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En este curso se desarrolla la teor��a estandard de formaci�on de estructura en el Universo de una
manera sencilla, dando prioridad a los conceptos cualitativos. Se comentan los resultados, �exitos y
preguntas abiertas actuales del modelo de �CDM.

PACS numbers:

I. EL UNIVERSO OBSERVADO

La idea que tenemos del universo ha ido cambiando
con el tiempo y ha sido diferente para las diversas cul-
turas que ha habido en el mundo. Por ejemplo, los an-
tiguos Toltecas pensaban que de la gran fuerza divina, lla-
mada el gran Tloque-Nahuaque, naci�o la primera pareja
de dioses, Ometecuhtli y Omecihuatl, se~nores de la du-
alidad, que a su vez crearon a los dioses que crearon al
mundo. Los hombres fueron hechos de diferentes ma-
teriales hasta llegar a la mejor opci�on para los dioses,
que fue un hombre hecho de ma��z. En esta cosmogon��a,
el universo es hecho por unos dioses que prueban y en-
sayan, que no son infalibles. La dualidad crea cambio y
es un concepto fundamental de esta cosmogon��a. En la
religi�on cristiana, en cambio, el universo fue hecho por
un solo dios omnipotente y perfecto, que no comete er-
rores, que no se equivoca. El mundo fue hecho en solo
siete d��as, junto con todos los seres que conocemos. El
universo se creo desde el principio as�� y no se puede cam-
biar. Casi todas las religiones y por ende, casi todas
las cosmogon��as antiguas, colocan al hombre en el centro
del universo, como lo m�as importante que fue creado por
dios o por sus dioses. No fue sino hasta los descubrim-
ientos de Nicol�as Copernico que esta imagen cambio. Al
poner al sol en el centro de nuestro sistema planetario,
la tierra deja de ser el centro del universo. Pero aun as��,
nuestro sistema planetario podr��a seguir siendo el centro
del universo. Sin embargo, las observaciones del universo
con telescopios m�as grandes demostraron que el sol es
solo una de las miles de millones de estrellas que habitan
nuestra galaxia y no est�a en el centro de la galaxia. Es
mas, nuestra galaxia es una de las miles de millones de
galaxias que pueden verse con los telescopios actuales.
Bueno, pero aun quedaba la idea rom�antica de que las
estrellas, los planetas, los astros, estaban hechos de lo
mismo que nosotros y todo el universo estaba hecho de
los mismos elementos que nosotros. Esto nos pon��a en el
centro de atenci�on, en un centro especial del universo en
el sentido que nosotros pod��amos ver, o��r, tocar el uni-
verso y el resto del cosmos no lo puede hacer. Lo que
vamos a ver aqu��, es que la materia de la que estamos
hechos nosotros y los astros, es apenas una min�uscula
parte de la materia del universo. La sustancia real del
universo, la sustancia de la que esta hecho realmente el
universo, no la conocemos, es hasta hoy, un misterio.

Otra idea que ha predominado en el pensamiento hu-

mano, es la idea de un universo homog�eneo e isotr�opico.
Siempre ha sido claro que la homogeneidad y la isotropia
del universo se encuentra s�olo hasta determinado nivel.
Nosotros, la tierra, el sol, la galaxia, somos evidentes
anisotropias del universo. Sin embargo, no quedaba claro
desde que nivel el universo podr��a considerarse isotr�opico.
Ahora conocemos que las anisotropias son muy impor-
tantes y llegan a niveles gigantescos. Entender el uni-
verso con estas caracter��sticas ha sido y es el reto de la
astrof��sica de nuestros d��as y es principalmente el objetivo
de este curso. El objetivo del curso no es dar los detalles
sobre las teor��as y modelos que son objeto de estudio en la
actualidad, sino dar una introducci�on y una idea a los no
expertos, del estado actual de estas teor��as y modelos del
universo, mostrar cuales han sido los avances y cuales las
preguntas abiertas del entendimiento que tenemos ahora
del cosmos.

II. FORMACI �ON DE ESTRUCTURA: EL
TRATAMIENTO NEWTONIANO

En esta secci�on vamos a hablar del tratamiento Newto-
niano de formaci�on de estructura. Vamos a iniciar as��, ya
que las ideas b�asicas de los tratamiento Newtoniano y rel-
ativista son muy parecidas. De hecho, uno puede explicar
cualitativamente los resultados b�asicos de la formaci�on
de estructura s�olo usando el tratamiento Newtoniano y
es eso lo que haremos en esta secci�on. Acudiremos al
tratamiento ralativista solo en algunos casos necesarios.
Para un estudio mas profundo de este tema, incluyendo
el tratamiento relativista en detalle, se pueden consultar
los libros de Peebles [1], Coles and Lucchin [2], Padman-
abhan [3], etc. Vamos a iniciar explicando la idea funda-
mental, luego daremos las ecuaciones que rigen el sistema
y �nalmente, usando sus soluciones, llegaremos a las con-
clusiones requeridas para la formaci�on de estructura.

La idea fundamental es la siguiente. Recordemos que
la formaci�on de estructura esta dominada por la fuerza
gravitacional, la cual es una fuerza atractiva. La hip�otesis
inicial consiste en suponer que existe un mecanismo que
nos brinda una serie de 
uctuaciones iniciales, las cuales
evolucionaran hasta formar la estructura. Los modelos
in
acionarios han brindado una soluci�on a esta hip�otesis.
Las 
uctuaciones cu�anticas del in
aton son multiplicadas
por el proceso in
acionario, brindando las 
uctuaciones
de densidad requeridas para el momento inicial de la for-
maci�on de estructura. A partir de este momento es la
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fuerza de gravitaci�on la que determina la evoluci�on de es-
tas 
uctuaciones primordiales. La gravitaci�on, entonces,
provoca que las regi�ones en donde hay una mayor con-
centraci�on de materia (una 
uctuaci�on positiva de densi-
dad), jale gravitacionalmente, debido a ser una regi�on de
mayor cantidad de masa, cada vez una cantidad mayor
de materia de sus alrededores, como se muestra en la
�gura 1 Consecuentemente, los alrededores de la 
uc-
tuaci�on positiva, perder�an cada vez mas una mayor can-
tidad de materia, provocando as�� una 
uctuaci�on neg-
ativa de densidad. Es muy parecido a lo que pasa en
el mundo con el fen�omeno de los pa��ses pobres y de los
pa��ses ricos. Los pa��ses ricos, debido a sus capitales cada
vez mayores, invierten cada vez m�as y m�as dinero en
tecnolog��a y en nuevos productos, ganando as�� m�as y
m�as mercados, mientras que los pa��ses pobres, debido
a su falta de liquidez, no invierten en tecnolog��a, ni en
ciencia b�asica, oblig�andose cada vez m�as a comprar tec-
nolog��as y productos de los pa��ses ricos, perdiendo cada
vez m�as capitales y mercados. La pregunta ahora es si
estas 
uctuaciones, con esta idea tan simple, verdader-
amente reproducen el universo observado. La respuesta
a esta pregunta ha dado paso una hip�otesis novedosa so-
bre el contenido del universo. Si solo usamos la materia
observada, la respuesta es no. Por eso ha sido necesario
introducir otro tipo de materia que provoque las 
uctua-
ciones necesarias para reproducir el universo observado.
Lo sorprendente es que ahora tenemos una enorme canti-
dad de observaciones que con�rman la existencia de este
nuevo tipo de materia que llamamos Materia Obscura.

