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Resumen

El espiritu de este trabajo de tesis radica en el estudio y andlisis de la materia oscura dentro del
contexto de un modelo inerte, especificamente hablando en la extension del Modelo Estandar con un
doblete de Higgs inerte (IDM).

Como introduccion se presenta una revision sistemética del problema de la materia oscura y los dife-
rentes candidatos posibles, ahondando en las caracteristicas fisicas de la clase mas grande de candidatos
a materia oscura fria, los llamados WIMPs; asi mismo, se estudia el Modelo Estandar y se encuentra
la necesidad de agrandar el sector escalar de dicho modelo, con el fin de acomodar (por lo menos) un
candidato viable a materia oscura.

Posteriormente, se aborda el analisis del sector escalar de los modelos 2HDM inerte y 2HDM+1S
inerte. Particularmente en el 2HDM inerte, se realiza el calculo del espectro de masas del sector de
Higgs, asi como las interacciones de norma de los escalares inertes, y se propone al escalar estable mas
ligero (H) como un buen cadidato a materia oscura. Adicionalmente, se investiga las potencialidades
para su deteccion indirecta mediante la aniquilacién a rayos gamma. Mostramos, por medio del escaneo
de los parametros del modelo, que el IDM al satisfacer la constricciones tedricas y experimentales, de
positividad y perturbatividad, estd dentro del intervalo de energias del experimento HAWC, m, >
100 GeV.
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Introduccion

El enigma de la materia oscura (DM, por sus siglas en inglés) es quizd el problema més interesante
de la astrofisica moderna, tanto que ha llevado a la incursién de la fisica de particulas elementales.
El trabajo conjunto de estas dos disciplinas tiene como uno de sus objetivos principales determinar la
naturaleza y las propiedades de la materia oscura, ya sea mediante deteccién directa o indirecta [I].

La cosmologia estudia las caracteristicas globales del Universo y su principal objetivo es determinar
el estado térmico, quimico y estructural del Universo actual. Una forma de explicar las propiedades
actuales del Universo es considerando las condiciones que se tuvieron en el Universo temprano.

El cosmos es un sistema de lo mas complicado con una multitud de objetos fascinantes que van desde
el polvo de granos carbdnicos hasta los quasares. No obstante los cosmélogos conciben al Universo como
un lugar caracterizado por: un estado térmico fuera de equilibrio (temperaturas diferentes para fotones
y neutrinos), un déficit de ntcleos pesados ligados fuertemente, una jerarquia de estructuras ligadas
gravitacionalmente que van de los planetas y estrellas, a galaxias y cumulos de galaxias, un Universo
dinamico en el sentido de que las distancias entre las galaxias son mayores conforme transcurre el tiempo
[2].

Por otra parte, evidencias observacionales indican la existencia de una mayor cantidad de masa
en galaxias y cumulos de galaxias de la que nosotros podemos ver en las estrellas y el gas cdésmico.
El enigma de la masa faltante ha sido un problema desde que Zwicky en 1933 midié las masas de
sistemas extragaldcticos [3]. Dadas las evidencias de la dindmica galdctica (curvas de rotacién), cimulos
de galaxias, formacion de estructura, asi como de la nucleosintesis del Big-Bang y la radiaciéon césmica
de fondo, se sugiere que los bariones tinicamente pueden explicar 1/6 de la materia, la mayoria de la
masa faltante debe ser no barionica.

Si bien los neutrinos prueban la densidad cosmolégica de la materia oscura si sus masas suman 12 eV,
tales particulas no pueden tener (esencialmente a partir del Principio de Pauli) una densidad espacio-
fase suficientemente alta para explicar la formacién de estructura y los halos galacticos de materia
oscura [4]. Los cientificos tedricos han considerado nueva fisica més alld del Modelo Estdndar para
proponer candidatos a materia oscura. Existe un gran nimero de modelos que intentan describir esta
particula, dentro de los més populares estan: neutrinos estériles, el sneutrino, el neutralino y el gravitino
en el contexto de las teorias supersimétricas, el axién, escenarios minimos de materia oscura, modelos
de materia oscura Kaluza-Klein [5], el modelo de dos dobletes inerte [6]-[30].

Como sabemos, la teoria de las interacciones fuerte, débil y electromagnética, conocida como el
Modelo Estédndar (SM, por sus siglas en inglés), es una teorfa relativista basada en el grupo de norma
SUc(3) x SUL(2) x Uy(1). En esta teoria las interacciones fuertes son descritas por el grupo de norma
SUc(3), mientras que SUL(2) x Uy (1) representa a las interacciones electrodébiles, recibiendo por ello el
nombre de grupo electrodébil. Dicho grupo es roto espontdneamente a la escala de Fermi, v = 246 GeV
al grupo electromagnético U, (1). Como consecuencia del rompimiento esponténeo de la simetria, tres
de los cuatro bosones de norma asociados con este grupo adquieren masa, en tanto que el restante, el
cual permanece sin masa, se identifica con el campo electromagnético.

Muchas teorias estdn a la expectativa de una nueva fisica mas alld del SM que podria surgir a
escalas de TeV, basadas en las carencias del Modelo Estandar. Una extensién ampliamente estudiada
es aquella donde se anade otro doblete de Higgs, la cual es llamada el Modelo de Dos Dobletes de Higgs

IX



X Introduccion

(2HDM, por sus siglas en inglés), donde se predice la existencia de 3 bosones de Higgs neutros H, h, A
(considerando conservacién de carga-paridad, CP) los dos primeros escalares CP pares, y el tercero CP
impar y dos bosones de Higgs cargados H*.

