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Introducción

No hay duda del interés creciente en sistemas no lineales en
ciencias naturales. La razón es muy simple: la naturaleza
está dominada por los fenómenos no lineales. No hay prác-
ticamente área de las ciencias naturales en donde los fenó-
menos no lineales no sean los más actuales e interesantes.
En esta discusión se presenta la repercusión de los sistemas
no lineales en cosmología.

El descubrimiento de la expansión del Universo y de la
radiación cósmica de fondo dan sustento a la teoría del
nacimiento del Universo a partir de una gran explosión ocu-
rrida aproximadamente hace 15 mil millones de años. La
predicción de la producción de elementos ligeros de acuer-
do con el Modelo Estándar de Partículas coincide con las
mediciones de hidrógeno y helio primordiales. Pero en los
últimos años, las observaciones con nueva tecnología han
aclarado nuestra imagen del Universo. Las observaciones
en supernovas del tipo Ia han demostrado que la materia se

separa en dos diferentes clases: una atractiva  gravitacional,
que contribuiría con 30% del total de materia; y la otra
repulsiva o antrigravitacional, con el restante 70%
(Perlmutter, 1998). A la primera clase pertenece la materia
de la que estamos hechos, los bariones (5% del total). Sin
embargo, el resto de esa materia atractiva no es visible y su
naturaleza se desconoce por completo. A esta materia se le
conoce como materia oscura. La naturaleza de esta materia
desconocida se ha convertido en unos de los problemas
más interesantes y de mayor dificultad de la cosmología
(véase http://physicsweb.org). A otra materia desconocida
y repulsiva se le suele denominar energía oscura, porque tal
vez esté relacionada con la energía del vacío cuántico.

Resumen. Presentamos un resumen de los resultados obtenidos últimamente en el contexto de la cosmología.
Vemos cómo los sistemas con campos escalares que pueden resolver el enigma de la materia oscura pueden tener
un comportamiento no lineal tipo solitónico y definitivamente no perturbativo.
Palabras clave: solitones, materia obscura, campos escalares, no linealidad.

Non Linear Systems in Cosmology
Abstract.This paper presents a resume of  results obtained recently in the context of  cosmology.  We see how
systems with escalating fields that can resolve the riddle of dark matter also can have a non linear comportment
of the soltonic and definitively non disturbing type.
Keywords: solitons, dark matter, scalar fields, non linearity.
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Recientes observaciones de la anisotropía de la radia-
ción cósmica de fondo (remanente del Big-Bang) Boomerang
and Maxima (Bernardis et al., 2000) sugieren que el Uni-
verso es homogéneo e isotrópico en una parte de 100 mil.
Además sugieren que su curvatura es cero, es decir, el
Universo es plano. Esto último también significa que la
suma de las densidades de energía de cada uno de los com-
ponentes en el Universo es igual a la densidad crítica, de
aproximadamente ∑ρ = ρ

c
 w 8 × 10–30g cm–3. Las observa-

ciones en su conjunto parecen ser consistentes con el lla-
mado Modelo Estándar de Cosmología. Éste considera un
Universo homogéneo, isotrópico (lo que está de acuerdo
con el Principio Cosmológico) y plano en expansión. La
materia que lo compone es 5% de bariones, 25% de ma-
teria oscura y 70% de energía oscura. Pese a los éxitos de
este modelo (Bahcall et al., 1999) 95% de la materia en él
es de naturaleza desconocida.

