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Índice general

AGRADECIMIENTOS 3
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4.2. Espacio de parámetros ζ y Ne que explican en mayor medida el problema

de la Constante Cosmológica . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

5.1. Evolución del factor de escala respecto al tiempo para la cosmoloǵıa ΛCDM 31
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RESUMEN

En este trabajo de tesis se busca presentar algunos resultados que permitan guiar a la
solución de dos de los grandes problemas de la cosmoloǵıa moderna: el problema de la
Constante Cosmológica y la tensión de la constante de Hubble.

El primer problema consiste en que la predicción teórica para el valor de la densidad
de enerǵıa del vaćıo es 10120 veces mayor que la densidad de enerǵıa del vaćıo observada,
mientras que el segundo problema se debe a la discrepancia que hay para el valor de la
constante de Hubble dada por dos mediciones distintas.

Para guiar a las soluciones de los problemas, se plantea una acción de gravedad Einstein-
Hilbert, incorporando efectos cuánticos al considerar tal acción, como una acción efectiva
con acoples gravitacionales dependientes de la escala de renormalización.

Se encuentra que considerar acoples gravitacionales dependientes de la escala puede
explicar un factor de 1066 de diferencia entre la enerǵıa de vaćıo observada y la teórica en
el problema de la Constante Cosmológica, mientras que considerar acoples gravitacionales
dependientes de la escala tiene el potencial de reducir la tensión de la constante de Hubble.
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1. Introducción

A comienzo del siglo XX comenzaron a desarrollarse dos teoŕıas que seŕıan los pilares
fundamentales de las teoŕıas de la f́ısica moderna. Estas son la Mecánica Cuántica y la
Relatividad. La Relatividad Especial y Relatividad General, que describen los fenómenos
a altas velocidades y a la gravedad como consecuencia de la curvatura del espacio-tiempo
respectivamente, han sido comprobadas a escalas astronómicas en múltiples ocasiones
[1, 2, 3, 4, 5, 6]. Por otro lado, la mecánica cuántica, que incluye una indeterminación
intŕınseca de las variables mecánicas, describe de buena manera los fenómenos f́ısicos a
escalas atómicas.

En un intento de poseer una teoŕıa que explicara la creación y aniquilación de part́ıculas,
se estableció la Teoŕıa Cuántica de Campos, la cual incorpora los principios de la Mecánica
Cuántica y la Relatividad Especial. Las teoŕıas derivadas de la Teoŕıa Cuántica de Campos,
como la Teoŕıa Electrodébil y la Cromodinámica Cuántica son muy precisas en explicar los
fenómenos y experimentos realizados en el área. Estás teoŕıas explican tres de las fuerzas
fundamentales de la naturaleza. La cuarta fuerza fundamental, la gravedad, en cambio,
descrita por la Relatividad General es una teoŕıa clásica.

Dentro de este panorama general, existen dos grandes problemas en la cosmoloǵıa moder-
na que podŕıan apuntar al desencuentro entre la Relatividad General y la Teoŕıa Cuántica
de Campos. Por un lado, tenemos al problema de la Constante Cosmológica, y por otro
lado, a la tensión de la constante de Hubble.

El problema de la Constante Cosmológica hace referencia a posibles concepciones erróneas
de lo que es el vaćıo y de los efectos que puede tener su densidad de enerǵıa a escalas cos-
mológicas. Desde el descubrimiento de la expansión acelerada del universo, se le ha inten-
tado dar una explicación a este fenómeno, por medio de la enerǵıa del espacio vaćıo. Desde
la Teoŕıa Cuántica de Campos se puede predecir un valor, el cual discrepa dramáticamente
de lo observado.

Por otro lado, la tensión de la constante de Hubble hace referencia a que distintos méto-
dos de medir la constante de Hubble no llegan a acuerdo cuando se consideran los errores
de las mediciones. Un valor de la constante de Hubble lo entregan las observaciones de las
velocidades de recesión de galaxias en el universo local (observaciones del universo tard́ıo),
y otro valor es obtenido a partir de observaciones del Fondo Cósmico de Microondas asu-
miendo la cosmoloǵıa ΛCDM (observaciones del universo temprano).

Esta tesis presenta dos partes, una para tratar el problema de la Constante Cosmológica
y otra para tratar la tensión de Hubble. En cada parte se describirá el marco teórico, se
presentará el problema y finalmente se propondrá una forma de guiar a la solución.
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Parte I.

Problema de la Constante
Cosmológica
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2. Cosmoloǵıa clásica con Λ

2.1. Universos de Friedman

Una de las hipótesis principales de la cosmoloǵıa moderna es el Principio Cosmológico,
el cual describe al universo en escalas de tamaño suficientemente grandes como homogéneo e
isotrópico. Bajo esas consideraciones se propone la métrica de Friedman-Lemâıtre-Robertson-
Walker (FLRW), que respeta invariancia traslacional y rotacional en el espacio. El elemento
de ĺınea asociado a esta métrica en coordenadas esféricas es [7]

ds2 = −c2dt2 + a(t)2
(

1

1− κr2
dr2 + r2dθ2 + r2 sen2(θ)dϕ2

)
(2.1)

donde a(t) es el factor de escala del universo y κ es la curvatura espacial. Un valor de κ = 1
representa un universo con geometŕıa esférica, κ = 0 es un universo plano, mientras que
κ = −1 describe un universo con geometŕıa hiperbólica. Para lo que sigue se asumirá esta
métrica considerando κ = 0, fundamentado en las observaciones cosmológicas [8].

2.2. Ecuaciones de Campo de Einstein para el vaćıo del universo

El principio de covariancia general nos permite escribir las Ecuaciones de Campo de
Einstein de la Teoŕıa de la Relatividad, no solo con un tensor de enerǵıa-momentum que
describe la materia y la enerǵıa usual, sino también con un término extra que sea propor-
cional al tensor métrico. Aśı todas las soluciones matemáticas están consideradas

Gµν =
8πG

c4
Tµν − Λgµν (2.2)

donde la constante de proporcionalidad Λ es la llamada Constante Cosmológica.

Si el término con Λ se considera como aporte al contenido de materia y enerǵıa del univer-
so, tiene sentido definir un tensor de enerǵıa-momentum para este término con Constante
Cosmológica

Gµν =
8πG

c4
Tµν − Λgµν =

8πG

c4

(
Tµν −

Λc4

8πG
gµν

)
=

8πG

c4
(Tµν + TΛ

µν) (2.3)

De esta manera se tiene que el tensor de enerǵıa-momentum total presenta dos contribu-
ciones, enerǵıa-materia usual y la Constante Cosmológica

T tot
µν = Tµν + TΛ

µν (2.4)
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Este tensor de enerǵıa-momentum asociado a la Constante Cosmológica tiene la forma
de un fluido perfecto y define una densidad de enerǵıa constante, invariante de Lorentz,
que es intŕınseca al espacio, ya que la cantidad de enerǵıa aumentará o disminuirá según se
expanda o se contraiga el espacio, y dado que no está asociada a materia, se puede asociar a
enerǵıa del espacio vaćıo. Esta enerǵıa produce una presión negativa que fuerza al universo
a expandirse aceleradamente, y presenta una ecuación de estado de enerǵıa oscura

ρΛ = −TΛ0
0 =

Λc4

8πG
PΛ = TΛ1

1 = − Λc4

8πG
= −ρΛ (2.5)

De las Ecuaciones de Campo de Einstein, considerando la métrica FLRW (2.1), para
un universo vaćıo (sin una contribución de un tensor de enerǵıa-momentum usual) y sin
curvatura espacial, se deduce la ecuación de Friedman

ȧ(t)2

a(t)2
=

Λc2

3
(2.6)

La solución para esta ecuación diferencial es

a(t) = a0e
t
√

Λc2/3 (2.7)

que predice un crecimiento exponencial de las distancias en el universo, tal como se espe-
raŕıa para una sustancia que presente una presión negativa.

2.3. Universo inflacionario

La cosmoloǵıa ΛCDM (ver sección 5.1) provee un entendimiento base para la historia
del universo, la formación de estructuras a gran escala y la expansión acelerada del uni-
verso actual. Sin embargo, existen problemas que este modelo no puede solucionar, como
lo son la naturaleza de la enerǵıa oscura y las espećıficas condiciones iniciales en las cua-
les tuvo origen el universo, tanto en las perturbaciones de densidad primordial, como en
el valor muy cercano a cero que se mide para la curvatura espacial κ para el universo actual.

Las observaciones cosmológicas del Fondo Cósmico de Microondas y la estructura a gran
escala muestran que zonas muy alejadas del universo que no pudieron estar conectadas
causalmente según la cosmoloǵıa ΛCDM, presentan distribuciones de densidades, tempe-
raturas y sobredensidades casi independientes de la escala, una situación t́ıpica de un
sistema en equilibrio termodinámico. Es extremadamente poco probable que el universo se
haya originado de condiciones tan espećıficas como lo es estar en equilibrio termodinámico.

La hipótesis de inflación propuesta por A. Guth [9] postula un peŕıodo de crecimiento
acelerado en el universo primigenio, previo a la época dominada por radiación, que da una
explicación a observaciones de la curvatura espacial muy cercano a un universo espacial-
mente plano, y expande el horizonte causal por encima del largo de Hubble, permitiendo
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el equilibrio termodinámico en zonas del universo que actualmente están muy alejadas.

Para entender cómo la curvatura espacial evoluciona en el tiempo se considera el paráme-
tro de densidad asociado a curvatura espacial (5.6)

d

dt
Ωκ(t) =

d

dt

(
κc2

ȧ(t)2

)
= −2κc2ä(t)

ȧ(t)3
= −2ä(t)

ȧ(t)
Ωκ(t) (2.8)

La ecuación describe que, para un universo en expansión acelerada (ȧ(t) > 0, ä(t) > 0),
el parámetro de densidad asociado a la curvatura espacial evoluciona acercándose a cero
para cualquier signo de κ.