En esta tesis se proponen los siguientes objetivos:

OBJETIVO GENERAL:

Explorar la deteccién de materia oscura inerte en el Modelo de Dos Dobletes de Higgs con Zy y
mostrar que el modelo debe estar dentro del intervalo de energias del experimento HAWC.

OBJETIVOS ESPECIFICOS:

1. Revisar la bibliografia del IDM y experimento HAWC.

2. Estudiar el sector de Higgs de la extension del Modelo Estandar con un doblete de Higgs.

w

. Calcular el espectro del Sector de Higgs e interacciones, derivar reglas de Feynman del modelo.

W~

. Identificar el bosén de Higgs propuesto como materia oscura inerte y analizar el espacio de parame-
tros que permitan una densidad residual consistente.

En el presente trabajo se propone investigar la detecciéon de materia oscura, considerada a ser como
una particula escalar masiva de interaccién débil propuesta por E. Ma y Deshpande [6] y Barbieri [§]. El
contexto es el Modelo Estandar extendido con un doblete de Higgs adicional, esto es, un sector de Higgs
con dos dobletes de Higgs, 1, ®2, con una simetria Z5 no rota espontaneamente, esto es, < @5 >= 0.
Entre otras cosas, la simetria discreta previene la aparicién corrientes neutral con cambio de sabor.
Ademsds se propone el bosén de Higgs inerte como el candidato a materia oscura, H.

La tesis esta organizada como sigue: en el capitulo 1 se revisan las evidencias de la existencia de
la materia oscura y se describen algunos de sus posibles candidatos, colocando mayor énfasis en los
candidatos que se han estado estudiando, materia oscura dipolar y materia oscura inerte; en el capitulo
2 se habla del Modelo Estdandar. El modelo de dos dobletes inerte (IDM), como un modelo efectivo de
materia oscura, asi como los resultados obtenidos y la comparacién de los mismos con los reportados
en la literatura, se propone en el capitulo 3, mientras que en el capitulo 4 se dan las conclusiones de la
tesis y las posibles extensiones de este trabajo. Adicional a lo anterior, se anexa el Apéndice A, en el
cual se presentan de manera explicita los conceptos y el procedimiento bésico para la construccion del
potencial y las matrices de masa de los bosones fisicos del Modelo Estandar y de los modelos inertes
IDM y IDMS.



Capitulo 1

Materia oscura

El modelo cosmoldgico méas aceptado hoy en dia es el Big Bang, que retrata al Universo como la
ampliacién del espacio-tiempo desde un punto donde la densidad de materia-energia era muy alta. Este
Modelo Cosmolégico Estandar permite una descripcién coherente de la geometria del Universo, del origen
de las estructuras y de su evolucién. De todo lo que se originé de la gran explosién, hoy en dia, el 4.5 %
del Universo esta conformado por atomos que son los bloques constructores del gas y polvo intergaldctico
e interestelar, estrellas, planetas y de la vida. La materia oscura compone el 23 %, que a diferencia de
los atomos, no emite ni absorbe luz y sélo se detecta indirectamente por su interaccién gravitacional.
El 72.5 % restante se compone de energfa oscura que actiia como una especie de anti-gravedad, por lo
que es responsable de la aceleracién actual de la expansién universal [2].

1.1. Composicion del Universo

Es la cosmologia la que estudia las caracteristicas globales del Universo y su objetivo principal es
determinar el estado térmico, quimico y estructural del Universo actual en términos de las condiciones
del Universo temprano. El cosmos es un sistema de lo méas complicado, con una multitud de objetos
fascinantes que van desde el polvo de granos carbénicos hasta los quasares. No obstante los cosmologos
conciben al Universo como un lugar caracterizado por [2):

» Una densidad diminuta, p ~ 10726kg m™, y una produccién de luz de J ~ 10739 W m 3.

= Una curiosa composicién quimica con la mayoria de particulas fotones frios o neutrinos, y la
mayor energia dada en forma de materia baridnica ordinaria (protones y neutrones + electrones),
asi como la no tan ordinaria materia oscura fria y una energia del vacio efectiva (o constante
cosmoldgica) (ver tabla 1.1).

= Un estado térmico que no esta en equilibrio caracterizado por temperaturas diferentes para fotones
y neutrinos, un déficit de nucleos pesados ligados fuertemente.

= Una jerarquia de estructuras ligadas gravitacionalmente que van desde los planetas y estrellas, a
galaxias y ciumulos de galaxias.

= Un Universo en expansion en el sentido de que las distancias entre las galaxias se incrementan con
el tiempo.