En una serie de artículos publicados recientemente, hemos
estado trabajando la hipótesis de que tanto la enegía oscura
como la materia oscura pueden ser modeladas por campos
escalares (Matos y Ureña, 2000 y 2001; Matos et al., 2001).
Las propiedades particulares de los campos escalares son
determinadas por el potencial escalar que gobierna su
evolución. Es interesante que los potenciales escalares que
hemos utilizado pertenecen a la misma familia de potenciales
de la forma:

[ ] βΨ Ψ)(α sinh( 0 0kVV ~~ =) .                                               (1)

Un modelo adecuado para la energía oscura (repulsiva)
se obtiene considerando que β ≠ 2 (Ureña y Matos, 2000;
Sahni y Wang, 2000). Por otro lado, el potencial escalar de
materia oscura se obtiene al considerar que β = 2 y se puede
reescribir de la forma (Ureña y Matos, 2001; Sahni y Wang,
2000):

[ ] .1)kcosh(V=)(V 00 ΦλΦ                                            (2)

En este último caso podemos hablar de un campo escalar
con masa, la cual está definida como 00

2
0Φ

2
Φ λm VkV =′′= = .

El orden de este artículo es el siguiente. En la sección I se
resuelven las ecuaciones de evolución del Universo dentro
del marco de la Teoría General de la Relatividad de Einstein.
En particular, consideramos que las componentes de materia
y energía oscuras del Universo son descritas por los campos
escalares Φ, Ψ, respectivamente. La evolución de tal Universo

es dividida en diferentes etapas, nombradas según la
componente dominante de cada época: radiación (RD),
materia (MD) y energía oscura (DED). También mostramos
cómo determinar los parámetros libres de los potenciales
escalares (1, 2). En la sección II se presenta la teoría lineal
de perturbaciones en la que se basa la formación de la
estructura observada: galaxias, cúmulos de galaxias, etc.
Se muestra que esta estructura es formada por la materia
oscura escalar en la misma proporción que la materia
oscura del modelo estándar. En la sección III hablamos
sobre algunas predicciones no perturbativas del modelo de
materia oscura escalar y la posible aparición de soluciones
solitónicas no topológicas al pasar al régimen no lineal de
perturbaciones. En las conclusiones presentamos un breve
resumen del artículo.

I. Las soluciones cosmológicas

El que el Universo observado sea homogéneo, isotrópico y
plano nos permite adoptar como ansatz la métrica plana de
Friedmann-Robertson-Walker

ds2 = –dt2 + a2 (t) [dr2 + r2 (dθ 2 + sin2 (φ) dφ 2)],                (3)

donde a es llamado el factor de escala, el cual varía en el rango
[0, 1], y actualmente a = 1. Se han escogido las unidades
con c = 1. Las ecuaciones de evolución son

)(
3 ΨΦ

2

ρρρ ++=
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
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


≡

•
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a
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                                           (4)

)(3 p+−=
•

ρρ H                                                            (5)

Φ)(λsinhλΦ3HΦ 0 00 kVk−=+
•••                                      (6)

[ ] 1β
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−

•••
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0

00

k

kkH                                    
(7)

donde k0 ≡ 8πG  y ρ (p) es la densidad de energía (presión)
de la radiación, más bariones, más neutrinos, etc. Las den-
sidades de energía (presiones) escalares son
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El punto representa la derivada con respecto al tiempo
cósmico t. H es conocida como el parámetro de Hubble y
su valor actual es H0 = 65 ± 10km s–1 Mpc–1. Este parámetro
de Hubble también nos proporciona una medida de la edad
del Universo definida por tH = h–1 w×1010 años.

La ecuación (4) es conocida como la ecuación de Friedmann
y H es el llamado parámetro de Hubble, que nos da una
medida de la rapidez de expansión del Universo. La ecuación
(5) es la ecuación de conservación aplicada (por separado) a
la radiación, la bariones, etc. Por último, las ecuaciones (6, 7)
son las ecuaciones de Klein-Gordon (también ecuaciones de
conservación) para cada uno de los campos escalares.
Observe que las ecuaciones de Klein-Gordon (6) y (7) son
ecuaciones “solitónicas”, no lineales, donde el observador se
mueve con todo el sistema, en este caso con el Universo. El
Universo se expande y su dinámica está gobernada por la
ecuación de Friedmann. Las ecuaciones de Klein-Gordon
“no ven” el movimiento del sistema porque son ecuaciones
solitónicas en el sistema de referencia del solitón.

