobre el contorno (o fronted).
total (71) es nula. Para la nétrica de Schwarzchild euclidiana,

ds? = (1 — 2M) dr?

7. Acercade otras derivaciones de la radiadin "

. —1
de Hawking + <1 - 2M> dr? +r?dQ?, (76)

Como se siala en el “abstract”, el pr@sito de este ditulo "
es fundamentalmente dar una ampliaisile la denominada P0demos emplear las coordenadas de Kruskal-Szekeres
radiacbn de Hawking de los agujeros negros fialar dosde (1> X, ) con el fin de evitar la singularidad de Iética
las principales derivaciones de la misma: la original debida &' = 2M: las coordenadas temporal y radialr) verifican
Hawking y la conocida como efectortel. Esteiltimo méto- las siguientes relaciones con las coordenadas (T,X):
do ha sido en la@ltima decada muy utilizado para obtener el X2 _ 72— (1 _ L) o7 77)
espectro de radia@n en horizontes damicos (tipo FRW), de 2M
ah la dedicaddn que se dedica al mismo. Pero naturalmentsy
“amplitud” no es siBnNimo de “completitud” y en este sentido X4+T
no debe quedar en el lector (sobre todo en el no especialista X_7T
en el tema) la impreéh de que laginicas derivaciones de la .
radiacbn de Hawking se agotan en las arplatadas. Existen €On lo cual la netrica (76) pasa a ser
otros netodos. ,  32M°

El método nés interesante posiblemente sea elrde- ds” =
grales de camin¢‘path integrals”) [35-37] aplicado por Gib-
bons y Hawking en el contexto de la aproxintata la grave-
dad cuéntica euddea para la obten@n de la entrofa de un
agujero negro de Kerr-Newman y de unatnca de De Sit-
ter. Dadas la relevancia y aceptatique tiene, aunque ajeno
al.propi)sitc.),de este ai[tulq, haremos un peqiie esbpzo del ds? — _32M3 e~ (dT2 + dX?) + r2d0? (80)
mismo apli@ndole al agujero negro de Schwarzchild: r

iT

e 2M | (78)

e~z (dT? — dX?) + r2dQ>. (79)

(Para el lector exigente hacemos la advertencia de no confun-
dir (1—(2M/r)) que aparece en laétrica con1—(r/2M))

que aparece en la igualdad (77)). Podemos tdmat T,

con lo cual la rétrica (79) pasa a ser
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Ya que la entrofa de un sistema termodimico viene dada

por la expregin
S = g 1)inZ ~ g 1)1

dondea = arctg(7/X) € [0,2n]. Por tantor debe ser una = \Vag )" \Pag T B

coordenada peridica de pdodo = 87 M, con lo cual quie-

re decirse que el agujero negro de Schwarzchild debe tense deduce que en este case= 47 M2, Puesto que para el

y la relacbn (78) pasa a ser
X —iT
X +iT

—2i — T
= 2M
e )

(81)

una temperatura agujero negro de Schwarzchild &ea del horizonte de su-
1 cesos &rea del agujero negro) es = 4nr?, = 167M? se
T, = R deduce la relaéin entre la entrdjp y el area de un agujero
gue es la que se obtuvo precisamente mediant&tdo ori- negro:
ginal de Hawking (ver Ec. (45)). g A (82)
Puede calcularse por otro lado el valor de la @Gegi75) T4

para el agujero de Schwarzchild y el resultado es [38]:

.

V1.

ﬁ2

ArM? = .
T 167

Naturalmente este @odo puede, como eédico, aplicarse
a cualquier rétrica y por tanto es aplicable a horizontes cos-
molbgicos (tipo FRW).

. La conjetura de CensuradSmica se debe a Penrose y plan- vii.

tea fundamentalmente la prohildiai de singularidades desnu-
das cuando un objeto implosiona. Sobre la aceptacino de
esta conjetura, curiosas apuestas imtzs, entre la comunidad
de los fsicos, y en general sobre el desarrollo diiso de la
fisica de los agujeros negros, ver la Ref. 5.

En general, el vdo suele definirse como el estado dénim

ma energg, pero en el caso de que el hamiltoniano del sistema 1
no se conserve en el tiempo no tiene mucho sentido hablar de
enerdga. Esta séa realmente la situa@n en que nos encontra-
mos generalmente en un espacio-tiempo curvo siempre que l&3.
métrica no sea estica o estacionaria [11]. 4

Una superficie de Cauchy para un conjunto abidft@s, fun-

damentalmente, una hipersuperficie @mero espacio o nula
gue corta a cualquier curva démgro tiempo ed/ unay ®lo 6.
una vez.

N

Hago expicita la condicbn de operadores del campo y su mo-
mento conjugado.En adelante @asto por entendido y elimi-
nark el sombrero.

. Puede demostrarse [15,16] que el producto escalar (10) no de9-

pende de la superficie de Cauchy elegida. 10.

Lo que esto implica fundamentalmente es que siempre pued
elegirse una coordenaggen muchos casos es simplemente la
coordenada® = t) que verifica la condiéin (8/9¢)g,.. = 0.

El patametro¢ juega el papel de pametro temporaléé —

—1) con respecto al cual decidir gunagnitud se conserva,

pues por el teorema de Noether las transformaciones genergs.

das por el vector de Killing llevan asociadas cargas constantes.
A lo largo de las curvas integrales #igpuede especificarse de
forma natural el p@imetro tempora] siendok = (9/0¢). Para
el lector exigente en el rigor deste y otros conceptos pueden
consultarse numerosos libros y apuntes de gedandiferen-

cial y/o de relatividad general.Uno de ellos es la ref [12]. Paray 5.

la mayofa de definiciones y resultados no demostrados a los
gue haga referencia el amtilo pueden consultarse en las Refs.

13 ala 16. Especialmente para cuantiaa@n espacios curvos 17.

puede consultarse la referenciasita 13.

12.

14.

Una superficie atrapada es, fundamentalmente, una superficie
2-dimensional de @nero espacio compacta sin fronteras con la
propiedad de que todas las gésitas nulas que la intercep-
tan ortogonalmente convergen inicialmente en ella. Para una
definicion rigurosa de este y otros conceptos como superficies
marginales, horizontes atrapados, etc puede consultarse en la
Ref. 32.
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