El tratamiento cl�asico entonces, consiste en considerar
a la materia del universo como un 
uido hidrodin�amico
en el universo en expansi�on. Las 
uctuaciones de este

uido evolucionar�an en el universo en expansi�on y colap-
sar�an debido a su atracci�on gravitatoria. El tratamiento
relativista es diferente. En este caso no solo el 
uido
hidrodin�amico 
uct�ua, sino tambi�en el espacio tiempo,
que es el causante de la interacci�on gravitacional. En
el tratamiento relativista se escriben las ecuaciones lin-
earizadas de Einstein de una perturbaci�on de la m�etrica,
escribiendo del lado derecho la perturbaci�on linearizada
del 
uido hidrodin�amico. Al �nal el tratamiento cl�asico y
el relativista dan resultados cualitativamente semejantes
para un universo dominado por materia. Para el caso de
un universo dominado por radiaci�on, el resultado vuelve
a ser semejante para 
uctuaciones m�as peque~nas que el
tama~no del horizonte en el momento del desacople ma-
teria radiaci�on. Solo es cualitativamente diferente para
el caso de una 
uctuaci�on mayor al tama~no del hori-
zonte. Este caso lo veremos solo cualitativamente (el
lector interesado en profundizar en este tema puede con-
sultar libros especializados como [2, 3, 11]) . Iniciemos
el tratamiento Newtoniano introduciendo las ecuaciones
b�asicas de la hidrodin�amica. Estas son, la ecuaci�on de
continuidad, que es b�asicamente la ecuaci�on de la con-
servaci�on de la masa

@�
@t

+ r � (� v ) = 0 (1)

donde � es la densidad del 
uido y v su velocidad. La
ecuaci�on de movimiento, que es b�asicamente la segunda
ley de Newton aplicada al 
uido
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+ ( v � r )v = �
1
�

r p � r � (2)

dondep es la presi�on del 
uido y � el potencial de campo
gravitaci�onal actuando sobre el 
uido. La ecuaci�on del
campo gravitacional esta dada por la ecuaci�on de Poisson

r 2� = 4 �G� (3)

donde G es la constante de gravitaci�on. Finalmente la
ecuaci�on de la estad��stica del sistema puede estar dada
por la conservaci�on de la entrop��a, esta es

@s
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+ sr � v = 0 (4)

Ecuaciones (1), (2), (3) y (4) representan un sistema lin-
eal de ecuaciones de segundo grado que deberemos re-
solver para obtener la informaci�on que necesitamos. El
siguiente paso es decirle al sistema que el fondo del 
u-
ido es homog�eneo, salvo las 
uctuaciones que va a formar
despu�es a la estructura. Para introducir esta simpli�-
caci�on, vamos a escribir � ! � 0 + �� , v ! v 0+ � v , etc. y
as�� con todas las cantidades que 
uct�uan. Para nuestro
estudio, vamos a iniciar primero con las 
uctuaciones lin-
eales, esto es, con 
uctuaciones en donde las cantidades
con una � sean su�cientemente peque~nas como para de-
spreciar t�erminos cuadraticos. Por supuesto, este no es
siempre el caso, para cuando esta aproximaci�on ya no
sea valida, tendremos que resolver el sistema completo.
Pero iniciemos con el caso lineal. Lo que obtenemos, es
un conjunto de ecuaciones para las cantidades� 0, v0,
etc. y otro sistema para las cantidades perturbadas�� ,
� v , etc. El sistema para las cantidades con sub��ndice 0
es el mismo que el original, pero sin t�erminos cuadrati-
cos. La ecuaci�on para la entrop��a nos dice simplemente
que la densidad de entrop��a se conserva, es decir, que
s0 = const: El resto del sistema tambi�en se puede re-
solver. El sistema para las cantidades perturbadas es

@��
@t

+ 3H�� + H x � r �� + � 0r � � v = 0

@�v
@t

+ H� v+ H x � r � v = �
v2

s

� 0
r �� � r ��

r 2�� = 4 �G�� (5)

en donde ya hemos introducido la expansi�on del universo,
v = xH , con H el parametro de Hubble H = (ln a) � ,
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FIG. 1: Idea principal de formaci�on de estructura. Observen como las regiones donde se junt�o un poco m�as de densidad debido
a la fuerza gravitacional, tender�an a crecer. Con el tiempo se junt a m�as y m�as materia en las regiones mas densas, aumentado
su densidad m�as y m�as, a costa de quitar materia a las regiones menos densas, provocando la concentraci�on de materia en
regiones localizadas.

siendoa el factor de escala del universo y� = @=@t. Tam-
bien hemos introducido aqu�� la relaci�on termodin�amica

�p =
�

@p
@s

�

�
�s +

�
@p
@�

�

s
��

= v2
s ��

ya que la entrop��a se conserva. El sistema (5) ya es lineal
y en principio puede resolverse. Vamos a iniciar con un
ejemplo sencillo que ser�a de gran utilidad para darnos
una idea de como puede integrarse el sistema. Vamos a
suponer un sistema que no est�e en expansi�on. En tal caso
H = 0 : Substituimos este valor paraH y obtenemos

@��
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+ � 0r � � v = 0

@�v
@t

= �
v2

s

� 0
r �� � r ��

r 2�� = 4 �G�� (6)

Para resolver el sistema, vamos a aplicar el operador
nabla a la segunda ecuaci�on de (6), luego substituimos
la primera y la tercera ecuaci�on de (5) en el resultado
y obtenemos una ecuaci�on solo para la 
uctuaci�on de la
densidad, esta es

�
@2

@t2
� v2

s r 2 � 4�G� 0

�
�� = 0 (7)

Toda ecuaci�on diferencial se resuelve a trav�es de un
ansatz. Usemos el ansatz�� = �� o exp(i (k � x � !t )), o

sea, supongamos que la densidad de 
uctuaci�on se dis-
persa como ondas. El resultado es la ecuaci�on de con-
stricciones

! 2 = v2
s k2 � 4�G� 0 (8)

donde k es la norma del vector de ondajk j = k = 2 �=� ,
siendo� la longitud de onda de la pertubaci�on. Podemos
reescribir la ecuaci�on (8) como

! 2 = 4 � 2v2
s

�
1
� 2 �

G� 0

�v 2
s

�

la cual de�ne naturalmente una longitud de onda � j =p
�v 2

s =G� 0 llamada la longitud de Janes. Ahora observe-
mos la soluci�on general de la ecuaci�on (7), esta depende
del valor que tome ! . Si ! es real, esto es, si la 
uc-
tuaci�on que se forma es menor que la longitud de Janes
� < � j , entonces la soluci�on para la 
uctuaci�on es una
superposici�on de ondas, ondas sonoras en el 
uido que a
lo largo de un tiempo se disipan. Pero si la frecuencia!
es imaginaria, es decir, si la 
uctuaci�on que se formo es
mayor a la longitud de Janes, la soluci�on puede ser cre-
ciente, la 
uctuaci�on entonces crece formando un objeto
cada vez mayor. Esta ecuaci�on ha sido muy exitosa en
describir la formaci�on de objetos estelares y planetarios.

