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Sistemasno linealesen cosmol ogia

TonaTiun MaTtos ¥ L. ARTURO URENA-L 6PEZ*

Resumen. Presentamos un resumen de los resultados obtenidos iiltimamente en el contexto de la cosmologia.

Vemos como los sistemas con campos escalares que pueden resolver el enigma de la materia oscura pueden tener

un comportamiento no lineal tipo solitonico 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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Aceptacion: 24 de abril de 2001

Introduccion

No hay duda del interés creciente en sistemas no lineales en
ciencias naturales. La razén es muy simple: la naturaleza
esta dominada por los fenémenos no lineales. No hay prac-
ticamente area de las ciencias naturales en donde los fené-
menos no lineales no sean los mas actuales e interesantes.
En esta discusion se presenta la repercusion de los sistemas
no lineales en cosmologfa.

El descubrimiento de la expansion del Universo y de la
radiacién césmica de fondo dan sustento a la teorfa del
nacimiento del Universo a partir de una gran explosion ocu-
rrida aproximadamente hace 15 mil millones de afios. La
prediccion de la produccion de elementos ligeros de acuer-
do con el Modelo Estandar de Particulas coincide con las
mediciones de hidrégeno y helio primordiales. Pero en los
ultimos afios, las observaciones con nueva tecnologfa han
aclarado nuestra imagen del Universo. Las observaciones
en supernovas del tipo I han demostrado que la materia se
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separa en dos diferentes clases: una atractiva gravitacional,
que contribuirfa 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 ateria oscura. La naturaleza de esta materia
desconocida se ha convertido en unos de los problemas
mas interesantes y de mayor dificultad de la cosmologia
(véase http://physicsweb.otg). A otra matetia desconocida
y repulsiva se le suele denominar energfa oscura, porque tal
vez esté relacionada con la energfa del vacio cuantico.
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Recientes observaciones de la anisotropia de la radia-
cién cosmica de fondo (remanente del Big-Bang) Boomerang
and Maxima (Bernardis ez al., 2000) sugieren que el Uni-
verso es homogéneo e isotrépico en una parte de 100 mil.
Ademas sugieren que su curvatura es cero, es decir, el
Universo es plano. Esto ultimo también significa que la
suma de las densidades de energfa de cada uno de los com-
ponentes en el Universo es igual a la densidad critica, de
aproximadamente Yy 0 = p = 8 X 10*g cm™. Las observa-
ciones en su conjunto parecen ser consistentes con el lla-
mado Modelo Estandar de Cosmologia. Este considera un
Universo homogéneo, isotrépico (lo que estd de acuerdo
con el Principio Cosmoldgico) y plano en expansion. La
materia que lo compone es 5% de bariones, 25% de ma-
teria oscura y 70% de energfa oscura. Pese a los éxitos de
este modelo (Bahcall ¢7 al., 1999) 95% de la materia en él
es de naturaleza desconocida.

En una serie de articulos publicados recientemente, hemos
estado trabajando la hipétesis de que tanto la enegfa oscura
como la materia oscura pueden ser modeladas por campos
escalares (Matos y Urefia, 2000 y 2001; Matos ef al., 2001).
Las propiedades particulares de los campos escalares son
determinadas por el potencial escalar que gobierna su
evolucion. Es interesante que los potenciales escalares que
hemos utilizado pertenecen ala misma familia de potenciales
de la forma:

PW) =1, |sinh (o w)| #. (1)

Un modelo adecuado para la energfa oscura (repulsiva)
se obtiene considerando que 3 # 2 (Urefia y Matos, 2000;
Sahni y Wang, 2000). Por otro lado, el potencial escalar de
materia oscura se obtiene al considerar que B =2y se puede
reescribir de la forma (Urefla y Matos, 2001; Sahni y Wang,
2000):