La ecuación (5) puede ser fácilmente resuelta en función
del factor de escala a para los casos de radiación (γ) y
bariones (b). Considerando que γ = (1/3) ργ (pb = 0), la solu-
ción es ργ 

= ρ0γa
–4 (ρb = ρ0ba

–3). Se considera la evolución del
Universo a partir del final de la etapa de inflación, por ejem-
plo aproximadamente cuando a ∼  10–30. No es posible dar
una solución general analítica para toda la evolución tem-
poral del Universo. Por eso, es conveniente separar dicha
evolución en diferentes eras que nos permitan encontrar
soluciones con muy buena aproximación.

1. Época dominada por radiación (RD)
Comenzamos la evolución durante la era de radiación do-
minante, es decir, consideraremos condiciones iniciales ta-
les que (ρ

iΦ, ρ
iΨ) · ρ

iγ. También supondremos que  Φ ¿ 0 (Ψ
¿ 1) y entonces el potencial escalar  V(Φ) ))(~( ΨV  puede
considerarse como exponencial (de potencia inversa).

Una solución exacta para el potencial (1) puede encontrar-
se aún considerando la presencia de otra componente (Chi-
mento y Jakubi, 1996). Para nuestro propósito, que es mode-
lar una energía oscura, es conveniente tomar la solución en
presencia de materia no relativista: materia oscura y bariones.
Los parámetros del potencial son dados por (Matos y Ureña,
2000; Ureña y Matos, 2000; Chimento y Jakubi, 1996):
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)1(3
0

Ψ+−
ΨΨ = ωρρ a ,                                                         (10)

Ω0Ψ = 0.7 es la contribución actual del la energía oscura y ωΨ

= pΨ/ρΨ es su ecuación de estado actual. Las observaciones
sugieren la cota superior ωΨ<– 0.6; pero son necesarias más
observaciones para fijar los parámetros del potencial (1).
aMΨ es el valor del factor de escala al tiempo de la equivalencia
entre la energía oscura y la materia no relativista:

)3/(1

0

0
Ψ−

Ψ
Ψ 





Ω
Ω=

ω
M

Ma
,                                                    (11)

donde Ω
0M

 = 0.3. Vale la pena mencionar que esta solución
es una solución atractor en el espacio fase.

Debido a que el potencial escalar para la materia oscura
es de la forma exponencial en esta época, el campo escalar
Φ evoluciona de igual manera que la componente dominante,
en este caso la radiación. La solución indica entonces que la
energía escalar es de la forma ρΦ = ρ

iΦa
–4. Asimismo, la razón

entre la energía escalar ρΦ y la energía total se mantiene
constante (Chimento y Jakubi, 1996; Ferreira y Joyce, 1998)

2
4

λρρ
ρ

γ
=

+ Φ

Φ .                                                          (12)

Esta es también una solución atractor. Debido a que durante
esta época se formaron los elementos ligeros en el Universo
(proceso llamado nucleosíntesis), aparece una restricción de
la forma (Ferreira y Joyce, 1998)

2.0
4

4
2 <

−
=Φ

λρ
ρ

γ
                                                      (13)

que se traduce en la condición              .
Sin embargo, es también durante esta época que el campo

escalar Φ comienza a oscilar alrededor del mínimo del
potencial (2). Para estudiar esta transición, denotemos como

S I S T E M A S  N  O  L I N E A L E S  E N  C O S M O L O G Í A

),+1(32
3

=
Ψ

Ψ
ω

ω
α  

 

24>λ
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a* al factor de escala al tiempo cuando 1
0

≈Φkλ , es decir,
cuando esperamos la transición entre el comportamiento
exponencial y el cuadrático (alrededor del mínimo) del
potencial (2). Aún cuando puede encontrarse una solución
exacta a la ecuación (6) (de la Macorra y Piccinelli, 2000),
utilizaremos argumentos sobre promedios temporales del
campo para encontrar la solución.