Ahora veamos que pasa en un Universo en expansi�on.
En este casoH no es cero y esperamos que la expansi�on
del 
uido disminuya la posibilidad de formar 
uctua-
ciones crecientes. Para este caso un ansatz conveniente
es �� = � 1(t) exp(ik � x=a), � v = v1(t) exp(ik � x=a), etc.
Si substituimos este ansatz en (5), lo que se obtiene es
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d� 1

dt
+ 3H� 1 + i

� 0

a
k � v1 = 0

dv1

dt
+ H v1 + i

� 1

a

�
v2

s

� 0
� 4�G

a2

k2

�
k = 0

� 1 + 4 �G
a2

k2 � 1 = 0 (9)

Para poder resolver este sistema es conveniente rotar
el sistema coordenado, de tal forma que la propagaci�on
de la 
uctuaci�on sea en la direcci�on de uno de los ejes.
Para hacer esto, descomponemos el vectorv1 = � k + v 2,
donde v2 es un vector perpendicular al vector de propa-
gaci�on de onda k � v 2 = 0. En t�erminos del vector v2, la
ecuaci�on (9) se modi�ca como

d� 1

dt
+ 3H� 1 + i

� 0

a
k2� = 0

d�
dt

+ H� +
i
a

�
v2

s

� 0
� 4�G

a2

k2

�
� 1 = 0 (10)

adem�as de una ecuaci�on para la velocidadv2 dada por
dv2=dt + H v2 = 0, cuya soluci�on es v2 = V =a. Esto
implica que los modos perpendiculares al vector de onda
se eliminan con la expansi�on del universo, cuandoa crece.
Si usamos el hecho que� 0 � 1=a3, observemos que la
primera ecuaci�on de (10) se puede escribir tambien como

d
dt

�
� 1

� 0

�
= �

ik 2�
a

:

El sistema (10) se puede tratar como en los casos anteri-
ores, esto es, combinando las dos ecuaciones de (10), se
obtiene

d2�
dt2 + 2H

d�
dt

+
�

v2
s

k2

a2 � 4�G� 0

�
� = 0 (11)

donde hemos de�nido la densidad de contraste� = � 1=� 0.
Esta ecuaci�on es fundamental para el entendimiento de
la evoluci�on de las 
uctuaciones primordiales. Aqu�� vale
la pena hacer una pausa para explicar con mas detalle
el concepto de la densidad de contraste. Para hacerlo,
vamos a hacer una analog��a. En el mercado cambiario se
tienen 
uctuaciones de la cotizaci�on de las monedas cada
d��a. Por ejemplo, un d��a el d�olar puede estar a L1000 li-
ras italianas pero un d��a despu�es la cotizaci�on puede ser
L1010 liras y al d��a siguiente a L990 etc. (la lira ya no
existe, pero supongamos que si por un momento). Esto
quiere decir que hubo una 
uctuaci�on de L20 en dos dias.
Sin embargo, el contraste de densidad de la lira fue de
20=1000 = 0:0 2. De la misma forma, las cotizaciones del
d�olar en pesos podr��an ser, por ejemplo, un d��a de $9.30,
al d��a siguiente de $9.20 y un d��a despu�es de $9.40, las

uctuaciones del valor del d�olar en pesos son de $0.20,
cien veces menores que las 
uctuaciones del d�olar en liras,

que son de L20. Sin embargo, el contraste de densidad
del peso es de 0:20=9:30 = 0:021, muy parecido al del con-
traste de densidad de la lira. Es por eso que el contraste
de densidad es una medida mas adecuada para medir las

uctuaciones de algo.

Ahora estamos en posici�on de resolver la ecuaci�on (11).
Vamos a iniciar con la �epoca en la que domina la materia,
esto es, despu�es del tiempo de la recombinaci�on, cuando
la radiaci�on se \enfri�o" y los fotones dejan de interactuar
con los electrones. En estas �epocas, la materia se com-
porta como un polvo con presi�on cero. La soluci�on de la
ecuaci�on de Friedman esa � t2=3, � � t � 2, v2

s = 0, y por
tanto H = 2

3 1=t. Entonces la ecuaci�on (11) se transforma
en

d2�
dt2 +

4
3

1
t

d�
dt

�
2
3

1
t2 � = 0 (12)

Las soluci�ones de esta ecuaci�on son� � 1=t, modos que
desaparecen conforme avanza el tiempo, y� � a, mo-
dos que crecen proporcionalmente a la expansi�on del uni-
verso. Este es un resultado importante, porque nos dice
que la densidad de contraste en un universo dominado
por materia crecer�a proporcionalmente a la expansi�on del
universo. Entonces esperamos que las 
uctuaciones que
dar�an vida a las galaxias, los c�umulos de galaxias, etc.
tienen su origen en alg�un momento, pero se desarrollan
en la �epoca de la materia.

An�alogamente podemos ver que pasa cuando la ra-
diaci�on era dominante. En este casop = 1=3� , a � t1=2,
� � t � 2, v2

s = 1=3, la ecuaci�on de 
uctuaciones se
trasforma en

d2�
dt2 +

1
t

d�
dt

+
�

A
t

k2 �
3
8

1
t2

�
� = 0 (13)

dondeA es una constante. Esta ecuaci�on solo tiene solu-
ciones oscilantes decrecientes, es decir, las 
uctuaciones
no se forman, oscilan y despu�es desaparecen. Esto no
es ninguna sorpresa, en un campo de radaci�on se espera
que cualquier concentraci�on de materia sea dispersado
por los choques entre la radiaci�on y las part��culas. Esto
nos dice que si las 
uctuaciones tienen que crecer para
formar galaxias, estas solo lo pueden hacer durante la
�epoca cuando dominaba la materia. En la �epoca cuando
la radiaci�on domina la estructura material del universo,
no hay posibilidades para que estas 
uctuaciones se for-
men y crezcan. Sin embargo, un an�alisis relativista puede
demostrar que si hay un tipo de 
uctuaciones que crecen
durante la dominaci�on de la radiaci�on. Estas 
uctua-
ciones son las que su tama~no inicial es mas grande que el
tama~no de la regi�on que esta en contacto causal. Si una

uctuaci�on es su�cientemente grande, mas grande que
la regi�on del horizonte de eventos que la contiene, en-
tonces las part��culas en la 
uctuaci�on no tienen tiempo
de saber de la interacci�on de la radiaci�on y estas 
uctua-
ciones logran sobrevivir al impacto de los fotones, como
se muestra en la �gura 2
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FIG. 2: En una 
uctuaci�on mas grande que el tama~no del horizonte que la contiene, la densidad de contraste aumenta, aunque
en ella domine la radiaci�on. Debido al tama~no de la 
uctuaci�on, la r egion que esta fuera del contacto causal del resto de la
materia en la 
uctuaci�on, si logra colapsarse y la radiaci�on no puede im pedir su crecimiento. Para un analisis matem�atico de
estas 
uctuaciones, es necesario un tratamiento ralativista.