V(o) = Vo[cosh(/\ JKko®) 1]. 2

En este ultimo caso podemos hablar de un campo escalar

—n 2
== A2k

. . 2 _ "
con masa, la cual esta definida como mg =17

El orden de este articulo es el siguiente. En la seccién I se
resuelven las ecuaciones de evoluciéon del Universo dentro
del marco de la Teoria General de la Relatividad de Einstein.
En particular, consideramos que las componentes de matetia
y energia oscuras del Universo son desctitas por los campos
escalares ®, W, respectivamente. Ia evolucion de tal Universo
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es dividida en diferentes etapas, nombradas segin la
componente dominante de cada época: radiaciéon (RD),
materia (MD) y energfa oscura (DED). También mostramos
cémo determinar los pardmetros libres de los potenciales
escalares (1, 2). En la seccién 1T se presenta la teorfa lineal
de perturbaciones en la que se basa la formacién de la
estructura observada: galaxias, camulos de galaxias, etc.
Se muestra que esta estructura es formada por la materia
oscura escalar en la misma proporcién que la materia
oscura del modelo estandar. En la seccién 111 hablamos
sobre algunas predicciones no perturbativas del modelo de
materia oscura escalar y la posible aparicién de soluciones
soliténicas no topoldgicas al pasar al régimen no lineal de
perturbaciones. En las conclusiones presentamos un breve
resumen del articulo.

I. Las soluciones cosmoldgicas

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

ds?=—dt?+ a* (t) [dr* + > (d6° + sin® (@) dp?)], ©)
donde a es llamado el factor de escala, el cual varia en el rango

[0, 1], y actualmente @ = 1. Se han escogido las unidades
con ¢ = 1. Las ecuaciones de evolucién son

. 4
HZE%E:?(P+P®+P\P) ¥

p==3H (p+p) )
D+3HO = N ) ©

W +3H W = —oB. [k, Vocosh (a4, V)

X [sinh (oc\/gq’)]s_1 ™

donde £,=8TG y p (p) es la densidad de energia (presion)
de la radiacién, mas bariones, mas neutrinos, etc. Las den-
sidades de energfa (presiones) escalares son

_1 9 B _1 .2_ H
o= ® +V(¢)BD‘D =2 ¥V
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o=} WPy = w0 )]

El punto representa la derivada con respecto al tiempo
césmico % H es conocida como el parametro de Hubble y
su valor actual es H = 65 + 104w s™ Mpc'. Este parametro
de Hubble también nos proporciona una medida de la edad
del Universo definida por 7, = /' ©x10" afios.

La ecuacion (4) es conocida como la ecuacion de Friedmann
y H es el llamado parimetro de Hubble, que nos da una
medida de la rapidez de expansién del Universo. La ecuacién
(5) es la ecuacién de conservacion aplicada (por separado) a
la radiacién, la bariones, etc. Por ultimo, las ecuaciones (6, 7)
son las ecuaciones de Klein-Gordon (también ecuaciones de
conservaciéon) para cada uno de los campos escalares.
Observe que las ecuaciones de Klein-Gordon (6) y (7) son
ecuaciones “solitonicas”; no lineales, donde el observador se
mueve con todo el sistema, en este caso con el Universo. El
Universo se expande y su dindmica estd gobernada por la
ecuacion de Friedmann. Las ecuaciones de Klein-Gordon
“no ven” el movimiento del sistema porque son ecuaciones
solitonicas en el sistema de referencia del soliton.

La ecuacién (5) puede ser facilmente resuelta en funcién
del factor de escala 4 para los casos de radiacién (y) Y
bariones (b). Considerando que y= (1/3) p, (p,= 0), la solu-
cioén es p,= Pt (P, = Pya”) Se considera la evolucién del
Universo a partir del final de la etapa de inflacion, por ejem-
plo aproximadamente cuando a 0107. No es posible dar
una solucién general analitica para toda la evolucién tem-
poral del Universo. Por eso, es conveniente separar dicha
evolucién en diferentes eras que nos permitan encontrar
soluciones con muy buena aproximacion.

1. Epoca dominada por radiacién (RD)

Comenzamos la evolucién durante la era de radiacién do-
minante, es decir, consideraremos condiciones iniciales ta-
les que (0,4, P,y) < P, También supondremos que ® <0 (¥
< 1) y entonces el potencial escalar 1(®P) (V' (W)) puede
considerarse como exponencial (de potencia inversa).