Por otro lado, los eventos que están conectados causalmente son eventos que permiten
compartir información por medio de la luz o por medio de cualquier otro mecanismo con
velocidad de propagación de la información menor que la velocidad de la luz. En el caso
de la luz, el intervalo de un fotón es nulo

ds2 = −c2dt2 + a(t)2dr2 = 0 (2.9)

La distancia que separa un punto de inicio hasta un punto final en el recorrido de la luz
en un universo de Friedman está dada por la siguiente expresión

D(t1, t0) =

∫ t0

t1

c

a(t)
dt =

∫ ln(a2)

ln(a1)

c

ȧ
d ln(a) (2.10)

lo que define un horizonte causal. En un universo en expansión desacelerada (como en las
épocas dominadas por radiación y materia) el integrando 1/ȧ decrece hacia el pasado, por
lo que hay una distancia finita recorrida por la luz desde el origen. Sin embargo, para el
peŕıodo de inflación, el crecimiento exponencialmente acelerado del universo permite que
esta distancia recorrida sea arbitrariamente grande.

Una descripción efectiva de la época de inflación de crecimiento exponencial se puede
obtener considerando un universo vaćıo con Constante Cosmológica en las Ecuaciones de
Campo de Einstein (2.2). Luego, la solución (2.7) predice un crecimiento exponencial de
las distancias en el universo. Sin embargo, esta manera de reproducir inflación no ofrece
un mecanismo que ponga fin al proceso inflacionario y dé comienzo a la época del universo
dominada por radiación.

En un modelo simple de inflación se puede considerar un campo escalar mı́nimamente
acoplado a gravedad, que presente un potencial, acoplado también a campos de materia.
A este campo se le denomina inflatón

S =

∫ [
Rc4

16πG
− 1

2
∂µϕ∂

µϕ− V (ϕ) + Lmat + Lint

]√
−g d4x (2.11)

Las ecuaciones de movimiento para el campo métrico están dadas por
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Gµν =
8πG

c4

[
T ϕ
µν + Tmat

µν

]
=

8πG

c4

[
∂µϕ∂νϕ−

(
1

2
∂αϕ∂

αϕ+ V (ϕ)

)
gµν + Tmat

µν

]
(2.12)

mientras que la ecuación de movimiento para el inflatón es

□ϕ− dV

dϕ
= −δLint

δϕ
(2.13)

Considerando la métrica FLRW (2.1), las ecuaciones de movimiento para (2.12) y (2.13)
están dadas, respectivamente, por

H2 =
8πG

3c4

(
1

2
ϕ̇2 + V c2 + ρmatc

2

)
(2.14)

ϕ̈+ 3Hϕ̇+ V ′c2 = F [ϕ, gµν , ...] (2.15)

donde H es la función de Hubble definida en (5.4). Un crecimiento del universo con gran
aceleración ä≫ 0, se da si se cumple la condición

ε = − Ḣ

H2
= − äa

ȧ2
+ 1 ≪ 1 (2.16)

Si tenemos una evolución del universo inflacionario dominado por la dinámica del campo
inflacionario, esto es, el término cinético y potencial del campo inflacionario tienen un
mayor aporte a la densidad de enerǵıa que los campos de materia, entonces la ecuación
anterior (2.16) se puede reescribir usando (2.14) y (2.15)

ε ≈ 3ϕ̇2

ϕ̇2 + 2V c2
≪ 1 (2.17)

La condición anterior implica que ϕ̇2 ≪ V c2, por lo que la mayor parte de la enerǵıa está
contenida en el potencial del campo inflacionario

H2 ≈ 8πG

3c2
V (2.18)

lo que implica una presión negativa P = T ϕ1
1 ≈ −V , tal como se esperaŕıa para un universo

en expansión acelerada.

La ruptura de la condición (2.17) (ϕ̇2 /≪V c2) puede llevar al fin de la expansión acelerada
y, por lo tanto, al fin de inflación. Términos de interacción en la densidad lagrangiana Lint

permiten procesos f́ısicos en los cuales la enerǵıa de las excitaciones del campo inflaciona-
rio puede transferirse a los demás campos de materia, creando las part́ıculas del modelo
estándar y, aśı, conducir a un universo dominado por radiación. Este proceso es conocido
como recalentamiento [10].
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2.4. Determinación observacional de Λ: Observaciones
astronómicas

El modelo ΛCDM (ver sección 5.1) describe la dinámica de la expansión de las distancias
en el universo, determinada por las densidades de enerǵıa de cada una de sus componentes.
Las observaciones de las anisotroṕıas del Fondo Cósmico de Microondas [8] junto con las
observaciones de cúmulos de galaxias [11] y las mediciones de brillo de supernovas de tipo
Ia [12] que determinan la aceleración del universo, también restringen los valores de los
parámetros de densidad de enerǵıa de las componentes del universo Ωr, Ωm y ΩΛ y el
valor de la constante de Hubble H0. Para el modelo ΛCDM sin curvatura espacial, las
observaciones entregan valores ΩΛ = 1−Ωm −Ωr = 0,69 y H0 = 67,4 km s−1 Mpc−1. Esto
determina el valor de la Constante Cosmológica efectiva

Λefe =
3ΩΛH0

2

c2
= 1,08 · 10−52 m−2 = 4,32 · 10−66(ℏc)2 eV2 (2.19)

Por lo que la densidad de enerǵıa del vaćıo asociada a Λ, según (2.5) es

ρΛ =
Λc4

8πG
= 5,22 · 10−10 J/m3 = 2,48 · 10−10(ℏc)−3 eV4 (2.20)

Introducir la Constante Cosmológica en la Ecuaciones de Campo de Einstein permite
describir la expansión acelerada del universo observada desde 1998 [13, 14]; sin embargo,
esta descripción es efectiva, es decir, describe los fenómenos observados sin dar una ex-
plicación más fundamental de por qué el universo está en expansión acelerada, o de otra
forma, no da una explicación básica a qué es la enerǵıa oscura.
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3. Enerǵıa de vaćıo en Teoŕıa Cuántica de
Campos

3.1. Cuantización canónica

Teoŕıa Cuántica de Campos describe a los sistemas f́ısicos como estados cuánticos que
pertenecen a un espacio de Fock (F), el cual está definido como la suma de productos
tensoriales de espacios de Hilbert de una part́ıcula (H)

F = |0⟩ ⊕ H ⊕ (H⊗H)⊕ ... (3.1)

donde |0⟩ es el vaćıo algebraico y representa ausencia de part́ıculas. Esta estructura permite
describir sistemas f́ısicos con un número variable de part́ıculas. Para expresar esto en un
lenguaje matemático, se definen los operadores de creación (â†p⃗) y de aniquilación (âp⃗), que
crean y destruyen estados de part́ıculas con momentum definido, es decir, actúan sobre el
estado de vaćıo de la siguiente manera

(â†p⃗1)
n1(â†p⃗2)

n2... |0⟩ =
√
n1p⃗1!n2p⃗2!...

∣∣n1p⃗1, n2p⃗2, ...〉 (3.2a)

(âp⃗1)
n1(âp⃗2)

n2...
∣∣n1p⃗1, n2p⃗2, ...〉 =√n1p⃗1!n2p⃗2!... |0⟩ (3.2b)

Esta estructura es la misma que presenta un oscilador armónico en mecánica cuántica de
una part́ıcula. El formalismo de cuantización canónica describe a cada una de las part́ıcu-
las como las excitaciones de sus propios campos, los cuales se comportan como osciladores
armónicos cuánticos en cada punto del espacio.

Por medio de la transformada de Fourier de los operadores de creación y aniquilación se
definen los operadores de campo

ϕ̂(x) =

∫
1

(2πℏ)3/2
1

(2Ep⃗)1/2
(âp⃗ e

ipx/ℏ + â†p⃗ e
−ipx/ℏ) d3p (3.3)

los cuales crean y destruyen part́ıculas en eventos definidos. Los operadores de campo
tienen asociado un momento conjugado

π =
∂L

∂(∂0ϕ)
(3.4)
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En el formalismo de cuantización canónica, el proceso de cuantización viene dado por
establecer relaciones de conmutación a tiempos iguales entre el operador de campo y el
operador momento conjugado asociado

[ϕ̂(t, x⃗), π̂(t, y⃗)] = iℏcδ3(x⃗− y⃗) (3.5)

lo que implica que los operadores de creación y aniquilación deben cumplir la siguiente
relación de conmutación para bosones

[âp⃗, â
†
q⃗] = δ3(p⃗− q⃗) (3.6)

mientras que para fermiones, los operadores de creación y aniquilación cumplen una relación
de anticonmutación

{âp⃗, â†q⃗} = δ3(p⃗− q⃗) (3.7)

En teoŕıas no interactuantes, donde la densidad lagrangiana no contiene términos de tres
o más campos, el estado fundamental de la teoŕıa es el vaćıo algebraico |0⟩; sin embargo,
para teoŕıas interactuantes el estado fundamental de la teoŕıa |Ω⟩, en general, no coincide
con el vaćıo algebraico. En teoŕıas interactuantes se puede separar la densidad lagrangiana
en dos partes, una densidad lagrangiana libre, la cual va a contener términos cinéticos y
de masa, y otra parte interactuante, la cual va a contener términos donde se mezclan los
campos

L = LL + LI (3.8)

Para la densidad hamiltoniana de la teoŕıa se tiene [15]

H = HL +HI (3.9)

3.2. Enerǵıa de vaćıo en segunda cuantización

Para determinar de forma aproximada uno de los aportes a la enerǵıa de vaćıo se consi-
dera la densidad lagrangiana de la parte libre de un campo escalar real de masa m, donde
las interacciones se desprecian

LL = −1

2
ℏ2c2∂µϕ∂µϕ− 1

2
m2c4ϕ2 (3.10)

el momento conjugado asociado es

π =
∂L

∂(∂0ϕ)
= ℏ2c2∂0ϕ (3.11)
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La densidad hamiltoniana de la parte libre de la teoŕıa estará dada por la transformada de
Legendre de la densidad lagrangiana

HL = π∂0ϕ− LL =
1

2
ℏ2c2(∂0ϕ)2 +

1

2
ℏ2c2(∇ϕ)2 + 1

2
m2c4ϕ2 (3.12)

por lo que el hamiltoniano de la teoŕıa es el siguiente

ĤL =

∫
ĤL d

3x =

∫ (
1

2
ℏ2c2(∂0ϕ̂)2 +

1

2
ℏ2c2(∇ϕ̂)2 + 1

2
m2c4ϕ̂2

)
d3x (3.13)