Pero como estas 
uctuaciones son muy grandes, solo
formaran estructura muy grande. Se sabe que estas 
uc-
tuaciones ayudan a la formaci�on de superc�umulos y de
estructura mayor, pero no a la formaci�on de galaxias.

Lo que sigue ahora es comparar estos resultados con
las observaciones. En los �ultimos 20 a~nos, varios grupos
de astr�onomos han catalogado una enorme cantidad de
galaxias, haciendo verdaderos mapas del universo cercano
[3]. La primera conclusi�on a la que han llegado es sobre la
forma de la funci�on de correlaci�on de las galaxias. Vamos
a explicar esto. Si � (r ) es la probabilidad de encontrar
dos galaxias a una distanciar una de otra en un volumen
V , dado que ya hay una galaxia, entonces se encuentra de
esos mapas, que esta probabilidad esta dada por� g;g (r ) �
(5=r)1:8 para distanciasr < 20h� 1Mpc. Para c�umulos de
galaxias se encuentra que� c;c (r ) � (26=r)1:8 para distan-
cias r < 100h� 1Mpc, y para superclusters el resultado
es � sc;sc (r ) � (60=r)1:8 para distancias r < 300h� 1Mpc
[1]. Esta probabilidad es fundamentalmente el promedio
del producto de la densidad de contraste de las galaxias,
es decir,� (r ) = h� (x)� (x + r )i = 1=V

R
d3x� (x)� (x + r ).

Es conveniente expandir esta probabilidad en series de
Fourier, as�� se de�ne

P(k) = 1 =V
Z

d3x� (x) exp(ik � x)

Utilizando el teorema de convoluci�on, se puede ver que
la probabilidad � se puede escribir como

� =
V

(2� )3

Z
d3k j � k j2 exp(� i k � x)

donde � k son los coe�cientes de la expansi�on
de Fourier de la densidad de contraste � =

V=(2� )3
R

d3k� k exp(� i k � x). Esto quiere decir que la
densidad de contraste y los coe�cientes de Fourier de la
probabilidad, est�an relacionadas como

h� 2i =
V

2� 2

Z
j � k j2 k2dk

=
V

2� 2

Z
P(k)k2dk

El ansatz mas com�un para la funci�on P(k) es suponer
que esta funci�on tiene un comportamiento de ley de po-
tencias, es decirP(k) = j � k j2= kn . Al n�umero n se le
llama n�umero expectral. En tal caso, se pueden hacer
las integrales para obtener queh� 2i � kn +3 . Recordemos
que k es el numero de onda de la perturbaci�on, es decir
k = 2 �=� , donde � es la longitud de la perturbaci�on.
Eso quiere decir que la masa metida dentro de la pertur-
baci�on es M � � 3 � 1=k3. Esto es lo mismo a decir que
k � M � 1=3, por lo que � k � M � (n +3) =6

k .
Antes de la �epoca de recombinaci�on, el universo se en-

contraba en un estado en donde dominaba la radiaci�on.
Recordemos que en esta �epoca� � t � a2 y la masa con-
tenida dentro de una regi�on causalmente conectada, den-
tro del horizonte, evolucionaba comoM Hor � t3=2 � a3,
es decir a � M 1=3

Hor . Un espectro muy especial se ob-
tiene de la siguiente consideraci�on. Vamos a calcular
la densidad de contraste de una 
uctuaci�on de numero
de onda k, esta estar�a dada por � k � a2M � (n +3) =6

k en
la �epoca cuando dominaba la radiaci�on. Sin embargo,
en el momento cuando el tama~no de la 
uctuaci�on es
del tama~no del horizonte de eventos que la contiene,
la 
uctuaci�on tendr�a una densidad de contraste � k �
M 2=3

k M � (n +3) =6
k = M � (n � 1)=6

k . Ahora imaginemos que
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el n�umero expectral es n = 1. En ese caso, todas las

uctuaciones tendr�an la densidad de contraste � k = 1 al
cruzar su horizonte de eventos, no importando de que nu-
mero de ondak se trate. Hay una invariancia de escala
para estas 
uctuaciones. A este espectro se le conoce
como el espectro de Harrison-Zeldovich [1]. Este espec-
tro es importante porque al parecer el universo tiene 
uc-
tuaciones que son casi invariantes de escala. Las simula-
ciones num�ericas que se han hecho hasta ahora indican
que n � 0:94, eso es casi uno.

Ahora comparemos nuestros resultados con las obser-
vaciones. Los astr�onomos han utilizado las mapas de
galaxias que se han elaborado en los �ultimos a~nos para
deducir la densidad de contraste de las diferentes es-
tructuras. Se sabe que las estructuras como c�umulos
de galaxias y galaxias tienen una densidad de contraste
de aproximadamente la unidad. Lo que vamos a hacer
ahora es calcular de que tema~no deber��an de ser las 
uc-
tuaciones primordiales, es decir, las 
uctuaciones que se
generaron despu�es de la recombinaci�on, para poder lo-
grar crecer hasta formar galaxias. Como ya vimos, en
la �epoca en que se desarrollan las 
uctuaciones es esen-
cialmente la �epoca en que domina la materia. En esta
�epoca el crecimiento de las 
uctuaciones es proporcional
al factor de escala, la cual es una soluci�on de la ecuaci�on
(12), es decir� � a = 1=(1+ z), donde z es el corrimiento
al rojo, lo que es lo mismo que� jhoy =� jrec: = ajhoy =ajrec: .
Si normalizamos ajhoy = 1, ( z = 0), obtenemos que
� jrec: = ajrec: = 1=(1+ zjrec: ). Como la recombinaci�on se
llevo a cabo enz � 1300, se obtiene que las 
uctuaciones
primordiales deben de ser del orden de� jrec: � 10� 3.

Comparemos este resultado con alguna observaci�on.
Sabemos que despu�es de la recombinaci�on los fotones ya
no interactuaron con ning�un tipo de materia, ellos han
viajado por el universo sin ser modi�cados. Entonces es
posible saber la forma y la amplitud de las 
uctuaciones
primordiales por la huella que dejaron estas 
uctuaciones
en la radiaci�on de fondo. La manera de hacerlo es la
siguiente. En una expansi�on adiabatica, la densidad de
entrop��a por numero de bariones permanece constante
�=n B � T3

fotones =nB = const. Vamos a suponer primero
que la materia bari�onica formo la estructura que observa-
mos. Esta es la hip�otesis mas natural que podemos pro-
poner para la formaci�on de estructura, puesto que toda
la materia que conocemos esta hecha fundamentalmente
de bariones, por ser las part��culas mas pesadas de la ma-
teria estable conocida. Siguiendo esta hip�otesis, entonces
la densidad de contraste de la materia es proporcional a
la densidad de contraste de los bariones,