Una solucién exacta para el potencial (1) puede encontrar-
se atn considerando la presencia de otra componente (Chi-
mento y Jakubi, 1996). Para nuestro propésito, que es mode-
lar una energfa oscura, es conveniente tomar la soluciéon en
presencia de materia no relativista: materia oscura y bationes.
Los parametros del potencial son dados por (Matos y Urefla,
2000; Urefia y Matos, 2000; Chimento y Jakubi, 1996):

Wy

PN ETIY
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2(1+w
ﬁ: ( W)
Wy >
4oy
P Gt L O e e = o ®)
Vo 5 O owHy,

-1 O a wy ﬂ/z
Y= (a\/kio) arccoth 1+ %El a , (9)
0 MY g

Py = powa 1T (10)

Q,, = 0.7 es la contribucién actual del la energfa oscura y @,
= p,/P, €s su ecuacion de estado actual. Las observaciones
sugieren la cota superior w,<— 0.6; pero son necesatrias mas
observaciones para fijar los parametros del potencial (1).
a,,, es el valor del factor de escala al tiempo de la equivalencia
entre la energfa oscura y la materia no relativista:

=1/ Guw)
aypp = Q()M E
ow

, 1)

donde Q

oM
es una solucion atractor en el espacio fase.

= 0.3. Vale la pena mencionar que esta solucion

Debido a que el potencial escalar para la materia oscura
es de la forma exponencial en esta época, el campo escalar
® evoluciona de igual manera que la componente dominante,
en este caso la radiacion. La solucién indica entonces que la
energfa escalar es de la forma p, = p,,a™. Asimismo, la razén
entre la energfa escalar p, y la energfa total se mantiene
constante (Chimento y Jakubi, 1996; Ferreira y Joyce, 1998)

_Pe 4
Py*tPo A* (12)

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

L:L
py -2 <0.2 (13)

que se traduce en la condicién A > 24,

Sin embargo, es también durante esta época que el campo
escalar @ comienza a oscilar alrededor del minimo del
potencial (2). Para estudiar esta transicion, denotemos como
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a* al factor de escala al tiempo cuando ‘/\ JEQ)‘ =1, es decir,
cuando esperamos la transicién entre el comportamiento
exponencial y el cuadritico (altededor del minimo) del
potencial (2). Atn cuando puede encontrarse una solucién
exacta a la ecuacién (6) (de la Macorra y Piccinelli, 2000),
utilizaremos argumentos sobre promedios temporales del
campo para encontrar la solucion.

Las oscilaciones del campo escalar @ son tan rapidas que
el Universo solamente es afectado por la evoluciéon promedio
del campo. De aqui que durante el tiempo de una oscilacion,
el término de friccidén provocada por la expansién del
Universo pueda ser despreciado en la ecuacién (6). Si
tomamos un promedio temporal en un periodo de tiempo
mayor que el de una oscilacién, pero menor que el tiempo

de Hubble H' de la cantidad (Tumer, 1987).

2

APL) _ g, 4 o (14)

dt

obtenemos que

2
<P >=< il > (15)

Tomando como buena aproximacién sélo los términos
cuadratico y cuartico en la expansion del potencial (2), la
densidad de energfa y la presion escalares pueden escribirse
como (Peebles and Vilenkin, 1999)

(16)

. 1,,
<p, >0w, <®* >+§/\ gk, <D >,

@

1 2 2 4
<P, >D§/\ myk, <@ > (17)
por lo que la ecuacién de estado escalar W, viene dada por

1 <P >
<@, >=—
3

() -
8 <P’>+<P' >. (18)
Nk,

Obsérvese que al dominar el término cuartico la ecuacion
de estado es w,=1/3, como radiacién, lo que coincide con
la solucién dada anteriormente. Una vez que domina el
término cuadratico, se puede demostrar facilmente que <P*>
= (3/2) <92>2 y ademas <py,> = 2<V>. La ecuacién de
estado viene dada por

1 19)
< w, >=———x< Po .