La expresión anterior se puede simplificar reemplazando el operador de campo (3.3), utili-

zando la identidad para la delta de Dirac δ3(p⃗− q⃗) =

∫
e−i(p⃗−q⃗)·x⃗/ℏ

(2πℏ)3
d3x y la relación para

la enerǵıa relativista Ep⃗
2 = p⃗ 2c2 +m2c4. Se encuentra la siguiente expresión

ĤL =
1

2

∫
Ep⃗ (âp⃗ â

†
p⃗ + â†p⃗ âp⃗) d

3p (3.14)

Usualmente en la literatura, en este punto, se introduce el ordenamiento normal de ope-
radores, el cual es una prescripción para cambiar el orden de los operadores de creación y
aniquilación. Aśı, las expresiones se escriben siempre con todos los operadores de creación
â†p⃗ a la izquierda y con los operadores de aniquilación âp⃗ a la derecha

N [ĤL] =
1

2

∫
Ep⃗ (N [âp⃗ â

†
p⃗] +N [â†p⃗ âp⃗]) d

3p =

∫
Ep⃗ â

†
p⃗ âp⃗ d

3p =

∫
Ep⃗ n̂p⃗ d

3p (3.15)

donde n̂p⃗ es el operador número de part́ıculas. Dado que se cumple âp⃗ |0⟩ = 0, considerar
el ordenamiento normal tiene el efecto de anular el valor de expectación del hamiltoniano
en el estado de vaćıo. El introducir este ordenamiento normal no está restringido por
las observaciones, ya que, en este contexto, los experimentos de f́ısica de part́ıculas solo
pueden medir diferencias de enerǵıas entre dos estados [16]; sin embargo, en contexto de
gravitación, la materia y la enerǵıa se pueden detectar por su efecto en la curvatura del
espacio-tiempo. Si no se considera el ordenamiento normal en (3.14) se obtiene la siguiente
expresión al usar la relación de conmutación (3.6)

ĤL =

∫
Ep⃗

(
â†p⃗ âp⃗ +

1

2
δ3(⃗0)

)
d3p (3.16)

En este hamiltoniano nuevamente se observa la analoǵıa entre campos cuánticos y el osci-
lador armónico cuántico de una part́ıcula. El valor de expectación del hamiltoniano en el
estado fundamental de la teoŕıa es

⟨0|ĤL|0⟩ =
∫
Ep⃗

(
⟨0|n̂p⃗|0⟩+

1

2
δ3(⃗0)

)
d3p = E0 (3.17)
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El primer término en el paréntesis se anula dado que se está considerando el valor de
expectación del operador de número n̂p⃗ en el estado de vaćıo. El segundo término en la
integral estará presente siempre, independiente de cual sea el estado considerado para el
valor de expectación, por lo que se interpreta como enerǵıa del vaćıo o enerǵıa de punto
cero (E0). En el segundo término, la delta se reescribe usando la transformada de Fourier

E0 =

∫
1

2
Ep⃗

∫
1

(2πℏ)3
d3x d3p =

∫∫
Ep⃗

2(2πℏ)3
d3p d3x (3.18)

Dado que E0 es la enerǵıa de vaćıo, lo que está dentro de la integral de volumen representa
la densidad de enerǵıa del vaćıo, que en coordenadas esféricas adquiere la siguiente forma

ρ0 =

∫
Ep⃗

2(2πℏ)3
d3p =

∫ ∞

0

p⃗ 2

4π2ℏ3
√
p⃗ 2c2 +m2c4 d|p⃗| (3.19)

Todos los términos cinéticos y de masa de cada uno de los campos en la densidad lagran-
giana aportan a la enerǵıa de vaćıo de manera análoga. Para campos de Dirac

ψ̂(x) =

∫
1

(2πℏ)3/2
1

(2Ep⃗)1/2

2∑
s=1

(us(p)âp⃗,se
ipx/ℏ + vs(p)b̂

†
p⃗,se

−ipx/ℏ) d3p (3.20a)

ˆ̄ψ(x) =

∫
1

(2πℏ)3/2
1

(2Ep⃗)1/2

2∑
s=1

(ūs(p)â
†
p⃗,se

−ipx/ℏ + v̄s(p)b̂p⃗,se
ipx/ℏ) d3p (3.20b)

el hamiltoniano libre es

ĤL =

∫ 2∑
s=1

Ep⃗ (â
†
p⃗,sâp⃗,s + b̂†p⃗,sb̂p⃗,s − δ3(⃗0)) d3p (3.21)

mientras que para campos vectoriales

Âµ(x) =

∫
1

(2πℏ)3/2
1

(2Ep⃗)1/2

2∑
λ=1

(εµλ(p)âp⃗,λe
ipx/ℏ + εµ∗λ (p)â†p⃗,λe

−ipx/ℏ) d3p (3.22)

el hamiltoniano libre es

ĤL =

∫ 2∑
λ=1

Ep⃗ (â
†
p⃗,λâp⃗,λ + δ3(⃗0)) d3p (3.23)

De esta manera, la enerǵıa de vaćıo recibirá un aporte de cada uno de los campos

ρ0 =

N∑
i=1

Ni

∫ ∞

0

p⃗ 2

4π2ℏ3
√
p⃗ 2c2 +m2

i c
4 d|p⃗| (3.24)
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De esta última ecuación, es claro que la densidad de enerǵıa del vaćıo diverge cuando se
consideran todas las escalas de enerǵıa en la integral.

Cuando se consideran las interacciones, la enerǵıa de punto cero depende de una manera
muy complicada de los parámetros de la densidad lagrangiana, y usualmente se asume
⟨Ω|Ĥ|Ω⟩ = 0, ya que solo diferencias de enerǵıa con el estado fundamental pueden ser
medidas. Sin embargo, la enerǵıa de punto cero proviene del hecho que los campos presentan
una naturaleza cuántica al cumplir relaciones de conmutación o anticonmutación, por lo
que una estimación de la enerǵıa de punto cero puede ser calculada con (3.24).

3.3. Determinación experimental de la enerǵıa de punto cero:
Efecto Casimir

En 1948, H. Casimir predijo la existencia de una fuerza sobre una placa contenida en una
caja cúbica vaćıa de lado L [17]. La placa es paralela a dos de los lados de la caja, a una
distancia a de un lado de la caja y a una distancia L−a del otro lado de la caja. La fuerza
se genera producto de la diferencia de enerǵıa de punto cero de las ondas electromagnéticas
a cada lado de la placa.

De (3.24), la enerǵıa de punto cero para fotones dentro de la caja es

ρ0,EM =
ℏc

16π3

∫ ∞

0

∫ ∞

0

∫ ∞

0
f(k/km)

∣∣∣⃗k∣∣∣ dkx dky dkz (3.25)

En esta última expresión, se introduce un regulador f(k/km) en la integral, el cual es cer-
cano a 1 para k/km ≪ 1, y cercano a 0 para k/km > 1, donde km es una escala propia del
sistema. Este corte en la integral por medio de un regulador se introduce con el propósito
de representar una situación más realista, en donde se suprimen modos de extrema alta
frecuencia, ya que estos modos atravesarán o serán absorbidos por las paredes, por lo que
no son relevantes para la enerǵıa de punto cero.

La enerǵıa de punto cero en cada lado de la caja dependerá del regulador. Sin embargo,
la fuerza sobre la placa no dependerá del regulador, y está dada por

F = −dE
da

= − π2ℏc
240a4

L2 (3.26)

Este resultado fue comprobado experimentalmente en 1997 [18].

3.4. Determinación teórica de la enerǵıa de punto cero

Como se puede ver de (3.24), la enerǵıa de punto cero de los campos diverge. Sin em-
bargo, el problema de obtener infinito en algunos cálculos en teoŕıa de campos se puede
tratar asignando un corte en los intervalos de integración o introduciendo reguladores,
como se vio para el efecto Casimir (ver sección 3.3). Realizar un corte en el intervalo de
integración o introducir reguladores necesita de una escala caracteŕıstica del sistema, la
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cual segrega el intervalo en el que las consideraciones f́ısicas son válidas, del intervalo en
el que algunos de los supuestos f́ısicos no son válidos y la teoŕıa falla en describir la realidad.

Con el fin de estimar numéricamente el valor de la enerǵıa de punto cero de los campos,
se puede plantear un corte en la integral a alguna escala de enerǵıa X

ρ0 ∼
∫ X

0

p⃗ 2

4π2ℏ3
√
p⃗ 2c2 +m2c4 d|p⃗| (3.27)

Para el contexto en el que se ha calculado la enerǵıa de punto cero (Teoŕıa Cuántica de
Campos), se asume un espacio-tiempo plano, es decir, la gravedad no juega un rol relevante.
Sin embargo, no se espera que esto último sea válido para cualquier escala de enerǵıa. La
escala de enerǵıa a la que se espera que gravedad comience a tener un rol importante en
el contexto de f́ısica de part́ıculas es la escala de Planck [16]

EP = mPc
2 =

√
ℏc5
G

= 1,96 · 109 J = 1,22 · 1019 GeV (3.28)

Para describir los fenómenos de la naturaleza a escalas de enerǵıa transplanckianas seŕıa
necesario poseer una teoŕıa cuántica de la gravedad consistente.