� jrec: =
��
�

jrec: �
�n B

nB
jrec: = 3

�T 3
fotones

T3
fotones

Como los fotones ya no interactuaron con nada despu�es
de la recombinaci�on, la densidad de contraste en esta
�epoca deber��a de verse re
ejada en las 
uctuaciones de
la rediaci�on de fondo. Esperar��amos entonces que las

uctuaciones de la radiaci�on de fondo fueran del orden
de A = �T 3

fotones =T3
fotones � 10� 3. A principios de la

d�ecada de los 90's fue lanzado el sat�elite COBE para
medir con gran precisi�on las 
uctuaciones de la radiaci�on
de fondo. Lo que COBE observ�o fue realmente una sor-
presa para muchos, las amplitudes de las 
uctuaciones
de la rediaci�on de fondo eranA < 10� 5, lo cual no con-
cordaba con el resultado esperado [4]. Esto estaba en de-
sacuerdo con la propuesta de que la materia obscura esta
hecha de bariones. Si no esta hecha de bariones, entonces
>de que esta hecha? La siguiente hip�otesis que pode-
mos proponer es que la meteria que form�o la estructura
esta hecha de neutrinos masivos. Los neutrinos se de-
sprendieron de la interacci�on de las part��culas muy tem-
prano, cuando la materia todav��a estaba dominada por
la radiaci�on. Los neutrinos contribuyen a la formaci�on
de estructura a muy grande escala y contribuyen a la
estructura a peque~na escala solo si su masa es mayor a
20eV. Observaciones en del Supercamiocande y observa-
ciones solares han llegado a la conclusi�on de que los neu-
trinos tienen masa mucho menores que 10eV, por lo que
ahora se descarta que los neutrinos sean esencialmente
contribuyentes a la peque~na estructura del Universo [5].
Lamentablemente el modelo Est�andar de part��culas de
Weimberg-Salam ya no tiene ning�un otro buen candidato
para resolver el problema de la estructura en el Universo.
Hay que acudir entonces a alg�un tipo ex�otico de materia.
Esto condujo a una pregunta, si la materia no esta hecha
de materia barionica o neutrinos, entonces >de que esta
hecha?

III. MATERIA OBSCURA

Los �ultimos a~nos han sido muy emocionantes en cos-
molog��a, han pasado muchas cosas nuevas. En este capit-
ulo vamos a resumir los hallazgos de estos �ultimos a~nos
y veremos como no es posible evitar el postular dos tipos
de materia ex�oticos que puedan resolver el problema de
la formaci�on de estructura del universo.

Como ya vimos, es necesario postular algo diferente
a la materia com�un que conocemos, que logre formar la
estructura del universo. La primera pregunta que nos
podemos hacer es si hay evidencias observacionales de
esta materia. La respuesta es s��. En los a~nos 30's, el
astr�onomo suizo F. Zwiky observo que en el cumulo de
Coma hab��a aparentemente un d�e�cit de masa [6], al
ver que las galaxias en el cumulo se mov��an con veloci-
dades demasiado elevadas, las cuales no se pod��an ex-
plicar con la masa observada en el telescopio de Zwiky.
Estas observaciones quedaron un tanto olvidadas hasta
que en la d�ecada de los 70's Vera Rubin y sus colabo-
radores observaron algo semejante en galaxias [7]. Lo
que Vera Rubin observ�o es lo siguiente. Utilizando ob-
servaciones de varias galaxias en el �optico, ellos calcu-
laron el contenido de materia de las galaxias. Despu�es,
usando el corrimiento al rojo del movimiento de las es-
trellas que "entran" y "salen" de la galaxia debido a su
rotaci�on, pudieron calcular con mucha precisi�on las ve-
locidades tangenciales (velocidades de rotaci�on) de las
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estrellas. Luego compararon el resultado de ambas ob-
servaciones y encontraron una discrepancia entre las dos
observaciones, como el mostrado en la �gura 3 El resul-
tado fue que deber��a de haber una cantidad enorme de
materia no visible en las galaxias, para que la galaxia se
pudiera mantener en equilibrio. Un resultado semejante
al de Zwiky, pero ahora visto en galaxias. En la actuali-
dad se han observado miles de galaxias comprobando que
la discrepancia es diferente en cada galaxia, pero esta ex-
iste normalmente. En c�umulos gal�acticos la discrepancia
es semejante que en galaxias, pero m�as pronunciada.

Observaciones en el gas intergalactico de los c�umulos
muestra el mismo resultado. Debido a la fuerza de
gravedad entre galaxias, el gas que se encuentra entre las
galaxias en los c�umulos, se calienta. Este calentamiento
es proporcional al monto total de la materia que se en-
cuentra en le c�umulo. El resultado es que la temperatura
del gas tambi�en muestra un d�e�cit de materia con re-
specto a la materia luminosa. Ambos resultados coinci-
den bien, dando como resultado que la contribuci�on total
de la materia no visible o materia obscura, comparada
con la densidad critica del universo es de 35% (la den-
sidad critica de universo es la densidad que determina
si el universo es cerrado o abierto). Otra observaci�on
en la misma direcci�on consiste en observar la curvatura
de la luz que pasa cerca de una galaxia. La luz curva
su trayectoria debido a la masa total del objeto cercano
a la trayectoria. Usando estas observaciones en lentes
gravitacionales, se ha llegado exactamente a la misma
conclusi�on. Sin embargo, observaciones con telescopios
�opticos y con radiotelescopios, que pueden detectar la
presencia de polvo fr��o en las galaxias, mostraron que la
densidad de materia barionica no es mayor que 1% de la
densidad critica.

Si somos optimistas, podemos tomar los limites
obtenidos de observaciones en la formaci�on de la mate-
ria primordial. Durante la formaci�on de los elementos
primordiales, se puede ver que en si, solo pudieron for-
marse fundamentalmente hidrogeno, algo como un 75%
y helio, como un 25%, en los primeros momento del uni-
verso. Tambi�en se formo un poco de deuterio, un is�otopo
del hidrogeno. La formaci�on del deuterio depende fuerte-
mente de la cantidad de bariones que hab��a en ese mo-
mento en el universo. El deuterio se destruye formando
helio 4, pero para eso debe haber su�ciente cantidad de
protones que lo desintegren. Entre mas protones hay,
menos deuterio habr�a. El deuterio no se puede sintetizar
de ninguna forma en la naturaleza, por lo que todo el
deuterio que existe entre las galaxias y las estrellas, se
form�o durante la nucleos��ntesis primordial. Esto implica
que la presencia de deuterio entre las estrellas o entre las
galaxias es un indicador de la cantidad de protones (bari-
ones) en el origen del universo. Entre mas deuterio se en-
cuentre, menos protones debi�o haber habido. Las obser-
vaciones muestran que la contribuci�on de la densidad de
masa de los bariones, debe ser a lo mas de 5% la densidad
critica del universo, o no hay forma de explicar la pres-
encia del deuterio observado. Esta observaci�on no esta

de acuerdo con las observaciones en c�umulos gal�acticos, a
menos que exista alg�un tipo de materia que no interviene
en la destrucci�on del deuterio, pero que si contribuye
gravitacionalmente a la formaci�on de estructura.