Las oscilaciones del campo escalar Φ son tan rápidas que
el Universo solamente es afectado por la evolución promedio
del campo. De aquí que durante el tiempo de una oscilación,
el término de fricción provocada por la expansión del
Universo pueda ser despreciado en la ecuación (6). Si
tomamos un promedio temporal en un periodo de tiempo
mayor que el de una oscilación, pero menor que el tiempo
de Hubble H-1 de la cantidad (Tumer, 1987).

+=dt
)(d

ΦΦΦ
ΦΦ 2

                                                    (14)

obtenemos que

>>=<< ΦΦΦ
2

d
dV                                                       (15)

Tomando como buena aproximación sólo los términos
cuadrático y cuártico en la expansión del potencial (2), la
densidad de energía y la presión escalares pueden escribirse
como (Peebles and Vilenkin, 1999)

><+><>≅< 4
0

2
Φ

222
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8
1Φ kmm λρ ,                              (16)

><>≅< 4
0

2
Φ

2
Φ Φ

24
1p kmλ ,                                            (17)

por lo que la ecuación de estado escalar ωΦ viene dada por

><+><

><>=<
42

0
2

4

Φ

ΦΦ8
Φ

3
1

kλ

ω
.                                     (18)

Obsérvese que al dominar el término cuártico la ecuación
de estado es ωΦw1/3, como radiación, lo que coincide con
la solución dada anteriormente. Una vez que domina el
término cuadrático, se puede demostrar fácilmente que <Φ4>
= (3/2) <Φ2>2 y además <ρΦ> = 2<V>. La ecuación de
estado viene dada por

                                                                           (19)

Entonces,<ωΦ>! 0 y <ρΦ>, evoluciona como materia
no relativista, i.e. pΦ = 0 (de la Macorra y Piccinell, 2000;
Turner, 1987).

 Para reproducir los resultados del modelo estándar de
materia oscura, debemos determinar el valor de los
parámetros libres del potencial (2). Esto puede hacerse de
la siguiente manera. Suponiendo que la transición de
radiación a materia para el campo escalar Φ ocurra
suavemente (como lo sugiere la solución en la ecuación (18)
cuando a = a*, entonces debe cumplirse que

ρiΦ(a*)–4 ≈ ρ0CDM 
(a*) –3                                                                                         (20)

donde del lado derecho hemos usado el resultado estándar
de materia oscura no relativista. Usando la ecuación (12) en
el lado izquierdo de (20) y ajustando numéricamente,
encontramos que

CDM
a

0

0γ123
Ω
Ω

4)(λ1.7
9*                                            (21)

Por  otro  lado,  si   ahora   utilizamos <ρΦ> = 2<V>≈ ρ
CDM

en el lado derecho de la ecuación (20), obtenemos

V0 <λ2κ0Φ
2> |

a* ≈ ρ0CDM 
(a*) –3                                      (22)

Por lo tanto, la relación necesaria es (Matos y Ureña, 2000)

CDM
CDM

0

3

0

032
0 Ω

Ω
4)(λ9

1.7 ρ
γ

V                                       (23)

Ω
0CDM

 = 0.25 y Ω
0γ = 5 x 10-5 las proporciones actuales de

materia oscura y radiación en el Universo. Con esta
relación, recuperamos la evolución cosmológica estándar
con ρΦ = ρ

CDM 
.