La implicacién de esta tltima expresién es que el Universo era més denso en el pasado de lo que es
ahora. Evidencias empiricas y leyes de la fisica nos sugieren que la expansién ha estado sucediendo por
lo menos desde una época en la que la densidad del Universo era 40 érdenes de magnitud maés grande



CAPITULO 1. MATERIA OSCURA
1.2. EL UNIVERSO VISIBLE: GALAXIAS

Especies (4)

ni(cm=3)

Qi = pi/pe

Fotones de CBR

n, = 410.7

0, = 2473 % 10 °h 2

Ve, Uy, Vr n, = (3/11)n, Q, < 0.0025h2
Bariones np ~ 2.482 x 10~ Q, = 0.02207h~2
Materia oscura fria ? Qedm = 0.1198h~2
Vacio 0 Qp = 0.6857051%
Total - ) =1.0007

Tabla 1.1: Ocupantes conocidos y sospechosos del Universo. Para cada especie i, la tabla muestra la
densidad de particulas n; y la masa estimada o la densidad de energia §2; = p;/p., estas normalizadas
con la densidad critica p. = 1.878 x 1072°h?g cm~3. El factor de escala para la razén de expansién de
Hubble es h = 0.673 [31].

que la actual, con una temperaturaEl de kT > 10 MeV, que si regresaramos en el tiempo deberiamos ver
estrellas y galaxias fundirse dentro de un plasma uniforme de particulas elementales. En la tabla 1.1, el
valor de {2 representa de manera adimensional (en unidades de la densidad critica) la densidad total de
materia-energia del Universo en cualquiera de sus formas, mientras {2y representa la contribucion a la
densidad total de la componente Y. En general se usan subindices de letras maytsculas para referirnos a
los valores de la densidad de cualquiera de las componentes en algiin tiempo ¢, y letras mintsculas para
denotar los valores actuales de dichas densidades, por ejemplo, Q,, = Qas(t), que denota la densidad
de materia actual en el Universo y cuyo valor es Q,,, = 0.31575-01% [31].

1.2. El Universo visible: galaxias

Los bloques estructurales del Universo son las galaxias (ver Figura 1.1), las cuales estdn compuestas
de estrellas, gas, polvo interestelar y materia oscura. Las galaxias tienen una amplia variedad de formas
(espirales, elipticas e irregulares), masas y luminosidades. No obstante, la mayoria de la luz en el Universo
es producida en galaxias que tienen de 100~ !! estrellas que generan una luminosidad galactica tipica

de
(1.1)

donde L es la luminosidad solar, cuyo valor es igual a Lo = 2.4 X 10% eV s7!. La masa de las
galaxias es pobremente definida, los estudios de las velocidades de rotacién de nubes galdcticas indican
que la mayoria de la masa estd contenida en halos oscuros aproximadamente esféricos y de extensiones
desconocidas (Figura [[2]). La masa de las regiones visibles (M,;s) estd principalmente contenida en
estrellas y es proporcional a la luminosidad galdctica L. La razén masa-luminosidad es del orden de
3M@ por Ly, esto es:

(Lgat) ~2 x 10" L,

Mm's

Moy 2P0

Lo
donde M = 1.988 x 1039 kg es la masa solar. Esto implica que por galaxia se tenga una masa visible
tipica de

, (1.2)

(Myis) ~ 6 x 10" M. (1.3)
El radid] de la region visible de una galaxia espiral es comtinmente
(Ryis) ~ 10000 pc = 10 kpc. (1.4)

lkp es la constante de Boltzmann, cuyo valor es 1.3806504 x 10722 J/K. En unidades naturales kg = 1 al igual que
h=c=1.
2Fl parsec (pc) es una unidad de distancia que se usa en cosmologia: 1 pc = 3.26 afios luz = 3.086 x 1016 m.




CAPITULO 1. MATERIA OSCURA
1.2. EL UNIVERSO VISIBLE: GALAXIAS

Figura 1.1: Galaxia M51, también conocida como Galaxia Whirpool, muestra la majestuosa estructura gra-
cias a varios observatorios. Datos en rayos-X del Observatorio Chandra revelan fuentes (en morado) que son
agujeros negros y estrellas de neutrones en sistemas binarios. Chandra también detecté un difuso fulgor de
gas caliente que impregna el espacio entre las estrellas. Datos épticos del Telescopio Espacial Hubble (verde)
y emisiones en infrarrojo del Telescopio Espacial Spitzer (rojo) destacan largos caminos en los brazos espirales
consistentes en estrellas y gas enlazados con polvo. Una visién de M51 con el telescopio GALEX muestra estrellas
jovenes y calientes que producen mucha energia ultravioleta (azul). Créditos: rayos-X: NASA /CXC/Wesleyan
Univ./R.Kilgard et al.; UV: NASA/JPL-Caltech; Optico: NASA /ESA /S. Beckwith and Hubble Heritage Team
(STScI/AURA); IR: NASA/JPL-Caltech/ Univ. of AZ/R. Kennicutt.

Las galaxias son agrupadas en ctimulos ligados gravitacionalmente, de los cuales los més grandes
contienen miles de galaxias. A pesar de su inhomogeneidad a escala pequena, a escalas mdas grandes
(> 100 Mpc) el Universo aparenta ser uniforme con una densidad de galaxias visibles, ngq, de

Ngat ~ 0.005Mpc ™2 | (1.5)

correspondiente a una distancia intergalactica de ~ 6 Mpc; esta densidad corresponde a aquellas galaxias
brillantes. La densidad de galaxias parece diverger logaritmicamente para luminosidades pequenas, lo
cual hace que el nimero de galaxias esté pobremente definido. Estas galaxias contribuyen poco a la
produccién de luz total del Universo, la cual tiene un valor de

J ~ (Lgat)ngar ~ 10* Lo Mpe ™. (1.6)

La densidad de masa total asociada con las partes visibles de las galaxias es

M
puis = J(F) ~ 3 x 10°MeMpc ™ (1.7)




CAPITULO 1. MATERIA OSCURA
1.3. EVIDENCIAS PARA LA MATERIA OSCURA

Figura 1.2: Esquema de una galaxia espiral tipica vista sobre el borde. La zona visible conforma un disco de
radio ~ 10kpc y grosor ~ 100 pc. La mayoria de la masa se cree que estd en un halo oscuro de extensiones
desconocidas. La densidad del halo es p o< 72 por lo que la masa total es proporcional a r.

para la razén masa-luminosidad dada por la ecuacién (1.2).