IV. MATERIA OBSCURA FRIA, CALIENTE,
TIBIA...

En el �ambito cosmol�ogico tambi�en existen evidencias
muy fuertes de la existencia de la materia obscura. Dos
de estas evidencias son las siguientes. La primera con-
siste en la observaci�on en la radiaci�on de fondo del uni-
verso. En los �ultimos a~nos, varios grupos de astr�onomos
han identi�cado con mucha precisi�on la forma del es-
pectro de 
uctuaciones de dicha radiaci�on. En la �epoca
de la recombinaci�on, las 
uctuaciones m�as grandes que
el tama~no del horizonte en ese momento, no se vieron
afectadas por ning�un fen�omeno externo debido a que no
se pod��a poner en contacto causal a toda la 
uctuaci�on
en ese momento. Sin embargo, las 
uctuaciones que
casi eran del tama~no del horizonte en ese momento, em-
pezaron a sentir poco a poco las vibraciones debido a
intercambios "sonoros" en la 
uctuaci�on. Esto estimula
el tama~no de la 
uctuaci�on que esta cerca del tama~no del
horizonte. Pero para las 
uctuaciones que son menores
que el tama~no del horizonte en ese momento, el fen�omeno
de destrucci�on debido a la radiaci�on, hace que esas 
uc-
tuaciones decrezcan, por lo que se obtiene que las 
uctua-
ciones que est�an cerca del tama~no del horizonte a la hora
de la recombinaci�on, ser�an las de mayor tama~no. Se ob-
tiene entonces un pico en el espectro de 
uctuaciones.
Al espectro de 
uctuaciones de la radiaci�on de fondo
se le llama "espectro angular de potencias". Este pico
en el espectro angular solo depende fundamentalmente
del contenido total de materia del universo. Cuando se
midi�o independientemente por los grupos "Maxima" y
"Boomerang" a principios del 2000, el resultado fue que
la densidad del universo esta muy cerca de ser la densi-
dad critica, es decir, el universo es casi plano [8]. Pero
los barinones solo pueden representar 5% de la densidad
critica y los c�umulos muestran un contenido de 35% de
materia respecto a la critica. >Que es el resto de la ma-
teria?

Como hemos visto, la existencia de materia obscura
esta fuertemente establecida por las observaciones en to-
dos los niveles en el universo [9]. Entonces, para poder
descifrar el contenido de la materia, el trabajo se ha
separado en dos partes. Por un lado, astr�onomos y as-
trof��sicos se han limitado a buscar las caracter��sticas que
debe tener la materia obscura y por el otro lado, los f��sicos
de part��culas se han dedicado a desarrollar modelos mas
all�a del modelo est�andar de Weimberg y Salam, para en-
contrar part��culas que pudieran tener las caracter��sticas
necesarias que se necesitan para un buen candidato a
ser materia obscura. Para este �n, vamos a usar los re-
sultados encontrados en el capitulo anterior. Como ya
vimos, la materia obscura tiene que ser poco interactu-
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FIG. 3: Discrepancia mostrada en la galaxia NGC2903 debido a la observaci�on en su materia luminosa y la observaci�on en
las velocidades de rotaci�on, usando corrimiento al rojo de sus estrellas. La velocidad debido a la materia luminosa, mostrada
con la linea continua, se calcula usando la segunda ley de Newton, donde la masa se obtiene por observaciones opticas y con
radiotelescopio de la materia de la galaxia.

ante con el resto de la materia, para que en la �epoca de
radiaci�on, las posibles 
uctuaciones que se formen no se
destruyan por la interacci�on con esta. Adem�as deber��a
ser fr��a, para que estas 
uctuaciones se desarrollen desde
el universo temprano, as��, para la �epoca de la recombi-
naci�on, la densidad de contraste de las 
uctuaciones ya
habr�a logrado un tama~no adecuado. Entonces la primera
hip�otesis que puede surgir es que la materia obscura es
fr��a y no interactuante. A esta hip�otesis se le llama CDM
por sus siglas en ingles, Cold Dark Matter. De hecho, la
materia barionica podr��a ser materia obscura fr��a, pero
aqu�� tambi�en se mostr�o lo inapropiado de la hip�otesis.
Cuando se hicieron las primeras simulaciones con esta
materia colocando la densidad de esta materia igual a la
densidad critica, se encontro que este sistema formaba
demasiada estructura, como no se ve en el universo. No
fue sino hasta que se coloco algo como 30% de la desi-
dad critica de esta materia, que coincidi�o mas o menos
con la formaci�on de estructura que se observa. Sin em-
bargo, algo fall�o. Cuando se utilizo 30% de la mate-
ria critica como materia obscura, el resultado es que si
se formaba la estructura observada a grandes tama~nos,
pero entonces la peque~na estructura no coincidia con la
observada. Pod��a ajustarse un par�ametro para obtener la
cantidad de estructura observada en tama~nos peque~nos,
pero entonces la estructura a gran escala fallaba. Hab��a
que hacer algo. Los astr�onomos optaron por dos caminos.
El primero consisti�o en ajustar la estructura a escalas
grandes y suponer que la materia obscura no era tan
fr��a, sino tibia. Esto se lograr�o combinando un poco
de materia obscura fr��a con un poco de materia obscura
caliente, como en las llaves de la ducha. Esto permiti�o
formar menor estructura a escalas peque~nas, lo cual ya
coincid��a con la estructura observada a todas las escalas.
Pensaron que el problema estaba resuelto, como se ve
en la �gura 4 Sin embargo, algo fall�o. Resulta que la
materia obscura tibia no permite la formaci�on de galax-
ias sino hasta muy tarde. Pero los telescopios muestran
galaxias bien formadas hace ya much��simo tiempo, mas

all�a de lo predicho por la hip�otesis de la materia obscura
tibia. El segundo camino a tomar fue suponer que algo
imped��a la formaci�on de demasiada estructura a peque~na
escala. Esto se logra suponiendo que el universo se es-
tuviera expandiendo antes m�as lentamente que como lo
hace hoy. Es decir, que el universo se expandiera acel-
eradamente. Esta es una hip�otesis en la que hay que
suponer que existe alg�un tipo de materia extra~na que
acelera la expansi�on del universo, es decir, alg�un timpo
de materia antigravitacional. Si el universo se expande
aceleradamente, esto impide la formaci�on de estructura.
La hip�otesis consisti�o en suponer que existe una con-
stante cosmol�ogica que provoca justamente este efecto
en el universo. La sorpresa lleg�o a �nales de los a~nos
noventa. Observaciones en un tipo de supernovas lla-
madas SNIa di�o evidencia muy fuertes de una expansi�on
acelerada del universo [10], del tama~no que justo se nece-
sitaba para que las simulaciones num�ericas coincidieran
con la estructura observada a todos los niveles del uni-
verso. El circulo s�e cerro y ahora todo parece coincidir, el
modelo de CDM con constante cosmol�ogica, tambien lla-
mado �CDM, parece entonces ajustar a las observaciones
que se tienen del universo.