2. Épocas dominadas por materia (MD) y energía
oscura (DED)
Durante esta época la contribución radiativa ργ es muy
pequeña y puede ser despreciada en la solución a las
ecuaciones, y el campo escalar Φ contribuye como materia
no relativista, al igual que los bariones. La ecuación (4) puede
integrarse de manera exacta, dando por resultado (Ureña y
Matos, 2000; Chimento y Jakubi, 1996)

                                                                           (24)
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donde 
2
F

1
 es la función hipergeométrica. Sin embargo, se

puede dar una solución aproximada para todas las épocas
considerando a > a*. Esta solución es (Matos y Ureña,
2000):
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Durante la época de dominación por la energía oscura, la
componente dominante es el campo escalar Ψ. Ahora es el
potencial (1) el que se comporta efectivamente de forma
exponencial (Ureña y Matos, 2000; Matos et al., 2000). La
evolución de las diferentes componentes y la solución tem-
poral pueden encontrarse al tomar los límites para el caso
en que a!1.

La característica más importante de esta época es que el
Universo entra en una etapa inflacionaria, es decir, se
expande aceleradamente y su velocidad de expansion crece.
Esto también se interpreta diciendo que el factor de escala
es de la forma  a~tn, con n >1. Aun cuando la expansion
con una constante cosmológica también es acelerada, el
potencial escalar (1) es claramente distinguible de aquella
(Ureña y Matos, 2000).

II. Teoría Lineal de Perturbaciones

Dentro del contexto de formación de estructura en el
Universo (galaxias, grupos de galaxias, etc.), deben calcularse
las perturbaciones gravitacionales al modelo homogéneo e
isotrópico presentado anteriormente. En esta sección
estudiamos exclusivamente las perturbaciones al campo
escalar de materia oscura. Mostraremos que las per-
turbaciones son aquellas predichas por el modelo estándar
cosmológico. Presentaremos los pasos generales para llegar
a tales soluciones.

1. Perturbaciones
Se considera una perturbación lineal a la parte espacial de la
métrica dada por ds2 = a2 [–dτ2 + (δ

ij
 + h

ij
) dxidxj], donde τ es

llamado el tiempo conformal. Las ecuaciones son escritas
en el espacio de Fourier 


 =

→

kkk ˆ , con k como el número de
onda de las perturbaciones. Las ecuaciones de Einstein per-
turbadas a resolver son (Ma and Berthshinger, 1995):
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•
••••

ρa
a

a                       (30)

Las funciones θ y σ son definidas por las ecuaciones

0
j

j Tikθp δ)( ≡+ρ

,Σδ
3
1)σ( i

jijjikkp 




 −−≡+ρ

.δ
3
1Σ k

k
i
j

i
j

i
j TT −≡                                                       (31)

Las ecuaciones de conservación perturbadas son escritas
como ecuaciones para la densidad de contraste (δ ≡ δρ/ρ)
y la función θ, las cuales son:

δ,
δ
δ3

2
)(1δ 



 −−












++−=

••
•

ωphθω
ρa

a
                                  (32)

σ.δ
1

/δδ
1

)3(1 22 kk
ω

pθ
ω
ωθωθ −

+
+

+
−−−=

••
• ρ

a

a                         (33)

Para este modelo también debemos agregar las pertur-
baciones a los campos escalares Φ(τ) ! Φ(τ) + φ(k, τ) y
Ψ(τ) → Ψ(τ) + ψ (k, τ) (Ferreira y Joyce, 1998).
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,Φ1δ 2 φφρ V´+=
••

Φ
a

,Φ1δ 2Φ φφ V´p −=
••

a

,Φ1)( 2
2ΦΦΦ φρ kθp

•

=+
a

                                              (34)

,~Ψ1
2Ψ ψψρδ ´V+=

••

a

,´~Ψ1δ 2Ψ ψψ Vp −=
••

a

,Ψ1)( 2
2ΨΨΨ ψρ kθp

•

=+
a

                                              (35)

con las ecuaciones de evolución perturbadas dadas por

0,Φ
2
12 22 =+′′+++

•••••

hVk φφφφ a                                      (36)

.Ψ
2
12 022 =+′′+++

•••••

hVk ψψψψ a                                   (37)

Donde 0 denota la derivada respecto de los campos
escalares Φ y Ψ. En la siguiente sección, nos restringiremos
sólo a las perturbaciones del campo escalar Φ.