Considerando la escala de Planck como punto de corte, la densidad de enerǵıa del vaćıo
estará dada por

ρ0 =

∫ mPc

0

p⃗ 2

4π2ℏ3
√
p⃗ 2c2 +m2c4 d|p⃗| ≈ mP

4c5

16π2ℏ3
(3.29)

La aproximación de (3.29) considera el hecho que la masa de Planck es mucho mayor que
la masa de cualquier part́ıcula conocida mP ≫ mi. Esta densidad de enerǵıa de punto cero
recién calculada es la suma sobre los modos normales del campo hasta el punto de corte

ρ0 ≈
mP

4c5

16π2ℏ3
=

c7

16π2G2ℏ
= 2,96 · 10111 J/m3 = 1,41 · 10111(ℏc)−3 eV4 (3.30)

3.5. Discrepancia en el valor de la enerǵıa de vaćıo

La enerǵıa del vaćıo observada (2.20) (asociada con la Constante Cosmológica efectiva
(2.19)) presenta dos contribuciones: una dada por la enerǵıa de punto cero de los campos
y otra dada por la contribución de un término de Constante Cosmológica como parámetro
en la densidad lagrangiana (Λ0)

ρΛ = ρ0 + ρΛ0 (3.31)

Por una parte se tienen los valores de densidad de enerǵıa del vaćıo dado por el modelo
ΛCDM junto con observaciones astronómicas ρΛ. Por otra parte, se tiene la densidad de
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enerǵıa del vaćıo obtenido de Teoŕıa Cuántica de Campos ρ0 (3.30) como resultado de la
enerǵıa de punto cero de los campos. Al comparar la densidad de enerǵıa de punto cero
de los campos con la densidad de enerǵıa de vaćıo observada, se encuentra que discrepan
enormemente [19]

ρ0
ρΛ

≈ c7

16π2G2ℏ
· 8πG
Λc4

=
c3

2πℏ
· 1

GΛ
= 5,67 · 10120 (3.32)

Es poco probable que esta gran discrepancia sea entendida considerando ajustes espećıficos
de los parámetros de la densidad lagrangiana que están presentes en ρ0 y ρΛ0. Este problema
es conocido como el problema de la Constante Cosmológica.
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4. Gravedad dependiente de la escala

4.1. Acción efectiva dependiente de la escala

Muchas de las teoŕıas cuánticas de campos involucran integrales divergentes asociadas
a diagramas de Feynman que representan amplitudes de probabilidad de procesos f́ısicos.
Para obtener resultados finitos y, por lo tanto, con sentido f́ısico, se introducen primero
procedimientos de regularización tales como regularización por corte en alguna escala en las
integrales de momentum, regularización Pauli-Villars, regularización dimensional, etc., pa-
ra luego introducir procedimientos de renormalización en los cuales se sustraen los términos
divergentes para obtener resultados finitos. Estos procedimientos introducen naturalmen-
te una escala de momentum (o de enerǵıa k) de la cual dependen los observables f́ısicos y
ciertos parámetros de la densidad lagrangiana, como masas y “constantes” de acoplamiento.

Para generalizar las ideas de dependencia en la escala en teoŕıa de campos, K. Wilson
plantea que se puede considerar los parámetros de la densidad lagrangiana como cantidades
dependientes de la escala. Esto lleva a un conjunto de ecuaciones diferenciales llamadas
ecuaciones del grupo funcional de renormalización, las cuales describen cómo cambian las
constantes de acoplamiento cuando se explora la teoŕıa a distintas escalas de enerǵıa.

El procedimiento de Wilson se introduce sobre el formalismo de cuantización funcional,
aplicado en el funcional generatriz

Z[J ] = Z0

∫
exp

{
i

ℏ

∫
L − Jϕ d4x

}
Dϕ (4.1)

donde Z0 es una constante de normalización.

El procedimiento se realiza en dos pasos, esquemáticamente esto es [20]:

1. En el espacio de momentum se corta la integral del funcional generatriz hasta una escala
de momentum X, y se separan las componentes del campo de baja frecuencia (ϕbf) de las
de alta frecuencia (ϕaf)

Z =
∏
p<X

∫
exp

{
i

ℏ

∫
L[ϕp] d4x

}
Dϕp =

∫∫
exp

{
i

ℏ

∫
L[ϕbf, ϕaf] d4x

}
Dϕaf Dϕbf (4.2)

donde ϕaf solo es distinta de cero para bX ≤ p < X (b < 1), mientras que ϕbf solo es
distinta de cero para p < bX. Luego se integran las componentes con alta frecuencia del
campo obteniéndose una densidad lagrangiana efectiva
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Z =

∫∫
exp

{
i

ℏ

∫
L[ϕbf, ϕaf] d4x

}
Dϕaf Dϕbf =

∫
exp

{
i

ℏ

∫
Lefe[ϕ] d

4x

}
Dϕ (4.3)

Con la densidad lagrangiana efectiva se puede explorar las funciones de correlación y los
elementos de la matriz S, los cuales involucran integrales hasta el momentum de corte X.

2. Se reescalan los momenta para restaurar la escala de momentum k sobre la cual se estaba
integrando originalmente p→ p′ = bp. Esto produce transformaciones de escalamiento del
campo.

Aplicaciones sucesivas de este procedimiento describirán cómo cambian las constantes
de acoplamiento y la densidad lagrangiana de la teoŕıa con el cambio de la escala, es decir,
describe la f́ısica de manera efectiva a distintas escalas de enerǵıa.

El método de Wilson es una de las maneras con la cual se puede introducir dependencia
en la escala en la integral funcional. Otra manera de introducir ĺımites de momentum es
considerar un corte suave en el funcional generatriz [21]

Zk[J ] = Z0

∫
exp

{
i

ℏ

∫
(L − Jϕ) d4x−∆Sk

}
Dϕ (4.4)

donde ∆Sk, que actúa como un regulador infrarrojo, es una función que puede ser elegida
con libertad, pero debe cumplir con ∆Sk → 0 para k → 0. El funcional generatriz Z[J ]
define el funcional generatriz para las funciones de Green conectadas W [J ]

Zk[J ] = exp

{
i

ℏ
Wk[J ]

}
(4.5)

y su transformada de Legendre da como resultado la acción efectiva dependiente de la
escala

Γk[ϕ] =Wk[J ]−
∫
Jϕ d4x−∆Sk[ϕ] (4.6)

la cual incorpora todas las correcciones cuánticas en las funciones de correlación. Aqúı cabe
destacar que k es el parámetro a través de la trayectoria del grupo de renormalización, que
permite moverse por el espacio de teoŕıa, entre una acción clásica S (k → ∞), hasta la
acción efectiva usual sin dependencia en la escala Γ0 (k → 0). Esta descripción gúıa a
ecuaciones que describen la manera en que corren los acoples con la escala.

4.2. Acción efectiva dependiente de la escala para gravedad

Para tratar de entender el problema de la Constante Cosmológica en el universo in-
flacionario, se plantea gravedad como una teoŕıa de campos efectiva, considerando una
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acción de Einstein-Hilbert efectiva con constantes de acoplamiento gravitacionales Gk y
Λk dependientes de la escala en un escenario de gravedad pura [22]

Γk[gµν ] =

∫
R− 2Λk

2κk

√
−g d4x (4.7)

donde κ = 8πG/c4 es la constante de Einstein. Este tipo de escenarios ha sido estudiado
en diversos art́ıculos [23, 24, 25]. En este punto es necesario establecer la escala de re-
normalización k en términos de las variables f́ısicas del sistema en consideración k(x, ...)
[26, 27]. Esta relación no es única y puede ser fijada por la intuición f́ısica del problema
que se está tratando. Si se consideran acoples dependientes de la escala, y la escala, a su
vez, dependiente de las coordenadas, entonces por transitividad, los acoples dependen de
las coordenadas: G(k(x)) = G(x), Λ(k(x)) = Λ(x).

Se vaŕıa la acción efectiva respecto al campo métrico

δΓk = δ

∫
R− 2Λk

2κk

√
−g d4x = 0 (4.8)

lo cual implica las siguientes ecuaciones de movimiento (ver anexo I)

Gµν = −Λkgµν −∆tµν (4.9)

donde Gµν = Rµν−
R

2
gµν es el tensor de Einstein y el tensor introducido por la dependencia

de los acoples gravitacionales en la escala está dado por [26, 27]

∆tµν = Gk(gµν□−∇µ∇ν)
1

Gk
(4.10)

4.3. Evolución del universo inflacionario dependiente de la
escala

En la sección anterior (sección 4.2) se consideraron acoples gravitacionales dependientes
de la escala de renormalización k, lo cual llevó a ecuaciones de movimiento con acoples
dependientes de las coordenadas. Sin embargo, por las variables de las cuales depende
la métrica, la única variable relevante es la coordenada temporal t. Aśı, las dos únicas
ecuaciones independientes de (4.9) se pueden escribir como

ȧ2

a2
=

Λc2

3
+
ȧĠ

aG
(4.11a)

ȧ2

a2
+

2ä

a
= Λc2 +

2ȧĠ

aG
− 2Ġ2

G2
+
G̈

G
(4.11b)
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Estas son las ecuaciones de Friedman modificadas y no representan un sistema de ecua-
ciones diferenciales cerrado, ya que el sistema de ecuaciones diferenciales cuenta con dos
ecuaciones y tres incógnitas: a(t), G(t) y Λ(t).

Considerando el sistema f́ısico que se plantea, esto es, un universo vaćıo (sin materia
usual), una señal tipo luz no detecta ninguna densidad de enerǵıa de fondo, por lo cual se
impone la condición de enerǵıa nula [28] para el tensor de enerǵıa-momentum efectivo

T efe
µν ℓ

µℓν = ∆tµνℓ
µℓν = 0 (4.12)

donde ℓµ es un vector tipo luz que satisface la ecuación geodésica, ℓµ =
C0

a

(
1,

1

a
, 0, 0

)
,

y C0 es una constante. Esta condición completa el sistema de ecuaciones diferenciales. La
ecuación (4.12) está dada expĺıcitamente por

2Ġ2

G2
− G̈

G
+
ȧĠ

aG
= 0 (4.13)

La solución del sistema de ecuaciones diferenciales (4.11) y (4.13) está dada por

a(t) = a0e
t
√

Λ0c2/3 (4.14a)

G(t) =
G0

1 + ζa(t)
(4.14b)

Λ(t) = Λ0
1 + 2ζa(t)

1 + ζa(t)
(4.14c)

donde a0, G0, Λ0 y ζ son constantes de integración arbitrarias, de las cuales ζ actúa como
parámetro de control de dependencia en la escala. Si el parámetro ζ → 0, se recupera la
solución clásica en la cual los acoples gravitacionales son constantes. La solución también
describe un universo inflacionario en expansión acelerada dada por la solución para el factor
de escala (4.14a).

4.4. Deflación del problema de la Constante Cosmológica

El problema de la Constante Cosmológica está parametrizado por el término 1/GΛ
(3.32). Dado que ahora se tiene un escenario en el que las “constantes” de acoplamien-
to gravitacionales dependen del tiempo, se puede entender el problema de la Constante
Cosmológica con esta variación en el tiempo del parámetro G(t)Λ(t), considerando que
los cálculos teóricos hacen referencia a una época temprana del universo, preinflacionaria,
mientras que las determinaciones observacionales hacen referencia al universo actual.
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Figura 4.1.: El gráfico muestra la evolución en el tiempo del término G(t)Λ(t) dado por las
soluciones (4.14b) y (4.14c). Este gráfico muestra cómo vaŕıa en el tiempo el
término que parametriza el problema de la Constante Cosmológica.