V. OBSERVACIONES RECIENTES

Las supernovas del tipo SNIa son sistemas binarios for-
mados originalmente por una enana blanca y una estrella
de tama~no normal. La caracter��stica de estos sistemas bi-
narios es que la enana blanca se "traga" a la estrella, de-
bido al tremendo campo gravitacional de la enana blanca.
La masa de la enana blanca crece constantemente, paro
cuando alcanza una masa de 1.4 masas solares, llamado
el limite de Chandresekhar, la enana blanca se colapsa
provocando una explosi�on de supernova. La diferencia
con otras explosiones de supernovas, es que para el tipo
SNIa se conoce entonces la masa de colapso y por tanto
su luminosidad de colapso. Conociendo su luminosidad
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FIG. 4: Diferentes hop�otesis sobre la formaci�on de estructura. Si s olo hubiera materia obscura fr��a, las observaciones a peque~na
escala no ajustar��an con el modelo. Un modelo con Materia obscura fr��a mas materia obscura caliente (Hot), s�� ajustaria bien
con las observaciones, pero crea galaxias demasiado tarde. Solo el modelo de materia obscura fr��a mas constante cosmol�ogica
logra ajustar bien las observaciones en todas las escalar y logra formar galaxias su�cientemente temprano.

de colapso, se puede calcular muy bien su distancia de la
tierra. Los astr�onomos entonces comparan la distancia
de las estrellas con el corrimiento al rojo de su luz, de-
bido a su velocidad con que se alejan de nosotros. Para
galaxias relativamente cercanas, existe una relaci�on sim-
ple entre estas dos cantidades llamada la ley de Hubble.
Esta esd = H0z donde d es la distancia a la que se en-
cuentra la galaxia, H0 la constante de Hubble yz el cor-
rimiento al rojo de la luz de la galaxia. Pero para galaxias
m�as lejanas, esta relaci�on ya no es valida. Para encon-
trar la relaci�on correcta hay que conocer tanto d como z
con gran precisi�on. Usando entonces las supernovas SNIa
fue posible llegar a la conclusi�on que el universo no solo
esta en expansi�on, como Hubble pensaba con su relaci�on
d = H0z, sino en expansi�on acelerada. A la materia que
provoca esta expansi�on acelerada del universo, tambi�en
se le suele llamar \energ��a obscura", para diferenciarla de
la materia obscura. Entonces se tienen tres tipos funda-
mentales de materia en el universo: la materia obscura,
que es atractiva y la responsable de la formaci�on de es-
tructura en el universo; la energ��a obscura, que es repul-
siva y la causante de la expansi�on acelerada del universo.
Adem�as de la materia normal o barionica, que incluye
electrones, protones, etc., toda la materia contenida en
el modelo est�andar de part��culas, de lo que estamos he-
chos nosotros, las estrellas, los planetas, etc. y que solo
representa a lo m�as, el 5% de la materia del universo.

Los �ultimos a~nos han sido dedicados en mucho a ajus-
tar los par�ametros que tiene el modelo de �CDM, lla-
mado as�� por la presencia de la constante cosmol�ogica.
En la actualidad son muchas las observaciones que co-
inciden con este modelo en el �ambito cosmol�ogico. Por
ejemplo, tambi�en se han observado los modos restantes
del espectro de potencias angulares y estos modos coin-

ciden bien con el modelo. Se tiene que el mejor ajuste
para el modelo corresponde a los valores: densidad total
del universo, 1+0.02 de la densidad critica. Materia bar-
ionica, 0.02 de la densidad critica. Materia obscura, 0.25
de la densidad critica. Energ��a obscura, 0.73 de la den-
sidad critica. Estos valores ajustan entonces una serie
de observaciones muy grande: el espectro de potencias
angulares, el espectro de potencias de masa, la densidad
total de universo, las observaciones de las supernovas del
tipo SNIa, la cantidad de materia observada en c�umulos
de galaxias, la cantidad de materia observada en galax-
ias, la estructura de los halos de las galaxias, las curvas
de rotaci�on observadas en galaxias, etc. Como ven, es
un modelo muy exitoso, el modelo explica muchas de las
observaciones realizadas en los �ultimos a~nos del universo.
Cualquier modelo alternativo deber��a al menos explicar
las observaciones que el modelo de �CDM explica.

VI. EXITOS Y PREGUNTAS ABIERTAS DEL
MODELO DE FORMACI �ON DE ESTRUCTURA

En este capitulo hablaremos de los problemas que tiene
el modelo de �CDM. Uno de los problemas m�as dif��ciles
de resolver en el modelo de �CDM es el problema de la
constante cosmol�ogica. Este problema tiene varias ver-
tientes. La primera es el problema del ajuste �no del
valor de la constante. Los modelos de part��culas exis-
tentes predicen una constante cosmol�ogica o muy grande,
unos 128 ordenes de magnitud mayor a lo observado, o
cero. Ambos valores son un desastre para el modelo de
�CDM. No hay alternativa ni explicaci�on de porque la
constante tiene el valor que tiene. Adem�as, seg�un este
modelo cosmol�ogico, es necesario ajustar la energ��a inicial
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de tal forma que el valor de la constante queda unos 128
ordenes de magnitud de diferencia de las otras energ��as.
Esto provoca que para obtener el valor de la constante
cosmol�ogica que ahora medimos, hay que poner unas
condiciones iniciales extremas, con n�umeros que tienen
un uno, varias decenas de ceros despu�es del punto y luego
alg�un otro numero. Estas condiciones tan extremas para
las condiciones iniciales, le dan poca credibilidad al mod-
elo, al menos a este nivel. El otro problema de la con-
stante cosmol�ogica es su valor, el cual es un valor cuya
contribuci�on a la energ��a total de universo es del mismo
orden del que tiene el de la meter��a. Esta coincidencia
es muy sospechosa y a muchos nos gustar��a tener una
explicaci�on del porque de esta coincidencia tan espectac-
ular. Un modelo alternativo al modelo de la constante
cosmol�ogica, es una constante cosmol�ogica variable (no
constante), introducida por P. J. E. Peebles [11], y que
tambi�en suele conocerse en la literatura como Quintaes-
encia [12]. La quintaesencia no resuelve los problemas de
la constante cosmol�ogica, solo los aminora.

Como ya dijimos, los f��sicos de part��culas se han abo-
cado a dise~nar modelos que pudieran contener alguna
part��cula con las condiciones necesarias para ser materia
obscura. En la actualidad el modelo m��nimo supersimet-
rico contiene varias part��culas que tienen caracter��sticas
muy semejantes a las requeridas por el modelo de �CDM.
A estas part��culas se les suele llamar WIMP's por sus
siglas en ingles, Weak Interacting Massive Particles. To-
das ellas se comportan con la estad��stica de part��culas
de polvo. Sin embargo, estas part��culas han presentado
dos problemas muy serios. El primer problema es que los
colapsos de estas part��culas predicen un numero 10 ve-
ces mayor de galaxias enanas en los c�umulos de galaxias
que los observados [13]. Una soluci�on a este problema,
es proponer que no todos los halos de materia obscura
que se colapsan forman una galaxia, sobre todo los ha-
los peque~nos [14]. Esto podr��a ser. Pero en tal caso
deber��a ser posible observar 10 veces mas halos obscuros
sin materia luminosa, que los observados como galaxias
enanas. Estas observaciones se est�an realizando usando
t�ecnicas de lenticulaci�on (lensing) para observar a estos
halos sin galaxia. Hay que esperar a los resultados. El
otro problema, aun m�as serio, es que los centros de las
galaxias, segun el modelo de �CDM, presentan un per�l
de densidades de materia obscura demasiado empinado
para coincidir con el observado [13]. Las ultimas obser-
vaciones de los centros gal�acticos hechos por Vera Ru-
bin y sus colaboradores, parecen indicar que el modelo
de �CDM no puede ajustar bien con los centros de las

galaxias, ya que las galaxias muestran centros con per�les
de densidad muy suaves, casi constantes o incluso a ve-
ces constantes [15]. Si estas observaciones se con�rman,
nos encontramos entonces ante un modelo excelente en
el �ambito cosmol�ogico, pero que falla en la predicci�on de
la forma del centro de las galaxias.