Normalizando la densidad de la materia visible p,;s dada por la expresién (7)) con la densidad
critica tenemos

Dyis = Pois . 0.002 (vis = estrellas visibles), (1.8)

Pe

por lo que, si la inica materia en el Universo fuera materia visible, este seria subcritico con una densidad
total de materia-energia de 2 = 0.002.

1.3. Evidencias para la materia oscura

A manera de historia, desde 1922 ya se estaban recopilando las primeras evidencias de lo que cons-
tituiria uno de los enigmas mds extranos de la Astronomia moderna. En dicho afio el astrénomo Opi
calculd que la galaxia de Andrémeda (M31) debia tener mas masa que aquella que puede ser detectada
visualmente, pero que interactiia con su entorno solo gravitacionalmente, es decir, no colisiona con otras
particulas, no absorbe ni emite luz. Sin embargo, ya que Opik no tenia ninguna referencia acerca del
problema que se asomaba, concluyd que existia un error en los datos recopilados, por ejemplo, el valor
de la distancia medida a la galaxia M31. Posteriormente, en 1932, el astronomo Oort encontrd que en las
vecindades de nuestro Sistema Solar deberia haber 2 veces mas masa que aquella detectada visualmente.
En 1933, Zwicky realizando investigaciones sobre las velocidades de los miembros que conforman el
cumulo de galaxias en la Constelaciéon de Coma Berenices, encuentra que debe existir 1000 veces més
masa que aquella detectada en el rango visible. Sin embargo, tales discrepancias eran interpretadas a
menudo por el resto de la comunidad cientifica de ese entonces como errores en los datos recopilados.
En 1980, V. Cooper Rubin junto con W. K. Ford Jr. y N. Thonnard descubren nuevamente el problema
y logran convencer a la comunidad astrondémica de su existencia con pruebas mas sélidas. Hoy en dia,
con tecnologia mas avanzada se han disminuido muchos errores de medicion y se cree que el Cimulo de
Coma debe poseer 100 veces mds masa. Actualmente, las mediciones realizadas (a través de diferentes
telescopios y observatorios satelitales en diferentes longitudes de onda) sobre el Grupo Local de Galaxias
(GLG), conducen a la conclusién de que debe existir entre 10 y 20 veces méds masa en dicho cimulo de
la que se ha detectado por medios visuales.

3Basandose en los datos recopilados por los astrénomos Slipher (1912) y Pease (1917).




CAPITULO 1. MATERIA OSCURA
1.3. EVIDENCIAS PARA LA MATERIA OSCURA

1.3.1. Materia oscura en galaxias
Curvas de rotacion de galaxias espirales

Las galaxias espirales son estructuras que contienen billones de estrellas arregladas en la forma de un
disco rotante con un bulbo central. En el estudio de la dindmica galdctica se argumenta que en general
no es necesario usar la Relatividad General, ya que los campos gravitacionales involucrados son tan
débiles que la teorfa de gravitacién de Newton es una aproximacién [32]. Tal es asf, que si asumimos
que las estrellas tienen una orbita circular alrededor del nicleo galactico, la velocidad de rotacion de
una sola estrella puede ser calculada de la igualdad de la fuerza gravitacional y la fuerza centripeta, de

acuerdo a
GmM,  mv?

F =Fy. 1.9
G 2 ” z (1.9)
De esto se sigue que
GM,
w(r) = ) 22 (1.10)
r

donde M, es la masa dentro de la 6rbita de radio r. Asumiendo que el bulbo es esféricamente simétrico
con constante de densidad p, entonces

M, =pV, = p%m‘3. (1.11)

Por lo tanto, para la parte mas interna de una galaxia, una curva de rotaciond dependerd de v(r) ~r,y
si nosotros nos situamos fuera de la galaxia M, corresponderd a la masa total de la galaxia (M, = Mya1),
en este caso v(r) ~ 7~ 1/2. Ahora bien, si las curvas de rotacion de galaxias espirales son medidas usando
el desplazamiento Doppletﬁ, el resultado es v(r) = constante para r grande, lo cual significa que M, ~ 7.
En otras palabras, la materia luminosa detectable (estrellas, gas y polvo intergaldctico que emiten
radiacién infrarroja o en radio) en los brazos espirales del disco galactico deberia rotar alrededor del
nicleo galactico a velocidades menores que la materia que esta cerca del centro galactico, lo cual no

sucede (Figura [[3).
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Figura 1.3: Curvas de rotacién de la Galaxia NGC 3198. Se observan velocidades de rotacién constantes hasta
distancias del orden de 30 kpc, que corresponde a varias veces la extensién del disco visible épticamente [33].