2. Perturbaciones para el campo escalar ΦΦΦΦΦ
Se pueden dar ciertas soluciones aproximadas de las
ecuaciones (26-37) tomando en consideración que la ecuación
de evolución de la función h es

[ +++
•

bbh
d
d δΩδ2Ω3)(
τ γγ

2aa

] 0,δ
δ

31δΩδ
δ

3(1δΩ
Ψ

Ψ
ΨΨ

Φ

Φ
ΦΦ =)+(+)+ ρρ

pp
                      (38)

donde Ω
i
 = ρ

i 
/ρ

T 
, ρ

T
 = (32)/(k

0
a2). Puede notarse fácilmente

que la componente dominante en la evolución del Universo
es también la que domina esta ecuación diferencial. Por lo
tanto, las soluciones para la función h son aquellas del modelo
estándar (Padmanabhan, 1993: 168). Interesados sólo en
aquellas soluciones que sean crecientes, nos limitaremos al
caso en que k2 ¿ a2V�” en la ecuación (36) (Matos y Ureña,
2000).

Durante la época dominada por radiación (RD), el campo
escalar se comporta como un fluido perfecto con ecuación
de estado ωΦ = 1/3. En el caso estándar, = τ-–1, a = τ y

τC=
•

h  con C = const. La ecuación a resolver (36) se puede
escribir como

λ

2C
τ
4

τ
2

0
2 k

−=++
•••

φφφ                                                 (39)

La solución creciente para φ es

2
0 5

=)( τ
λ

τφ
C

k
                                                     

 (40)

Recordando que el resultado estándar para la materia oscura
es –(1/2)h = δ

CDM
 (para todas las  épocas), encontramos que

CDMδδ 15
4

Φ =                                                            (41)

La solución es aquella del modelo estándar, pero es de
una amplitud menor. Es interesante notar que esta solución
tampoco depende de las condiciones iniciales, por tanto es
una solución atractor.

Una vez que el campo escalar Φ comienza a oscilar, suce-
de que  2= ΦmV . La ecuación a resolver (36) ahora es

0=Φ
2
1

++2+
••

2
Φ

2
•••

hm φφφ a .                                             (42)

Podemos observar que la fluctuación del campo escalar φ
oscila con la misma frecuencia que el campo sin perturbar Φ.
Siguiendo el procedimiento de la sección anterior, tomamos
el promedio temporal de la cantidad

••••
•

Φ+Φ=
)Φ(

φφ
τ
φ

d
d                                                      (43)

y obtenemos

.><>=< φφ ΦΦ                                                    (44)

El segundo y cuarto términos de la ecuación (42) son
aproximadamente constantes durante el tiempo de una
oscilación, por lo que

.ΦΦ 22
Φ

2 >′<−>=<−>≈<
••

φφφ Vama                               (45)

Por lo tanto, encontramos

(46)
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Reescribiendo la ecuación (42) de la forma de la ecuación (32),

2
13

Φ

Φ

Φ

Φ

Φ

Φ
ΦΦ

•
•







><
><+−=





><
><−

><
><+ hpp

p
p

ρρδ
δδδ                      (47)

la solución obvia es entonces

δΦ = δ
CDM

 .                                                               (48)

El modelo presentado reproduce los resultados del modelo
cosmológico estándar en lo que respecta a la materia oscura,
tanto en lo referente a la evolución cosmológica como al
crecimiento lineal de perturbaciones gravitacionales.

Hay una predicción extra de la materia oscura escalar
concerniente a la formación de estructura: la formación de
estructura hecha de materia oscura en escalas más peque-
ñas a una galaxia es menor, es decir, hay un corte en la
formación de estructura. Esta predicción nos permite de-
terminar que la masa de la partícula escalar de materia os-
cura es mΦ = 10-23 eV (Matos y Ureña, 2000). Como puede
verse, es una partícula extremadamente ligera. Las
implicaciones de esto son actualmente investigadas.