Se impone condiciones sobre las funciones de la solución (4.14). Al inicio de inflación
(ti = 0) imponemos

a(ti) = 1 (4.15)

2πℏ
c3

G(ti)Λ(ti) ≈ 1 (4.16)

esta última relación determina que no hay discrepancia entre el valor teórico y el observa-
cional de la enerǵıa de vaćıo relativos a esa época del universo.

Para el fin de inflación se impone

G(tf ) ≈ GN (4.17)

2πℏ
c3

G(tf )Λ(tf ) ≈ 5 · 10−66 (4.18)

donde en (4.17) GN es la constante de gravitación universal actual y el valor de (4.18) está
dado por la magnitud de la part́ıcula más masiva del modelo estándar (cuark top).

Como se vio en la sección 2.3, inflación da una explicación a la planitud del universo si
se considera

a(tf )

a(ti)
= eNe (4.19)
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donde Ne ≥ 60 [29]. De las ecuaciones (4.15), (4.16) y (4.17) se encuentra

a0 = 1 (4.20a)

tf = Ne

√
3

Λ0c2
(4.20b)

G0 = GN (1 + ζeNe) (4.20c)

Λ0 =
(1 + ζ)2

GN (1 + 2ζ)(1 + ζeNe)
(4.20d)

Con estas condiciones impuestas, la evolución de las soluciones para inflación queda depen-
diendo solo de dos parámetros ζ y Ne. Para obtener una región en el espacio de estos dos
parámetros que cumplan las condiciones anteriormente mencionadas, se permite un rango
de valores sobre la condición (4.18)

5 · 10−71 <
2πℏ
c3

G(tf )Λ(tf ) < 5 · 10−61 (4.21)

Figura 4.2.: Valores de ζ y Ne que cumplen las condiciones impuestas para el problema de
la Constante Cosmológica.

De la figura 4.2 se observa que la condición (4.21) no contradice el ĺımite observacional
Ne ≥ 60 para obtener un universo observable plano.
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Parte II.

Tensión de la constante de Hubble
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5. Cosmoloǵıa ΛCDM

5.1. Evolución del universo en el modelo ΛCDM

La cosmoloǵıa estándar es descrita por el modelo ΛCDM (Constante Cosmológica y ma-
teria oscura fŕıa), que da una explicación a observaciones astronómicas, como la expansión
acelerada, la cantidad de helio que se formó en el universo temprano, y cómo las fluctua-
ciones de densidad primordiales evolucionan hasta formar las estructuras a gran escala del
universo que se observan actualmente. ΛCDM también determina el crecimiento del factor
de escala, considerando el principio cosmológico a grandes escalas y la métrica de Friedman
(2.1). También considera la existencia de tres componentes como contenido energético en
el universo (radiación, materia y enerǵıa de vaćıo) descritos, en promedio, como fluidos
perfectos, es decir, presentan un tensor de enerǵıa-momentum dado por

Tµν =

(
ρ+ P

c2

)
UµUν + Pgµν (5.1)

donde Uµ es la 4-velocidad del centro de momentum del fluido. El tensor de enerǵıa-
momentum de cada una de esas tres componentes se conserva independientemente

∇µT
µν
rad = ∇µT

µν
mat = ∇µT

µν
Λ = 0 (5.2)

Las tres componentes energéticas que llenan el universo se describen a continuación:

- Radiación: Esta categoŕıa incluye fotones y part́ıculas relativistas de baja masa como los

neutrinos. Su ecuación de estado es Pr =
ρr
3
, que junto con la ecuación de conservación

(5.2) determinan la densidad de enerǵıa de radiación ρr(t) =
ρr0
a(t)4

.

- Materia: Aqúı se considera materia no relativista, toda la materia bariónica y la materia
oscura fŕıa. Para el universo actual ρm ≫ Pm, por lo que se puede despreciar la presión
de materia Pm ≈ 0, aunque para el remoto pasado del universo esta situación podŕıa no
haber sido cierta. La densidad de enerǵıa asociada a materia, deducida de la ecuación de

conservación y ecuación de estado es ρm(t) =
ρm0

a(t)3
.

- Constante Cosmológica: Enerǵıa intŕınseca del espacio asociada con la constante Λ. La

ecuación de estado de esta enerǵıa, obtenida en (2.5), es PΛ = − Λc4

8πG
= −ρΛ.

De las Ecuaciones de Campo de Einstein (2.2) para este modelo, se obtiene la ecuación de
Friedman
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ȧ(t)2

a(t)2
+

κc2

a(t)2
=

8πG

3c2

(
ρr0
a(t)4

+
ρm0

a(t)3
+ ρΛ

)
(5.3)

donde ρi0 es la densidad de la componente del fluido i en la edad actual del universo thoy,
ya que el factor de escala actual se define como la unidad a(thoy) = 1. Se define la función
de Hubble

H(t) =
ȧ(t)

a(t)
(5.4)

Evaluar este parámetro en el tiempo actual, define la llamada constante de Hubble H(t0) =
H0 = h · 100 km s−1 Mpc−1.

En (5.3) se pueden identificar tres tipos de términos, en el lado izquierdo se tiene un
término dinámico y un término de curvatura espacial, mientras que al lado derecho se tiene
términos de contenido energético. La relación entre el término dinámico y los términos
energéticos va a depender de qué valor tome la constante de curvatura espacial κ. Un
universo cŕıtico (con curvatura espacial nula κ = 0) define una densidad de enerǵıa cŕıtica
en el universo según (5.3)

ρc(t) =
3c2H(t)2

8πG
(5.5)

Se definen los parámetros de densidad Ωi = ρi/ρc para radiación, materia, Constante
Cosmológica y curvatura espacial

Ωi(t) =
8πGρi(t)

3c2H(t)2
ΩΛ(t) =

Λc2

3H(t)2
Ωκ(t) =

κc2

ȧ(t)2
=

κc2

a(t)2H(t)2
(5.6)

Se puede reescribir ecuación (5.3) en términos de estos parámetros

1 + Ωκ(t) = Ωr(t) + Ωm(t) + ΩΛ(t) (5.7)

Según lo anterior, hay cinco constantes a determinar para el universo actual, H0, Ωr0,
Ωm0, ΩΛ y Ωκ; sin embargo, solo cuatro de ellas son parámetros libres, ya que la ecuación
de clausura (5.7) fija la restante. Con las observaciones del Fondo Cósmico de Microondas
se infieren valores para los parámetros h = 0,674, Ωm0h

2 = 0,143, ΩΛ0h
2 = 0,315, Ωκ0h

2 =
4, 58 · 10−4 [8] y Ωr0h

2 = 4,15 · 10−5 [30]. A partir de tales parámetros y de ecuación (5.3),
se obtiene la dinámica del universo y se encuentran las épocas de dominio de cada uno
de los contenidos del universo. Los códigos en lenguaje de programación Python de las
soluciones numéricas pueden ser encontrados en [31].
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Figura 5.1.: Evolución del factor de escala en el tiempo para el modelo ΛCDM, asumiendo
un valor H0 = 73,84 km s−1 Mpc−1.

Figura 5.2.: Evolución de los parámetros de densidad Ωi para el modelo ΛCDM respec-
to al corrimiento al rojo dado por z = 1

a − 1. Se asume un valor H0 =
73,84 km s−1 Mpc−1. En dorado para radiación Ωr, en azul para materia
Ωm y en negro para Constante Cosmológica ΩΛ.
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La solución numérica de (5.3) se muestra en la figura 5.1, de la cual se infiere un tiempo
para el universo actual t0 = 16100 millones de años desde el momento que a = 0. En la
figura 5.2 se observan tres épocas distintas en el universo, definidas por la componente
energética dominante en el universo. La época de igualdad entre dos componentes define la
transición entre el dominio de un elemento sobre los otros. El universo comienza dominado
por radiación, luego domina materia, y actualmente domina la Constante Cosmológica.

5.1.1. Universo dominado por radiación

En la época del universo dominada por radiación, la ecuación de Friedman es

ȧ(t)2

a(t)2
=

8πG

3c2
ρr0
a(t)4

(5.8)

y el factor de escala en esta época evoluciona de acuerdo a

a(t) =

(√
32πGρr0

3c2
t+ a0

2

)1/2

(5.9)

5.1.2. Universo dominado por materia

En la época del universo dominada por materia, la ecuación de Friedman es

ȧ(t)2

a(t)2
=

8πG

3c2
ρm0

a(t)3
(5.10)

y el factor de escala en esta época se comporta como

a(t) =

(√
6πGρm0

c2
t+ a0

3/2

)2/3

(5.11)

5.1.3. Universo dominado por Λ

En la época del universo dominada por Constante Cosmológica, la ecuación de Friedman
es

ȧ(t)2

a(t)2
=

Λc2

3
(5.12)

donde la solución para el factor de escala es

a(t) = a0e
t
√

Λc2/3 (5.13)
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5.2. Determinación de H0 a partir de observaciones del
universo temprano

La evolución del factor de escala según el modelo ΛCDM mostrada en la figura 5.1 indica
que las distancias en el universo eran menores en tiempos anteriores al actual. Esto implica
que tanto las temperaturas como las densidades de la materia y la radiación fueron mayores
hacia el pasado, por lo que existió un peŕıodo al comienzo del universo en el que la tempe-
ratura tuvo que ser lo suficientemente alta como para mantener los átomos de hidrógeno
ionizados. En este estado, el plasma caliente de protones y electrones interactuaba con
los fotones por medio de procesos como la dispersión Thomson. En tiempos posteriores,
cuando el plasma se enfrió por debajo de los 3000 K (z = 1100), ocurrió el periodo de
recombinación, en el cual los electrones libres se unen a los núcleos formando átomos neu-
tros, desacoplando radiación de materia, y permitiendo un camino libre medio para los
fotones mucho mayor. Debido a la expansión del universo, esa radiación actualmente se
detecta en el rango de las microondas, por lo que se le llama Fondo Cósmico de Microondas.