4Velocidad como una funcién de la distancia radial medida desde el centro galéctico.
5Corrimiento hacia el rojo.
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En la Figura se muestran las curvas de velocidad de rotacién en funcién de la distancia de la
materia al nticleo galactico. La curva real obtenida de datos observacionales es muy pronunciada cerca
del centro galictico, pero luego, a partir de cierta distancia, en lugar de decaer se mantiene constante
a medida que uno se aleja del centro. Esto indica que la velocidad de rotacién de la materia en el
disco espiral es constante, violando asi lo que uno esperaria a partir de consideraciones tedricas. Esta
discrepancia indica la existencia de una gran cantidad de masa que se extiende atin mas alla de la region
visible, la cual es invisible épticamente pero que ejerce una fuerza gravitacional adicional. La forma de
evitar la inestabilidad de los discos galacticos es mediante halos oscurodd esféricos y masivos [40]. Tra-
dicionalmente esta materia invisible épticamente (materia oscura) se ha considerado, por simplicidad,
distribuida en halos isotermos, esféricos y sin rotacién. Estos se extienden hasta distancias del orden de
10 veces el radio galdctico y con perfiles de densidad p oc 7~2 para explicar las velocidades de rotacién
constantes fuera del radio visible de la galaxia. Sin embargo, recientemente, simulaciones mucho més
completas de la evolucién de las estructuras con una componente importante de materia oscura fria
parecen indicar la plausibilidad de que los halos no sean esféricos ni isotermos; se plantean modelos més
reales de halo axisimétricos, triaxiales, aplanados, con rotacién, con subestructuras, etcétera [41].

Galaxias elipticas

Consideraciones de la dindmica estelar en galaxias elipticas implican que ellas también contienen una
fraccion significativa de materia oscura. La velocidad de distribucién en galaxias elipticas no esta de-
terminada por rotaciéon, sino més bien por un campo de velocidad no-isotrépico. La informacion de las
regiones mas internas de las galaxias elipticas es obtenida midiendo la dispersién de velocidades y el
perfil de luminosidad de su superficie [32]. Asumiendo una galaxia simétricamente esférica, el balance
hidrostético y la ecuacién del gas ideal llevan a una distribucién de masa dada como [34]

_ kgTr dlnp dInT
dlnr dlnr |’

M(r) (1.12)

- Gum,,
donde p es el peso molecular promedio y m, la masa del protén. Midiendo el perfil de densidad p(r)
y el perfil de temperatura T'(r) es posible determinar la distribucién de masa. El perfil de densidad es
obtenido del perfil de luminosidad, ya que para un gas ionizado totalmente y delgado épticamente L ~ p?.
La galaxia mejor estudiada por este medio es M87. Un andlisis de sus datos muestran un incremento
casi lineal de su masa a partir de los 300 kpc, lo cual resulta en M (r < 300 kpc) >~ 3 x 1013MO [42].
Esto significarfa que mdas del 99 % de M8T7 consiste de materia oscura (para mayor evidencia de materia
oscura en galaxias elipticas ver [43]). Una mejor posibilidad para la determinacién de masa aparecié al
darse cuenta que aproximadamente todas las galaxias elipticas luminosas contienen cerca de 1010M®
de gas en forma de halos, con un tamano de por lo menos 50 kpc [44]. Debido a la emisién de rayos X
de este gas caliente su temperatura puede ser deducida (esta se acerca de 107 a 10® K), la cual implica
una velocidad de las particulas del gas por encima de la velocidad de escape derivada de la masa visible.
Si este gas realmente estd ligado gravitacionalmente, una mayor cantidad de masa es necesaria. La
evidencia para la materia oscura ha estado soportada por las observaciones en rayos X de los halos con
el satélite ROSAT [45], CHANDRAJ40] y el proximo ano se espera sean aumentadas por eROSITAEl,
debido a que una de sus principales metas es detectar el medio intergaldctico caliente de 50 — 100 mil
cimulos de galaxias y el gas caliente en los filamentos entre los ctimulos [47].

Materia oscura en enanas esferoidales

Una cantidad grande de materia oscura parece estar contenida dentro de las enanas esferoidales. Si
estas fueran realmente sistemas en equilibrio dindmico, ellas requeririan una densidad central de materia

6La distribucién de los ctimulos globulares sugiere una distribucién esférica para el halo [34} 35]. Durante la examinacién
de la galaxia espiral NGC 5907 fueron encontrados indicios fuertes para un halo oscuro [36]. Hay mds razones para la
hipétesis de un halo oscuro que pueden ser consultadas en las referencias [37], [38] [39].

"Extended ROentgen Survey with an Imaging Telescope Array.
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oscura 10 veces méas grande que la esperada de los sistemas mds luminosos [48] [49].

1.3.2. Materia oscura en ciimulos de galaxias

Las galaxias estan a veces ligadas gravitacionalmente a grupos. De hecho nuestra galaxia es un
miembro del Grupo Local (GL) conformado por mds de una docena entre galaxias enanas y dos espirales
grandes: la Via Lactea y M31 (Andrémeda). Las estructuras ligadas més grandes conocidas son cimulos
ricos de galaxias que pueden contener miles de ellas, tales como el cimulo de Coma o el cimulo de
Virgo, que es el cimulo més rico cercano a nosotros (a una distancia de ~ 20Mpc).