III. Soluciones solitónicas, la energía de Planck y
condensados de Bose para galaxias

El modelo no está aún completo. Una vez que una fluctua-
ción de materia oscura es suficientemente grande δΦ~1, de-
bemos pasar al régimen no lineal de perturbaciones. Ahora,
la fluctuación colapsa debido a su propia gravedad y vence
localmente a la expansión del Universo. Es esta fluctuación
que colapsa la que evolucionaría hasta formar por ejemplo,
una galaxia.

El tipo de estructuras que pueden formarse con campos
escalares no han sido bien estudiadas dentro del marco de
la Teoría General de la Relatividad. Sin embargo, trabajos
ya publicados nos pueden proporcionar una respuesta
parcial. El resultado más interesante ha surgido del estudio
del colapso gravitacional de un campo escalar (Seidel y Suen,
1994). El objeto formado de esta manera resulta ser un
solitón no topológico y oscilante en el tiempo, que ha sido
llamado oscilatón (Seidel y Suen, 1991). Sin embargo, estos
estudios previos fueron hechos considerando un potencial
escalar cuadrático Φ2. Se ha verificado que este tipo de
objetos son estables, no singulares y asintóticamente planos.

Parte de la investigación que hacemos actualmente está
encaminada a entender el colapso gravitacional de un campo
escalar, pero ahora utilizando el potencial (Matos y Guzmán
(2001), en prensa; Ureña y Matos (s/f), en prensa y Matos

et al. (s/f), en prensa). Hasta ahora, los resultados confirman
la formación y estabilidad de estos oscilatones pero aún
falta determinar su posible relación con una galaxia.

Las sorpresas no terminan aquí. El uso de los potenciales
(1) es justificado exclusivamente de forma fenomenológica.
De cualquier manera, el potencial (2) ha sido estudiado am-
pliamente en teoría de campo no perturbativa en 1+1 dimen-
siones, donde es conocido como el modelo de sinh-Gordon
(Saleur, 2000). El modelo sinh-Gordon no tiene soluciones
topológicas, a diferencia del modelo sinh-Gordon. Pero nos
encontramos con una característica ineludible de nuestro
modelo: su carácter no perturbativo. Soluciones no pertur-
bativas dentro del grupo de renormalización son del tipo del
potencial (Branchina, 2000). Esto nos ha permitido calcular
la sección eficaz de dispersión σ

2!2 
de las partículas escalares.

Esta autointeracción y su influencia en la formación galáctica
ha sido estudiada dentro del marco de otros modelos de ma-
teria oscura. Aplicada a nuestro modelo, parece ineludible la
formación de un condensado de Bose en galaxias (Riotto y
Tkacher, 2000). Los valores adecuados de la autointeracción
sugieren que la escala de renormalización de nuestro modelo
es del orden de la escala de Planck, indicando tal vez un origen
fundamental de la materia oscura (Matos y Ureña, 2000).

Conclusiones

En este trabajo hemos presentado los principales resultados
de un modelo en donde tanto la materia como la energía
oscuras son de origen escalar, es decir, son de tipo bosónico.
La evolución y expansión del Universo coincide con las ob-
servaciones y las predicciones del modelo estándar de
cosmología. Las principales diferencias con éste son: un corte
en la formación de estructrua subgaláctica, la predicción de
la existencia de una partícula extremadamente ligera, for-
mación por colapso gravitacional de objetos solitónicos y
condensados de Bose, y la posible naturaleza fundamental
de la teoría, ya que hay evidencia de que su escala de
renormalización es del orden de la energía de Planck. La
posible formación de galaxias con estas características es la
interrogante que enfrentamos actualmente.
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