0
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Entonces,<w,>— 0y <p,>, evoluciona como materia
no relativista, i.e. p, = 0 (de la Macorra y Piccinell, 2000;
Turner, 1987).

Para reproducir los resultados del modelo estindar de
materia oscura, debemos determinar el valor de los
parametros libres del potencial (2). Esto puede hacerse de
la siguiente manera. Suponiendo que la transicién de
radiacién a materia para el campo escalar @ ocurra
suavemente (como lo sugiere la solucién en la ecuacién (18)
cuando a = a*, entonces debe cumplirse que

PIP@*) = 0y, (@) 7 (20)

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

Lo,

Qocpm

3/9

at 37507 4 @1)

Por otro lado, si ahora utilizamos <p,>=2<V>=p .
en el lado derecho de la ecuacién (20), obtenemos

v, <)\2K0CD2> L* = Py (@) - (22)

Por lo tanto, la relacién necesaria es (Matos y Urefia, 2000)

Qocom
17 0CDM
o et —q, Peou (23)
Quepy = 025y Q= 5x 10° las proporciones actuales de

materia oscura y radiacién en el Universo. Con esta
relacién, recuperamos la evolucién cosmoldgica estindar

con Py, = Pepy -

2. Epocas dominadas por materia (MD) y energia
oscura (DED)

Durante esta época la contribucion radiativa 0, es muy
pequefia y puede ser despreciada en la solucion a las
ecuaciones, y el campo escalar ® contribuye como matetia
no relativista, al igual que los bationes. I.a ecuacion (4) puede
integrarse de manera exacta, dando por resultado (Urefia y
Matos, 2000; Chimento y Jakubi, 1996)

3W
Lhr4 a4

1
13 4 ay.
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donde ,F] es la funcién hipergeométrica. Sin embargo, se
puede dar una solucién aproximada para todas las épocas
considerando a > a*. Esta solucién es (Matos y Urefla,

2000):

2 a(l+e,) D

o Ew O
Ht=—————""010+ % a
' 3A+w,) ~/Q, g M g

£
X I“}%,lyﬁ+4; (a’/a’.\l\v) - E
i 4 1+ ((I,/(/Lm,) o

_2 (a®* 1+ @y Hl_ @y

3R, a* a*
V=4 (a%’

vz, 25)

+

Durante la época de dominacién por la energfa oscura, la
componente dominante es el campo escalar W. Ahora es el
potencial (1) el que se comporta efectivamente de forma
exponencial (Urefia y Matos, 2000; Matos e al., 2000). La
evolucién de las diferentes componentes y la solucion tem-
poral pueden encontrarse al tomar los limites para el caso
en que @a—00.

La caracterfstica mas 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~t", con n >1. Aun cuando la expansion
con una constante cosmoldgica también es acelerada, el
potencial escalar (1) es claramente distinguible de aquella
(Urena y Matos, 2000).

II. Teoria Lineal de Perturbaciones

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

VoL. 8 Numero Tres, NoviemBre 2001-Fesrero 2002

1. Perturbaciones

Se considera una perturbacién lineal a la patte espacial de la
métrica dada por ds?= a?[-dT? + (6, +h,) dz'dz’], donde Tes
llamado el tiempo conformal. Las ecuaciones son escritas
en el espacio de Fourier F = ££F, con k como el namero de
onda de las perturbaciones. Las ecuaciones de Einstein per-

turbadas a resolver son (Ma and Berthshinger, 1995):
by(x,0) = dPRSE S /el-k,b(é,r)+(/e,-/e, %%-)m(é,r) . 20

, la

£p=—2h=4nGa’sT!, 27)
2a
£ =4nGa’(p+ )y, (28)
b+ 2L =2k = ~8na’S T (29)
a
b6+ 2L (h+67) =267 = =242 Ga’ (P + p)o (30)
a
Las funciones 8y O son definidas por las ecuaciones
(p+p)i=ik’8T"
- 1 j
(0+ pro=-Fht, ~2v, B,
poqi L
S =T -8 T 31)