A este problema hay dos alternativas, la primera es
suponer que la meter��a obscura es fr��a, pero autointer-
actuante, por lo tanto ya no pueden ser WIMP's [16].
Esta alternativa resuelve el problema de los centros de
las galaxias, pero falla al predecir el numero de galaxias
enanas en c�umulos. Aun as��, esta alternativa no ha sido
descartada, pues esta se puede combinar con la hip�otesis
de que no todos los halos de materia obscura forman
galaxias. Y la otra alternativa cosiste en suponer que
la naturaleza de la materia obscura es la de un campo
escalar con alg�un potencial de campo escalar autoint-
eractuante, como el cosh [17]. En este caso, el campo
escalar se comporta exactamente como materia obscura
fr��a hasta niveles gal�acticos, predice muy bien el numero
de galaxias enanas, sin acudir a hip�otesis adicionales y
es diferente a CDM en el centro de las galaxias, ah�� se
comporta como un halo isot�ermico, que parece estar mas
de acuerdo con las observaciones hechas por Vera Rubin,
como lo muestra en una serie de articulos recientes [15].
En esto estamos trabajando actualmente [17].

Resumiendo, el modelo de �CDM es un modelo muy
exitoso, que explica muy bien las observaciones del uni-
verso en el �ambito cosmol�ogico, pero que presenta al-
gunos problemas en el �ambito gal�actico. Ahora el reto
es proponer un modelo del universo que pueda explicar
bien el universo en su conjunto. Un reto que segu-
ramente conducir�a a la ciencia a nuevos horizontes, a
nuevos conocimientos, a nueva f��sica. Ya es claro que la
f��sica existente no puede explicar el universo en su con-
junto, por eso este es un reto para la f��sica actual. De
cualquier forma, esta discusi�on aun no termina y esta en
su momento m�as emocionante. Realmente vale la pena
estar ah�� para vivirlo.

A. Agradecimientos

Quiero agradecer a los organizadores del evento la in-
vitaci�on para impartir este curso. Este trabajo es parcial-
mente apoyado por CONACyT Mexico, con el Proyecto
34407-E.

[1] P. J. E. Peebles. Priciple of Physical Cosmology. Prince-
ton Series in Physics. Princeton University Press (1993).

[2] P. Coles and F. Lucchin, Cosmology.The origin and Evo-
lution of Cosmic Structure . Jhon Wiley & Shons. (1997).

[3] T. Padmanabhan, Structure formation in the Universe,
Cambridge University Press. (1995).

[4] E. F. Bunn, A. R. Liddle, and M. White, Phys. Rev. D
54, 5917R (1996); E. F. Bunn and M. White, Astrophys.
J. 480, 6 (1997).

[5] C. Boehm, P. Fayet and R. Schae�er, astro-ph/0012404.
[6] F. Zwicky. Helv. Phys. Act. 6, 110 (1933).
[7] V. C. Rubin and W. K. Ford. Astrophys. J. 159, 379



11

(1970).
[8] P. de Bernardis et al., Nature (London) 404 (2000)955-

959. A. Balbi et al. , preprint astro-ph/0005124.
[9] Neta A. Bahcall, Jeremiah P. Ostriker, Saul Perlmutter

and Paul J. Steinhardt, Science 284, 1481-1488. Varun
Sahni, Alexei Starobinsky, to appear in International
Journal of Modern Physics D, also at astro-ph/9904398.

[10] B. P. Schmidt, et al., Astrophys. J. 507, 46 (1998); A. G.
Riess, et al., Astron. J. 116, 1009 (1998); S. Perlmutter
et al., Astrophys. J. 517, 565 (1999).

[11] P.J.E. Peebles and B. Ratra, Astrophys. L. Lett . 325,
(1988)L17; B. Ratra and P.J.E. Peebles, Phys. Rev. D
37 (1988)3406.

[12] R. R. Caldwell, R. Dave, and P. J. Steinhardt, Phys.
Rev. Lett. 80, 1582 (1998); L. Wang, R. R. Caldwell, J.
P. Ostriker, and P. J. Steinhardt, Astrophys. J. 548, 33
(2001).

[13] B. Moore, Nature, 370, 629, (1994). R. Flores and J. P.
Primack, Astrophys. J, 427, L1, (1994).

[14] J. S. Bullock, A. V. Kravtsov and D. H. Weinberg.
Astrophys. J. 507, 46 (1998). R. S. Somerville, astro-
ph/0107507.

[15] W. J. G. de Blok, S. S. McGaugh, A. Bosma and V. C.

Rubin. Astrophys. J. 552, L23 (2001). S. S. McGaugh,
A. Bosma, V. C. Rubin and W. J. G. de Blok. Astron. J.
122, 2381 (2001). W. J. G. de Blok, S. S. McGaugh, A.
Bosma and V. C. Rubin. Astron. J. 122, 2396 (2001).

[16] D. N. Spergel and P. J. Steinhardt, Phys. Rev. Lett.
84, 3760 (2000); B. D. Wandelt, R. Dave, G. R. Far-
rar, P. C. McGuire, D. N. Spergel, and P. J. Steinhardt,
astro-ph/0006344; C. Firmani, E. D'Onghia, V. Avila-
Reese, G. Chincarini, and X. Hern�andez, MNRAS 315,
L29 (2000); C. Firmani, E. D'Onghia, G. Chincarini,
X. Hern�andez, and V. Avila-Reese, MNRAS 321, 713
(2001); M. Kaplinghat, L. Knox, and M. S. Turner, Phys.
Rev. Lett. 85, 3335 (2000).

[17] T. Matos and L. A. Ure~na-L�opez, Class. Quantum Grav.
17, L75 (2000). T. Matos and L. A. Ure~na-L�opez, Phys.
Rev. D 63, 063506 (2001). T. Matos and F. S. Guzm�an,
Class. Quantum Grav. 18, 5055 (2001). L. A. Ure~na-
L�opez, gr-qc/0104093; L. A. Ure~na-L�opez, T. Matos, and
R. Becerril, in preparation. M. Alcubierre, T. Matos, and
D. N�u~nez, in preparation. M. Alcubierre, F. S. Guzm�an,
T. Matos, D. N�u~nez, L. A. Ure~na-L�opez, and P. Wieder-
hold, gr-qc/0110102.