La masa del ciimulo puede ser facilmente estimada midiendo la velocidad de dispersion de las galaxias
miembro y aplicando el teorema del virial, el cual dice que para un sistema en equilibrio la energia cinética
T y la energfa potencial U estdn relacionadas de acuerdo a la expresion [32]:

2(T) + (U) = 0. (1.13)

No obstante, en esta estimacion es necesario recordar que el teorema del viriall puede ser usado Unica-
mente bajo ciertas condiciones, es decir, en un sistema cerrado en un estado de equilibrio mecanico, y
esto implica al tiempo promedio del sistema. Asumiendo que esto es aplicable, la energia cinética para
N galaxias dentro de un ctimulo esta dado por

(T) = %N(mv2>, (1.14)

y con %N(N — 1) pares de galaxias independientes, la energia potencial es

1 (m?)
=—-—GN(N-1 . 1.15
() = —5 6NV 1) T (1.15)
Con (N—1) = Ny N(m) = M, una estimacién de la masa dindmica estd dada por
2
M~ 20 (1.16)

G

Midiendo r y v (velocidad de dispersién) nos es posible calcular M. Este procedimiento se aplicé al
cimulo de Coma [50], resultando que
M M
=~ 3002, (1.17)
L Lo
con una incertidumbre de un factor de 2.
Sin embargo, la mayoria de los cumulos masivos tienen una razoén masa-luminosidad del orden de
200 [51]:
M M
=~ 2002, (1.18)
L Lo
Los ciimulos ricos como el de Virgo contienen por arriba de 1015h_1MO en volimenes de unos pocos
Mpc?. Esta masa corresponde a la masa promedio contenida dentro de una esfera de radio ~ 10h~'Mpc
por lo que los cuimulos ricos tienen sobredensidades del orden de 1000. Dado que los ctimulos son
pobremente definidos porque épticamente se ven como una simple coleccion de galaxias, se emplean
otras técnicas para estimar la masa de los cimulos, las cuales usan la temperatura de los rayos X o las
formas de las galaxias de fondo que son distorsionadas por la accién del lente gravitacional provocadas
por el ctimulo (seccién [LZ2]).

8 Aunque los ctimulos observados llevan a cabo estas condiciones (aunque ellos sean relajados), esto no es facil de
determinar, y ademads la aplicacién del teorema del virial es cuestionable.
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Probablemente la mejor técnica para probar el potencial gravitacional de ciimulos de galaxias es
examinar las radiaciones en rayos X de los gases calientes [32]. Una investigacién con la ayuda de
ROSAT muestra que tipicamente del 10 — 40 % de la masa total estd en forma de este gas [45] [52].
No obstante, esto también significa que, ya que el porcentaje de galaxias visibles es tnicamente del
1 — 7%, dos terceras partes de la masa del ctimulo entero consiste de materia oscura. Otro argumento
contundente para la materia oscura en cimulos de galaxias muy pequenas fue dado por ROSAT. Una
emision significante de rayos X del cimulo de galaxias relativamente pequeno NGC 2300 originada del
gas intergaldctico caliente (7' = 107K) fue observada, y ademds se encontré que se concentra hacia el
centro del cimulo. Esto lleva a la hipdtesis de que este gas esta ligado gravitacionalmente al cimulo. A
partir de esto, la masa del grupo puede ser derivada, la parte baridnica de esta se encuentra en la forma
de gas y galaxias es inicamente el 4% (mdximo 15 %), el resto es materia oscura [53]. Por otro lado,
la observacién de ROSAT de un grupo de galaxias mas pequenio (HGC62) sugiere que por lo menos el
13 % de la masa total consiste de materia bariénica [54]. Estas son evidencias de la materia oscura no
barionica (Seccién [LA3)) ya que seria dificil ocultar ~ 90 % de los bariones del ctmulo.

Observaciones 6pticas de radio y de rayos X de numerosos cimulos de galaxias, asi como el andlisis
de los efectos de lente gravitatoria que algunos cimulos muy masivos producen en la luz emitida desde
galaxias muy distantes en la misma linea de visién han permitido determinar los cocientes entre la
cantidad de materia normal y de materia oscura que contienen, indicando que aproximadamente un

tercio de la materia del Universo es oscura, (2, = 0.3151“8"8}?, y apenas proporcionan informacion sobre

la posible presencia de energia oscura, 25 = O.685Jj8:8}g

1.3.3. Materia oscura, cosmologia y estructura a gran escala

El modelo cosmoldgico estandar se construye sobre la teoria de la Relatividad General de Einstein y
el principio cosmoldgico, el cual establece que sobre escalas lo suficientemente grandes del Universo es
tanto isotrépico como homogéneoﬁ. A partir de ellos se deduce la ecuacion de Friedmann que relaciona la
geometria del Universo (k), la densidad de materia y energfa promedio total (p), y el ritmo de expansién

(H(1)): o
H(t)? = (%) = %,)— a—k2 (1.19)

donde G es la constante de gravitacién universal, a(t) es el llamado el factor de escala cosmoldgico
(o pardmetro de expansién) y H(t) es el pardmetro de Hubble, el cual da el ritmo de expansién en
funcion del tiempo. Debemos distinguirlo de la constante de HubbldX Hy que representa el ritmo de
expasion actual del Universo local, cuya medicién mas reciente da un valor de 67.3km s_ll\/Ip671 [31].
Ya que Hj es omnipresente en férmulas cosmoldgicas, es de utilidad para resultados numéricos definir
h = Hy/(100kms ™' Mpc ™) por lo que:

Hy =100 hkm s~ 'Mpec™!, h=0.673. (1.20)
Asi mismo, también se deduce la ecuacion de evolucion de Friedmann:

.. L\ 2
a 1 /fa 1k

donde P es la presion total de todos los tipos de energia y materia presentes en el Universo. Se puede
simplificar esta tltima expresién, combinandola con la ecuacién de Friedmann, dando lugar a la ecuacion

9Se debe de entender a la isotropia como la propiedad de observar lo mismo en todas las direcciones, mientras a la
homogeneidad como la propiedad de ser idéntico en todas partes del espacio. Un Universo plano es homogéneo e isétropo
independientemente de las irregularidades locales. Isotropia en cada punto implica homogeneidad, pero homogeneidad no
implica isotropia [56].