3/

Las ecuaciones de conservacion perturbadas son escritas
como ecuaciones para la densidad de contraste (& =0p/p)
y la funcién 6, las cuales son:

. JH .o
d=—(1+ @547 37%?— %
( w)D 20 abbo ® (32)

b=-C1-30)0 -2 g+ 2P/ po5 g, (33)
a 1+w 1+w

Para este modelo también debemos agregar las pertur-
baciones a los campos escalares ®(t) — (1) + @k, 1) y
W(T) - W(1) + Y (4, 1) (Ferreira y Joyce, 1998).
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5,= DgrIQ,
a

l . . ;
8]7«1; :?(D(p—V Q,

(D * pa)0y = DL, 34
a

5p, =L+,

a
Sp\w :%li)li,—V’w’
a

1,

(P\p + Pq:)ﬁqr = f:LP,é“lll, (35)
a

con las ecuaciones de evolucién perturbadas dadas por

},b+ zg'o+/€2(p+ alT/"(p+%<iJ}; =0, (30)

2P+ LY +a2V”tp+%li1/'J=0. (37)

Donde / denota la derivada respecto de los campos
escalares @ y W. En la siguiente seccion, nos restringiremos
sélo a las perturbaciones del campo escalar ®.

2. Perturbaciones para el campo escalar ®

Se pueden dar ciertas soluciones aproximadas de las
ecuaciones (26-37) tomando en consideracién que la ecuacién
de evolucién de la funcién h es

di(a h+3a’pes v, +
- :

)
Qodo <1+3§‘%) +szmgm(1+38‘%)] =0, (38)
D v

donde Q. =p./p,, p,= (39)/(£,0?). Puede notarse facilmente
que la componente dominante en la evolucién del Universo
es también la que domina esta ecuacién diferencial. Por lo
tanto, las soluciones para la funcién h son aquellas del modelo
estandar (Padmanabhan, 1993: 168). Interesados sélo en
aquellas soluciones que sean crecientes, nos limitaremos al
caso en que k2 < a?V1 en la ecuacién (36) (Matos y Urefla,
2000).

Durante la época dominada por radiacién (RD), el campo
escalar se comporta como un fluido perfecto con ecuacion
de estado , = 1/3. En el caso estandar, = T, @ = Ty

354 ciencia ERGO sum

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

20 4 2C

Gr O =T 39)
T T \/Z(] N
La solucién creciente para @es

C _,
Jeo= T (40)

Recordando que el resultado estindar para la materia oscura

es—(1/2h =9,

1y (Para todas las épocas), encontramos que

Op = %5CDM “1)

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

Una vez que el campo escalar ® comienza a oscilar, suce-

de que 17 =,2. La ecuacién a resolver (36) ahora es

&HZ(;OJrazm;(pr%(iJ/;:O, @2)

Podemos observar que la fluctuacién del campo escalar @
oscila con la misma frecuencia que el campo sin perturbar @.
Siguiendo el procedimiento de la seccion antetior, tomamos
el promedio temporal de la cantidad

AP @)

D= bgraog 43)

y obtenemos

<DP>= <DP>. (44)

El segundo y cuarto términos de la ecuacién (42) son

aproximadamente constantes durante el tiempo de una
oscilacién, por lo que

<<I)é)>:—<a2miq>(p>:—<azl/'(p>, (45)
Por lo tanto, encontramos

<5p(l)>:<(‘i)(.p>—<ng/'(p>:0 (46)
<op, > <q')g'o>+</1/’¢>
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Reescribiendo la ecuacion (42) de la forma de la ecuacion (32),

5,+36, 1 %> She> E: —E sSh> % @)
@(D> <p(l)> <p(l)>

la solucién obvia es entonces

4,=2,

) CDM *

(48)

El modelo presentado reproduce los resultados del modelo
cosmolégico estandar en lo que respecta a la materia oscura,
tanto en lo referente a la evolucién cosmoldgica como al
crecimiento lineal de perturbaciones gravitacionales.