El Fondo Cósmico de Microondas presenta pequeñas inhomogeneidades de temperatura
debido a fluctuaciones de densidad del plasma con el cual interactuaba. Estas fluctuaciones
en la densidad del plasma es lo que se conoce como Oscilaciones Acústicas de Bariones,
y se ven reflejadas en las estructuras a gran escala del universo actual. Las anisotroṕıas
se pueden caracterizar como ∆(x⃗) = (n(x⃗) − n̄)/n̄ [32], donde n y n̄ son la densidad y la
densidad promedio respectivamente. Luego, el espectro de potencias P (k) está definido a
través de la relación

⟨∆̂(k⃗)∆̂(k⃗′)⟩ = (2π)3P (k)δ3(k⃗ − k⃗′) (5.14)

donde ∆̂(k⃗) es la transformada de Fourier de ∆(x⃗), y el promedio en el lado izquierdo de
la ecuación es un promedio sobre toda la distribución.

Análisis del Fondo Cósmico de Microondas determinan el valor de la Constante de Hubble
[8]

HΛCDM
0,CMB = 67,4± 0,5 km s−1 Mpc−1 (5.15)

El sub́ındice se debe a que este valor es obtenido del Fondo Cósmico de Microondas,
mientras que el supeŕındice se debe a que ese valor de H0 asume la cosmoloǵıa ΛCDM.

5.3. Determinación de H0 a partir de observaciones del
universo local

La evolución del universo dado por la cosmoloǵıa ΛCDM describe que la función de
Hubble H (5.4) vaŕıa en el tiempo. Sin embargo, si se observa el universo local, la función
de Hubble no cambia significativamente, por lo que el valor de la constante de Hubble
también puede ser inferido observando la velocidad de recesión de objetos en el universo
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local. El método consiste en recolectar datos de velocidades y distancias a galaxias para
generar un ajuste para la siguiente relación que considera la ley de Hubble

z =
v

c
=
H0D

c
(5.16)

donde z es el corrimiento al rojo, v es la velocidad de recesión y D es la distancia desde
la Tierra a los objetos. Se consideró que para velocidades mucho menores que la velocidad
de la luz z ≈ v/c. Esta relación es válida para DH0 ≪ c. Las observaciones indican [33]

H0,local = 74,0± 1,4 km s−1 Mpc−1 (5.17)

Al comparar los valores de la constante de Hubble determinada por el Fondo Cósmico
de Microondas junto con el modelo ΛCDM y mediciones del universo local, se ve que no
hay un intervalo en el que coincidan al considerar sus incertezas observacionales. Esto es
conocido como la tensión de la constante de Hubble [34].
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6. Cosmoloǵıa ΛCDM dependiente de la
escala

6.1. Evolución del universo según ΛCDM modificado con la
escala

Como se vio en la sección 4.2, introducir la escala en los acoples gravitacionales de la
acción da como resultado términos extras en las ecuaciones de movimiento respecto a las
Ecuaciones de Campo de Einstein de la Relatividad General. Este escenario se puede ana-
lizar para intentar entender la tensión de la constante de Hubble.

Ahora se describirán las épocas cosmológicas de dominio de radiación, materia y Cons-
tante Cosmológica en este escenario cosmológico dependiente de la escala. La acción del
sistema es

Γk[gµν , ...] =

∫ [
R− 2Λk

2κk
+ LM,k

]√
−g d4x (6.1)

La densidad lagrangiana LM,k va a contener términos que representan todo el contenido
energético del universo que no está asociado con enerǵıa oscura: campos de radiación,
campos de materia, y además términos en la densidad lagrangiana que describan todas las
posibles interacciones entre ellos, pudiendo transferir enerǵıa de un cierto campo a otro,
como los procesos de aniquilación part́ıcula-antipart́ıcula, sin necesariamente conservar
el tensor de enerǵıa-momentum de cada uno. Esta densidad lagrangiana puede contener
constantes de acoplamiento que también dependen de la escala

LM,k = Lrad + Lmat + Lint,k (6.2)

Variando la acción (6.1) respecto al tensor métrico, se obtienen ecuaciones de movimiento
(ver anexo I)

Gµν =
8πGk

c4

(
T rad
µν + Tmat

µν

)
− Λkgµν −∆tµν (6.3)

El tensor de enerǵıa-momentum de materia y enerǵıa usuales aparece en las ecuaciones
de movimiento producto de agregar una densidad lagrangiana de materia en la acción. El
tensor de enerǵıa-momentum está definido como

Tµν = − 2√
−g

δ(LM,k
√
−g)

δgµν
(6.4)
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En este caso, el considerar las interacciones entre los campos da como resultado la no
conservación de los tensores de enerǵıa-momentum para radiación y materia. Lo anterior
implica que las densidades de enerǵıa de radiación, materia y enerǵıa oscura ya no se
comportan como en el modelo ΛCDM

∇µT rad
µν ̸= 0 → ρr(t) ̸=

ρr0
a(t)4

(6.5a)

∇µTmat
µν ̸= 0 → ρm(t) ̸=

ρm0

a(t)3
(6.5b)

∇µTΛ
µν ̸= 0 → ρΛ(t) ̸= ρΛ0 (6.5c)

Al no tener las ecuaciones de conservación usuales de la cosmoloǵıa ΛCDM (5.2), el sistema
queda indeterminado en su solución. Para la métrica FLRW, las dos ecuaciones indepen-
dientes de (6.3) y la condición de enerǵıa nula no son suficientes para determinar todas las
incógnitas del problema: a(t), G(t), Λ(t), ρr(t) y ρm(t).

Se plantea una solución al problema considerando lo siguiente:

- Los efectos de introducir la escala no modifican considerablemente la evolución cos-
mológica respecto a la cosmoloǵıa ΛCDM, es decir, el factor de escala y los parámetros de
densidad no cambian considerablemente respecto a la cosmoloǵıa ΛCDM.

- La presión, al igual que en la cosmoloǵıa ΛCDM, se relaciona con la densidad de enerǵıa
como P = ωρ. Donde ω = 1

3 para radiación, ω = 0 para materia y ω = −1 para enerǵıa
oscura.

- Las condiciones iniciales para la solución numérica se fijan con los valores de constan-
tes medidas para el universo local, a(t0) = 1, ȧ(t0) = H0,local (dado por ecuación (5.17)),
G(t0) = GN , Λ(t0) = Λefe (dado por ecuación (2.19) pero considerando H0,local) y κ = 0.

- El valor de ρr0 se asumirá igual a la cosmoloǵıa ΛCDM, mientras que Ġ(t0) y ρm0 se
consideraran parámetros libres.

- La solución es aproximada ya que se considera que solo la componente del universo
que domina evoluciona determinada por el sistema de ecuaciones diferenciales. Las dos
componentes no dominantes evolucionarán de acuerdo a ΛCDM. Por ejemplo, en la época
dominada por materia, tanto radiación y enerǵıa oscura evolucionarán de igual manera
que en ΛCDM, mientras que la densidad de enerǵıa asociada a materia evolucionará de
acuerdo a las ecuaciones con dependencia en la escala.

- Se resuelven numéricamente tres sistemas de ecuaciones diferenciales. Se comienza con
el universo actual, que está dominado por enerǵıa oscura. Se hace evolucionar el primer sis-
tema de ecuaciones diferenciales hacia el pasado, hasta que se cumpla la condición ρΛ = ρm.
Luego se considera el segundo sistema de ecuaciones diferenciales hasta que se cumpla la
condición ρm = ρr. Finalmente, se considera el tercer sistema de ecuaciones diferenciales
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hasta que se cumpla a = 0.

- Se impone continuidad en a(t), G(t), Λ(t), ρΛ(t) ρm(t), ρr(t).

El sistema de ecuaciones diferenciales a resolver está conformado por: la condición de
enerǵıa nula (4.12)

ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
+

2Ġ(t)2

G(t)2
− G̈(t)

G(t)
= 0 (6.6)

más dos ecuaciones de Friedman modificadas. Para cada época, las ecuaciones de Friedman
modificadas son:

- Para la época dominada por enerǵıa oscura

ȧ(t)2

a(t)2
=

Λ(t)c2

3
+

8πG(t)

3c2
ρm0

a(t)3
+

8πG(t)

3c2
ρr0
a(t)4

+
ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
(6.7a)

ȧ(t)2

a(t)2
+

2ä(t)

a(t)
= Λ(t)c2 − 8πG(t)

c2
ρr0

3a(t)4
+

2ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
− 2Ġ(t)2

G(t)2
+
G̈(t)

G(t)
(6.7b)

- Para la época dominada por materia

ȧ(t)2

a(t)2
=

Λc2

3
+ ρm(t) +

8πG(t)

3c2
ρr0
a(t)4

+
ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
(6.8a)

ȧ(t)2

a(t)2
+

2ä(t)

a(t)
= Λc2 − 8πG(t)

c2
ρr0

3a(t)4
+

2ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
− 2Ġ(t)2

G(t)2
+
G̈(t)

G(t)
(6.8b)

-Para la época dominada por radiación

ȧ(t)2

a(t)2
=

Λc2

3
+

8πG(t)

3c2
ρm0

a(t)3
+ ρr(t) +

ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
(6.9a)

ȧ(t)2

a(t)2
+

2ä(t)

a(t)
= Λc2 − 8πG(t)

c2
ρr(t)

3
+

2ȧ(t)Ġ(t)

a(t)G(t)
− 2Ġ(t)2

G(t)2
+
G̈(t)

G(t)
(6.9b)

Para un rango de valores de Ġ(t0) y ρm0, se determina el error porcentual entre el valor
de H(t) evaluado en el tiempo de emisión del Fondo Cósmico de Microondas dado por este
modelo HCMB,mod, y el valor determinado observacionalmente para H en el mismo instante
HCMB,obs. Los códigos en lenguaje de programación Python de las soluciones numéricas
pueden ser encontrados en [31].
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Figura 6.1.: Gráfico que muestra el error porcentual entre HCMB,mod y HCMB,obs pa-

ra distintos valores de Ġ y ρm0. Los parámetros en los ejes son Ġ0r =
1,59 · 10−28 m3 kg−1 s−3 y ρm0r = 2,41 · 10−10 J m−3.