10Siguiendo la convencién usual, el subindice 0 denota el valor presente de una cantidad.
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de aceleracion:

a e
E——T(P‘F?)P). (1.22)

Debido a la expansién del Universo observada, el factor de escala depende del tiempo a = a(t) por
lo que sélo cambios relativos son medibles, asi como también depende de los contenidos del Universo
y, en particular, de las ecuaciones de estado que relacionan la presién con la densidad de energia para
cada componente: P = P(p. Las componentes convencionales y conocidas del Universo, tanto materia
como radiacién, producen desaceleracién en la expansién debido a la atraccién gravitatoria del contenido
de energfa y materia, y de acuerdo con ([L22]), para producir aceleracién en la expansion se requiere
una componente en la que (p 4+ 3P) sea negativo, a la que mds adelante llamaremos de forma genérica
energia oscura.

Una forma distinta de expresar la ecuacién de Friedmann (LI9) es aquella en la cual se deriva la

curvatura:
k a\’ P
— = - — — 1.23
a? (a) <pc > ’ ( )

es la densidad critica.

3_(2)2 = 3Hj

donde Pe = 3zc\a 887G

O bien, en términos del pardmetro de densidad (densidad total de materia-energia del Universo)

Q(t):

p

m'ﬁ‘l = E EQ(t), (1.24)
(0}
k

Un aspecto cosmoldgico del problema de la materia oscura es precisamente la densidad del universo,
caracterizado por el valor de 2, que representa de manera adimensional (en unidades de la densidad
critica) la densidad total de materia-energia del Universo en cualquiera de sus formas. Qy representard la
contribucién a la densidad total de la componente Y. Las contribuciones al parametro de densidad 2
son las que recibe por parte de la materia, radiaciéon y de la constante cosmolégica o energia oscura.
No obstante, las componentes dominantes son la materia y la energia oscura, por lo que 2 = Q; + Q4.
El valor que pueda tomar la densidad de materia-energia total, 2 < 1,= 1y > 1 (que corresponden
respectivamente a k = —1,0,41), determinan si la geometria del Universo es abierta, plana o cerrada.

HPor ejemplo, P=00 P = %p para un Universo dominado por materia o radiacién, respectivamente.
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EXPANSION DEL UNIVERSO
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La materia oscura afecta la expansién
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Figura 1.4: Si © > 1 el Universo es abierto, = 1 tenemos un Universo plano, y si Q > 1 el Universo es
cerrado.

En un Universo cerrado carente del efecto repulsivo de la energia oscura, la gravedad acabara por
detener la expansion del Universo, después empezard a contraerse hasta que toda la materia en el
Universo se colapse en un punto. Entonces existird una singularidad final llamada el Big Crunch, por
analogia con el Big Bang. Sin embargo, si el Universo tiene una gran suma de energia oscura, entonces
la expansién podra continuar para siempre, incluso si 2 > 1. En un Universo cerrado la expansion
sera eterna.

A continuacién se resumen brevemente los resultados mas relevantes de recientes observaciones
astronémicas y otras evidencias experimentales que permiten estimar los distintos parametros cos-
moldgicos. La convergencia de resultados procedentes de dmbitos muy distintos y derivados mediante
técnicas experimentales muy diferentes apoya de una forma firme la consistencia del marco cosmolégico
mayoritariamente aceptado.

Inflacion

En el modelo cosmolégico estandar el Universo comienza su existencia con el Big Bang, una singu-
laridad que queda fuera del alcance de nuestras teorias, en el que se crearon el espacio y el tiempo. A
partir de entonces, el modelo requiere que en una fraccion del primer segundo de vida del Universo se
produjera una fase de expansion explosiva que se conoce como inflacién, que borraria la curvatura y
primeras posibles arrugas del espacio-tiempo, a la vez que llevaria a escalas astrofisicas las fluctuaciones
cuanticas permitiendo entender el origen de las estructuras que observamos a nuestro alrededor. Ademés
resuelve el problema de la homogeneidad del Universo observado, ya que permite que hubiera contacto
causal entre todos sus contenidos antes de la etapa inflacionaria. Por el momento no hay evidencias
directas de la inflacion ni del campo escalar que la genera, el inflatén, aunque es uno de los ingredientes
imprescindibles del modelo cosmoldgico desde que fuera propuesto en los ochenta por A. Guth [57, [58].

En particular, el modelo de la inflacién tedricamente atractivo predice que el Universo estd muy
cercano a ser plano (k = 0), es decir, 2 = 1. Esto significa que la densidad de materia-energia promedio
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total es igual a la densidad critica:

_ 3m3
° 8nG
=8.511x 107%%g cm ™3

=1.257 x 10" MgMpc ™.

p=p
(1.26)

lo cual es equivalente a ~ 6 protones por metro cibico o cerca de lgalaxia/ Mpc?. Si consideramos que
la parte visible de la materia ordinaria contribuye como mucho € = 0.002 (estrellas visibles) al balance
de energia y masa del Universo se puede concluir que el resto de la materia es oscura.