Hay una prediccion extra de la materia oscura escalar
concerniente a la formacién de estructura: la formacion de
estructura hecha de materia oscura en escalas mas peque-
flas a una galaxia es menor, es decir, hay un corte en la
formacién de estructura. Esta prediccién nos permite de-
terminar que la masa de la particula escalar de materia os-
cura es my, = 10% eV (Matos y Urefia, 2000). Como puede
verse, es una particula extremadamente ligera. Las
implicaciones de esto son actualmente investigadas.

ITI. Soluciones soliténicas, la energia de Planck y
condensados de Bose para galaxias

El modelo no esta aun completo. Una vez que una fluctua-
cién de materia oscura es suficientemente grande §,~1, de-
bemos pasar al régimen no lineal de perturbaciones. Ahora,
la fluctuacién colapsa debido a su propia gravedad y vence
localmente a la expansion del Universo. Es esta fluctuacion
que colapsa la que evolucionaria 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 Teorfa General de la Relatividad. Sin embatgo, trabajos
ya publicados nos pueden proporcionar una respuesta
parcial. El resultado mas 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
solitén no topolégico y oscilante en el tiempo, que ha sido
llamado oscilaton (Seidel y Suen, 1991). Sin embargo, estos
estudios previos fueron hechos considerando un potencial
escalar cuadratico @% Se ha verificado que este tipo de
objetos son estables, no singulares y asintéticamente planos.

Parte de la investigacién que hacemos actualmente esta
encaminada a entender el colapso gravitacional de un campo
escalar, pero ahora utilizando el potencial (Matos y Guzman
(2001), en prensa; Urefia y Matos (s/f), en prensa y Matos
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et al. (s/1), en prensa). Hasta ahora, los resultados confirman
la formacién y estabilidad de estos oscilatones pero aun
falta determinar su posible relacién con una galaxia.

Las sorpresas no terminan aqui. El uso de los potenciales
(1) es justificado exclusivamente de forma fenomenolégica.
De cualquier manera, el potencial (2) ha sido estudiado am-
pliamente en teorfa de campo o perturbativa en 1+1 dimen-
siones, donde es conocido como el modelo de sinh-Gordon
(Saleur, 2000). El modelo sinh-Gordon no tiene soluciones
topoldgicas, a diferencia del modelo sinh-Gordon. Pero nos
encontramos con una caractetistica ineludible de nuestro
modelo: su carcter no perturbativo. Soluciones no pertut-
bativas dentro del grupo de renormalizacion son del tipo del
potencial (Branchina, 2000). Esto nos ha permitido calcular
la seccién eficaz de dispersion 0, de las particulas escalares.
Esta autointeraccion y su influencia en la formacion galactica
ha sido estudiada dentro del marco de otros modelos de ma-
teria oscura. Aplicada a nuestro modelo, parece ineludible la
formacién de un condensado de Bose en galaxias (Riotto y
Tkacher, 2000). Los valores adecuados de la autointeraccioén
sugieren que la escala de renormalizacion de nuestro modelo
es del orden de la escala de Planck, indicando tal vez un origen
fundamental de la materia oscura (Matos y Urefia, 2000).

Conclusiones

En este trabajo hemos presentado los principales resultados
de un modelo en donde tanto la materia como la energfa
oscuras son de origen escalar, es decir, son de tipo bosénico.
La evolucion y expansion del Universo coincide con las ob-
servaciones y las predicciones del modelo estindar de
cosmologfa. Las principales diferencias con éste son: un corte
en la formacién de estructrua subgalactica, la prediccion de
la existencia de una particula extremadamente ligera, for-
macién por colapso gravitacional de objetos solitonicos y
condensados de Bose, y la posible naturaleza fundamental
de la teoria, ya que hay evidencia de que su escala de
renormalizacién es del orden de la energfa de Planck. La
posible formacién de galaxias con estas caracteristicas es la
interrogante que enfrentamos actualmente. &

¢l
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