En la figura 6.1 se observa que el error entre HCMB,mod y HCMB,obs es menor para mayores
valores de ρm0, mientras que no hay una tendencia clara para el rango de valores conside-
rados para Ġ, por lo que es necesario extender ese rango de valores para determinar que
la dependencia en la escala pueda resolver la tensión de Hubble.
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7. Conclusiones

En esta tesis se presentan los problemas de la Constante Cosmológica y la tensión de la
constante de Hubble. El primero de estos se refiere a la discrepancia entre un valor teórico
y un valor experimental para la enerǵıa del vaćıo, mientras que, para el segundo, refiere
a la discrepancia entre dos valores observacionales para la constante de Hubble. En am-
bos problemas se incorporan efectos cuánticos. Para intentar entender tales discrepancias
mencionadas, el principal planteamiento es introducir la dependencia en la escala en los
acoples gravitacionales: la constante de Newton Gk y la Constante Cosmológica Λk en la
acción efectiva de gravedad.

Para el problema de la Constante Cosmológica, se puede verificar que al considerar la de-
pendencia en la escala de los acoples gravitacionales, se encuentra que las variables dinámi-
cas del problema dependen fuertemente del tiempo, tal como se esperaŕıa en una época de
evolución violenta del universo como lo es inflación. También, se puede entender que el pro-
blema de la Constante Cosmológica es un problema de comparar cantidades (G(t)Λ(t)) en
distintos momentos de la evolución del universo. Las observaciones astronómicas apuntan a
un momento actual del universo, mientras que la predicción teórica apunta a un momento
muy temprano del universo, previo al proceso de inflación cosmológica. Se plantea que esta
idea errónea podŕıa ser el origen de la enorme discrepancia para la “constante” Λ.

Respecto a considerar acoples gravitacionales dependientes de la escala para modificar el
modelo ΛCDM e intentar entender la tensión de Hubble, los resultados no indican que se
pueda reducir la tensión de manera importante para el espacio de parámetros explorado en
la figura 6.1. Sin embargo, considerar un espacio de parámetros mayor, se podŕıa encontrar
una reducción en la discrepancia para el valor de H0.
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A. Anexo I: Variación de la acción efectiva
de gravedad pura dependiente de la
escala

Se vaŕıa la acción respecto al campo métrico para obtener las ecuaciones de movimiento

δΓk = δ

∫
R− 2Λk

2κk

√
−g d4x =

∫
1

2κk
δR

√
−g + R− 2Λk

2κk
δ
√
−g d4x (A.1)

Para el primer término dentro de la integral se tiene que

δR = Rαβδg
αβ + gαβδRαβ (A.2)

El segundo término de la ecuación anterior lo podemos reescribir expandiendo el tensor de
Ricci

δRαβ = δRρ
αρβ

= δ(∂ρΓ
ρ
βα − ∂βΓ

ρ
ρα + Γρ

ρσΓ
σ
βα − Γρ

βσΓ
σ
ρα)

= ∂ρδΓ
ρ
βα − ∂βδΓ

ρ
ρα + δΓρ

ρσΓ
σ
βα + Γρ

ρσδΓ
σ
βα − δΓρ

βσΓ
σ
ρα − Γρ

βσδΓ
σ
ρα (A.3)

Ahora se suma y resta Γσ
βρδΓ

ρ
σα

δRαβ =∂ρδΓ
ρ
βα − ∂βδΓ

ρ
ρα + δΓρ

ρσΓ
σ
βα + Γρ

ρσδΓ
σ
βα (A.4)

− δΓρ
βσΓ

σ
ρα − Γρ

βσδΓ
σ
ρα + Γσ

βρδΓ
ρ
σα − Γσ

βρδΓ
ρ
σα

Al reorganizar términos y usando la simetŕıa en los ı́ndices inferiores de los śımbolos de
Christoffel

δRαβ =∂ρδΓ
ρ
βα + Γρ

σρδΓ
σ
βα − Γσ

βρδΓ
ρ
σα − Γσ

αρδΓ
ρ
βσ

− (∂βδΓ
ρ
ρα + Γρ

σβδΓ
σ
ρα − Γσ

ρβδΓ
ρ
σα − Γσ

αβδΓ
ρ
ρσ)

=∇ρδΓ
ρ
βα −∇βδΓ

ρ
ρα (A.5)

Al reemplazar este último resultado en (A.2) se obtiene
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δR = Rαβδg
αβ + gαβ(∇ρδΓ

ρ
βα −∇βδΓ

ρ
ρα) = Rαβδg

αβ +∇ρ(g
αβδΓρ

βα)−∇β(g
αβδΓρ

ρα)

= Rαβδg
αβ +∇ρ(g

αβδΓρ
βα − gαρδΓβ

βα)

= Rαβδg
αβ +

1√
−g

∂ρ((g
αβδΓρ

βα − gαρδΓβ
βα)

√
−g)

= Rαβδg
αβ +

1√
−g

∂ρJ
ρ (A.6)

En la tercera ĺınea se ha usado la relación ∇ρA
ρ =

1√
−g

∂ρ(A
ρ√−g) y se ha definido

Jρ =
√
−g(gαβδΓρ

βα − gαρδΓβ
βα). Para el segundo término de (A.1) se tiene que

δ
√
−g = −

√
−g
2

gαβδg
αβ (A.7)

Reemplazando (A.6) y (A.7) en (A.1) se obtiene

δΓk =

∫
1

2κk

(
Rαβδg

αβ +
∂ρJ

ρ

√
−g

)√
−g − R− 2Λk

4κk

√
−ggαβδgαβ d4x

=

∫
1

κk

(
Rαβ − R

2
gαβ + Λkgαβ

) √
−g
2

δgαβ +
∂ρJ

ρ

2κk
d4x (A.8)

El término que contiene Jρ se puede reescribir utilizando integración por partes

∫
∂ρJ

ρ

2κk
d4x =

∫
c4

16πGk
∂ρ((g

αβδΓρ
βα − gαρδΓβ

βα)
√
−g) d4x

=

∫
∂ρ

(
c4
√
−g

16πGk
(gαβδΓρ

βα − gαρδΓβ
βα)

)
d4x

−
∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
(gαβδΓρ

βα − gαρδΓβ
βα)

√
−g d4x (A.9)

En la primera integral se usa el teorema de la divergencia produciendo una integral de
superficie en los ĺımites de la variedad

∫
∂ρJ

ρ

2κk
d4x =

∮
c4

16πGk
(gαβδΓρ

βα − gαρδΓβ
βα)nρ

√
−g d3x

−
∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαρδΓβ

βα
√
−g d4x

=0 + I1 + I2 (A.10)
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Al considerar un espacio-tiempo sin frontera, el primer término al lado derecho de (A.10)
se anula, ya que la variación del campo se anula en infinito.

El tercer término de (A.10) se puede reescribir usando la relación Γβ
βα =

1√
−g

∂α
√
−g =

∂α ln (
√
−g)

I2 =

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαρδΓβ

βα
√
−g d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαρδ

(
∂α ln

√
−g
)√

−g d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαρ∂α

(
δ ln

√
−g
)√

−g d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
∂ρ
(

1√
−g

δ
√
−g
)√

−g d4x

=

∫
∂ρ
(

c4

16πGk

)
∂ρ

(
−gµν

2
δgµν

)√
−g d4x

=

∫
−1

2
∇ρ

(
c4

16πGk

)
∇ρ (gµνδg

µν)
√
−g d4x (A.11)

A la derecha de la ecuación (A.11) se agrega convenientemente un término nulo de superficie

I2 =

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαρδΓβ

βα
√
−g d4x

=

∫
−1

2
∇ρ

(
c4

16πGk

)
∇ρ (gµνδg

µν)
√
−g d4x+

∮
1

2
∇ρ

(
1

16πGk

)
gµν

√
−gδgµνnρ d3x

=

∫
−1

2
∇ρ

(
c4

16πGk

)
∇ρ (gµνδg

µν)
√
−g d4x+

∫
∂ρ

(
1

2
∇ρ

(
1

16πGk

)
gµν

√
−gδgµν

)
d4x

=

∫
−1

2
∇ρ

(
c4

16πGk

)
∇ρ (gµνδg

µν)
√
−g d4x+

∫
1

2
∇ρ

(
∇ρ

(
1

16πGk

)
gµνδg

µν

)√
−g d4x

=

∫
1

2
∇ρ∇ρ

(
1

16πGk

)
gµνδg

µν√−g d4x

=

∫
Gk

2κk
gµν∇2

(
1

Gk

) √
−g
2

δgµν d4x (A.12)

El segundo término de (A.10) se puede reescribir expandiendo los śımbolos de Christoffel
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I1 =

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδ

(
gρσ

2
(∂αgσβ + ∂βgσα − ∂σgβα)

)√
−g d4x

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδgρσ(∂αgσβ + ∂βgσα − ∂σgβα)

√
−g
2

d4x

−
∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβgρσ(∂αδgσβ + ∂βδgσα − ∂σδgβα)

√
−g
2

d4x

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
δgρσ(∂βgσβ + ∂αgσα − gαβ∂σgβα)

√
−g
2

d4x

−
∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)
gρσ∂βδgσβ + gρσ∂αδgσα − gρσgαβ∂σδgβα

√
−g
2

d4x

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)[
δgρσ(2∂βgσβ − gαβ∂σgβα) + gρσ(2∂βδgσβ − gαβ∂σδgβα)

] √−g
2

d4x

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)[
2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σgβαδg
ρσ + 2gρσ∂βδgσβ − gαβ∂ρδgβα

] √−g
2

d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ − 2gρσ∂βδgσβ + gαβ∂ρδgβα

] √−g
2

d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ − 2gρσgβα∂αδgσβ

] √−g
2

d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
∂ρ(gαβδgβα)− ∂ρgαβδgβα

] √−g
2

d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ − 2gρσ∂α(g

βαδgσβ)
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
2gρσ∂αg

βαδgσβ − ∂ρ(gαβδg
αβ)− ∂ρgαβδgβα

] √−g
2

d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ + 2gρσ∂α(gβσδg

βα)
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2gσβ∂αg

βαδgσρ − ∂ρgαβδg
αβ − gαβ∂

ρδgαβ − ∂ρgαβδgβα

] √−g
2

d4x

(A.13)
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I1 =

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ + 2gρσ∂αgβσδg

βα
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
2gρσgβσ∂αδg

βα + 2gβα∂αgσβδg
σρ − ∂ρgαβδg

αβ
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−gαβ∂ρδgαβ − δ(gαβ∂

ρgαβ) + gαβ∂
ρδgαβ

] √−g
2

d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−2∂βgσβδg

ρσ − gαβ∂σg
αβδgρσ + 2gρσ∂αgβσδg

βα + 2δρβ∂αδg
βα
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
2∂βgσβδg

σρ − ∂ρgαβδg
αβ − δ(gαβ∂

ρgαβ)
] √−g

2
d4x

=

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−gαβ∂σgαβδgρσ + 2gρσ∂αgβσδg

βα + 2∂αδg
ρα
] √−g

2
d4x

+

∫
∂ρ

(
c4

16πGk

)[
−∂ρgαβδgαβ − δ(gαβ∂

ρgαβ)
] √−g

2
d4x (A.14)

Se renombran ı́ndices y se reordenan los términos

I1 =

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x

=

∫
∂σ

(
c4

16πGk

)(
−gαβ∂µgαβδgµσ + 2∂µδg

µσ + 2gσρ∂µgραδg
µα − ∂σgαµδg

µα
) √

−g
2

d4x

−
∫
∂σ

(
c4

16πGk

)
δ(gαβ∂

σgαβ)

√
−g
2

d4x (A.15)

La última integral al lado derecho de la ecuación anterior es igual al término de (A.11),
por lo que producirá el término al lado derecho de (A.12). Este término se lleva al lado
izquierdo de la ecuación anterior
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I1 − I2

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x−

∫
1

4κk
Gkgµν∇2

(
1

Gk

)√
−gδgµν d4x

=

∫
∂σ

(
c4

16πGk

)(
−gαβ∂µgαβδgµσ + 2∂µδg

µσ + 2gσρ∂µgραδg
µα − ∂σgαµδg

µα
) √

−g
2

d4x

=

∫
∂σ

(
c4

16πGk

)(
−gαβ∂µgαβδgµσ + 2∂µδg

µσ + 2gσρ∂µgραδg
µα − gσρ∂ρgαµδg

µα
) √

−g
2

d4x

=

∫
∂ν

(
c4

16πGk

)(
−gαβ∂µgαβδgµν + 2∂µδg

µν + 2gνσ∂µgσαδg
µα − gνσ∂σgαµδg

µα
) √

−g
2

d4x

=

∫
∂ν

(
c4

16πGk

)(
−
√
−g
2

gαβ∂µg
αβδgµν +

√
−g∂µδgµν

)
d4x

+

∫
(2gασ∂µgσνδg

µν − gασ∂σgνµδg
µν)∂α

(
c4

16πGk

) √
−g
2

d4x (A.16)

Se agrega convenientemente un término de borde que sea nulo

I1 − I2

=

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x−

∫
1

4κk
Gkgµν∇2

(
1

Gk

)√
−gδgµν d4x

=

∮
−∂ν

(
c4

16πGk

)
δgµνnµ

√
−g d3x

+

∫
∂ν

(
c4

16πGk

)
(∂µ

√
−gδgµν +

√
−g∂µδgµν) d4x

+

∫
(gασ∂µgσνδg

µν + gασ∂νgσµδg
µν − gασ∂σgνµδg

µν)∂α

(
c4

16πGk

) √
−g
2

d4x

=

∫
−∂µ

(
∂ν

(
c4

16πGk

)√
−gδgµν

)
d4x+

∫
∂ν

(
c4

16πGk

)
∂µ(

√
−gδgµν) d4x

+

∫
gασ

2
(∂µgσν + ∂νgσµ − ∂σgνµ) ∂α

(
c4

16πGk

)√
−gδgµν d4x

=

∫
−∂µ∂ν

(
c4

16πGk

)√
−gδgµν d4x+

∫
Γα

νµ ∂α

(
c4

16πGk

)√
−gδgµν d4x

=

∫
−
(
∂µ∂ν

(
c4

16πGk

)
− Γα

νµ∂α

(
c4

16πGk

))√
−gδgµν d4x

=

∫
−∇µ∂ν

(
c4

16πGk

)√
−gδgµν d4x

=

∫
− Gk

2κk
∇µ∇ν

(
1

Gk

)√
−gδgµν d4x (A.17)

Por lo que se deduce que
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I1 =

∫
−∂ρ

(
c4

16πGk

)
gαβδΓρ

βα
√
−g d4x

=

∫
Gk

2κk
gµν∇2

(
1

Gk

) √
−g
2

δgµν d4x−
∫
Gk

κk
∇µ∇ν

(
1

Gk

) √
−g
2

δgµν d4x (A.18)

Reemplazando (A.12) y (A.18) en (A.10), y esto, a su vez, en (A.8), se obtiene

δΓk =

∫ (
Rαβ − R

2
gαβ + Λkgαβ

) √
−g

2κk
δgαβ +Gk (−∇µ∇ν + gµν□)

(
1

Gk

) √
−g

2κk
δgµν d4x

=

∫ (
Rµν −

R

2
gµν + Λkgµν +Gk(−∇µ∇ν + gµν□)

(
1

Gk

)) √
−g

2κk
δgµν d4x

=

∫
(Gµν + Λkgµν +∆tµν)

√
−g

2κk
δgµν d4x (A.19)

donde Gµν es el tensor de Einstein, y el tensor ∆tµν introducido por la dependencia en la
escala está dado por [26, 27]

∆tµν = Gk(gµν□−∇µ∇ν)
1

Gk
(A.20)

Considerando la variación igual a cero δΓk = 0, se obtienen las ecuaciones de movimiento
para el campo métrico

Gµν = −Λkgµν −∆tµν (A.21)
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[28] M. Visser and C. Barceló, “Energy conditions and their cosmological implications,”
in COSMO-99. World Scientific, Sep, 2000.
https://doi.org/10.1142%2F9789812792129_0014.

[29] C. Patrignani, “Review of Particle Physics,” Chinese Physics C 40 no.˜10, (Oct,
2016) 100001. https://dx.doi.org/10.1088/1674-1137/40/10/100001.

[30] D. J. Fixsen, “The temperature of the cosmic microwave background,”.
https://doi.org/10.1088%2F0004-637x%2F707%2F2%2F916.

[31] https://github.com/facanales/Tesis-Magister.

49

http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevLett.78.5
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevLett.78.5
http://dx.doi.org/10.1103/RevModPhys.61.1
http://dx.doi.org/10.1103/RevModPhys.61.1
https://link.aps.org/doi/10.1103/RevModPhys.61.1
http://dx.doi.org/10.1093/acprof:oso/9780199699322.001.0001
https://doi.org/10.1093/acprof:oso/9780199699322.001.0001
http://dx.doi.org/https://doi.org/10.1016/0370-2693(93)90726-X
http://dx.doi.org/https://doi.org/10.1016/0370-2693(93)90726-X
https://www.sciencedirect.com/science/article/pii/037026939390726X
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2020/01/021
http://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2020/01/021
https://dx.doi.org/10.1088/1475-7516/2020/01/021
http://dx.doi.org/10.1103/physrevd.62.043008
https://doi.org/10.1103%2Fphysrevd.62.043008
http://dx.doi.org/10.1103/physrevd.66.025030
https://doi.org/10.1103%2Fphysrevd.66.025030
http://dx.doi.org/10.1103/physrevd.70.124028
https://doi.org/10.1103%2Fphysrevd.70.124028
http://dx.doi.org/10.1103/physrevd.69.104022
https://doi.org/10.1103%2Fphysrevd.69.104022
http://dx.doi.org/10.1103/PhysRevD.70.124028
https://link.aps.org/doi/10.1103/PhysRevD.70.124028
http://dx.doi.org/10.1142/9789812792129_0014
https://doi.org/10.1142%2F9789812792129_0014
http://dx.doi.org/10.1088/1674-1137/40/10/100001
http://dx.doi.org/10.1088/1674-1137/40/10/100001
https://dx.doi.org/10.1088/1674-1137/40/10/100001
https://doi.org/10.1088%2F0004-637x%2F707%2F2%2F916
https://github.com/facanales/Tesis-Magister


[32] S. Dodelson, Modern Cosmology. Academic Press, Amsterdam, 2003.

[33] A. G. Riess, S. Casertano, W. Yuan, L. M. Macri, and D. Scolnic, “Large Magellanic
Cloud cepheid standards provide a 1% foundation for the determination of the
Hubble constant and stronger evidence for physics beyond ΛCDM,” The
Astrophysical Journal 876 no.˜1, (May, 2019) 85.
https://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab1422.

[34] L. Verde, T. Treu, and A. G. Riess, “Tensions between the early and late universe,”
Nature Astronomy 3 no.˜10, (Sep, 2019) 891–895.
https://doi.org/10.1038%2Fs41550-019-0902-0.

50

http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab1422
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab1422
https://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab1422
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-019-0902-0
https://doi.org/10.1038%2Fs41550-019-0902-0

	AGRADECIMIENTOS
	ÍNDICE DE FIGURAS
	RESUMEN
	Introducción
	Problema de la Constante Cosmológica
	Cosmología clásica con 
	Universos de Friedman
	Ecuaciones de Campo de Einstein para el vacío del universo
	Universo inflacionario
	Determinación observacional de : Observaciones astronómicas

	Energía de vacío en Teoría Cuántica de Campos
	Cuantización canónica
	Energía de vacío en segunda cuantización
	Determinación experimental de la energía de punto cero: Efecto Casimir
	Determinación teórica de la energía de punto cero
	Discrepancia en el valor de la energía de vacío

	Gravedad dependiente de la escala
	Acción efectiva dependiente de la escala
	Acción efectiva dependiente de la escala para gravedad
	Evolución del universo inflacionario dependiente de la escala
	Deflación del problema de la Constante Cosmológica


	Tensión de la constante de Hubble
	Cosmología CDM
	Evolución del universo en el modelo CDM
	Universo dominado por radiación
	Universo dominado por materia
	Universo dominado por 

	Determinación de H0 a partir de observaciones del universo temprano
	Determinación de H0 a partir de observaciones del universo local

	Cosmología CDM dependiente de la escala
	Evolución del universo según CDM modificado con la escala

	Conclusiones
	Anexo I: Variación de la acción efectiva de gravedad pura dependiente de la escala
	Bibliografía