Nucleosintesis del Big Bang (BBN)

La nucleosintesis se refiere a la formacién de elementos mas pesados, los niicleos atémicos, a partir
de la fusién de elementos mas ligeros, protones y neutrones. En los primeros minutos tras el Big Bang
se formaron, a partir de protones y neutrones, los elementos quimicos hasta el Berilio. Las bases de
los célculos de la BBN fueron establecidas en 1948 [59] y sélo permiten reproducir las observaciones
experimentales para valores muy acotados de la densidad de bariones, en torno a €, = 0.0499 [31], lo
cual significa que bajo la hipdtesis de la inflacion, la materia faltante tiene que ser de naturaleza no
baridnica.

Fondo Césmico de Microondas(CMB)

La teoria del Big Bang predice que el Universo temprano era un lugar muy caliente y que a medida que
se expande, el gas se enfria. Asi, el Universo deberia estar lleno de radiacién que es, literalmente, el calor
remanente que quedé del Big Bang, que se llama radiacién de fondo césmico de microondas, (CMB por su
siglas en inglés). Los fotones integrantes de la radiacién CMB estuvieron en equilibrio térmico con el resto
de los contenidos del Universo hasta que éste alcanzé una temperatura suficientemente baja como para
que a partir del plasma ionizado que llenaba el Universo se formaran dtomos neutros (recombinacién).
Unos 400 000 anos después del Big Bang tuvo lugar la ultima dispersion de estos fotones con el plasma
y a partir de ese momento los fotones de la radiacion CMB han visto un Universo practicamente
transparent. Los fotones CMB pasaron de ser, durante la era de dominio de la radiacién, la parte
dominante del presupuesto energético del Universo a ser una fraccién despreciable del mismo en la
actualidad (< 0.01%), aunque su densidad sigue siendo alta (411 fotonescm™3) y la informacién que
han conservado es vital para entender el Universo: la radiacion CMB es como una fotograffa instantanea
del Universo cuando tenfa unos 400000 anos de edad y sus anisotropias nos informan del tamano
de las fluctuaciones en la densidad del Universo en el momento de la tultima dispersiéon. Desde su
descubrimiento, de forma accidental, por Penzias y Wilson en 1965, la radiacion CMB ha proporcionado
uno de los mejores apoyos al modelo del Big Bang al informarnos de la existencia de un Universo mucho
mas caliente y pequeno en el pasado.

12 Aunque se cree que hubo periodos posteriores de re-ionizacién cuando comenzé la formacién estelar, por ejemplo.
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Figura 1.5: Anisotropias en la radiaciéon CMB. Esta imagen de todo el cielo muestra la infancia del Universo
y revela las fluctuaciones en la temperatura de hace 13.7 billones de afos (mostradas en la diferencia de color)
que corresponden a las semillas que posteriormente crecieron hasta llegar a convertirse en galaxias. La senal de
nuestra galaxia fue sustraida usando los datos de multi-frecuencia. Esta imagen muestra un rango de temperatura
de +200 mK. En azul estdn las regiones con menor temperatura en la radiacién CMB y en rojo las de mayor,
correspondiendo a regiones méas densas y menos densas, respectivamente, ya que el pozo de potencial gravitatorio
produce como resultado un desplazamiento al rojo de las longitudes de onda de los fotones CMB. Crédito:
NASA/WMAP team. (En color en la versién digital)

Los pardmetros que caracterizan a esta radiacién han sido determinados con una precision insospe-
chada, las medidas llevadas a cabo desde los satélites espaciales COBHY (que midié su temperatura:
2.725 + 0.001K y observd por primera vez anisotropias de decenas de micro-Kelvin en su valor para
distintas direcciones de la béveda celeste) y WMAPM, cuyos resultados, anadidos a los de otros expe-
rimentos de base terrestre o en globos como MAXTMAM y BOOMERandE, han permitido precisar la
forma del espectro angular de potencias de las anisotropias en la radiacion CMB, detectar las oscilaciones
acusticas de los bariones en el momento del desacoplo de la radiacién y de todo ello extraer informacién
sobre la composicién y curvatura del Universo. Entre los resultados més importantes derivados de estas
medidas, fundamentalmente de los nueve anos de datos disponibles de WMAP [60], podemos destacar:
el Universo es plano (su densidad de materia-energia es compatible con la critica, {2 ~ 1), los bariones
representan el 4.6 % del contenido del Universo (€2, = 0.04628 £0.00093), la densidad de materia oscura
es del orden del 24% (Qcam = 0.240270057) vy, por lo tanto, la energfa oscura debe contribuir a la
densidad total de materia-energfa con el 71.4 % restante (25 = 0.7135100%2).

Estructura a gran escala

La distribucion de galaxias en nuestro Universo muestra la existencia de agrupaciones jerarquicas
(ctimulos, supercumulos, vacios, burbujas, ldminas o filamentos) que son resultado de la accién de la
gravedad sobre las fluctuaciones primordiales en la distribucion de materia del Universo. En la actualidad
se pueden medir simultdneamente corrimientos al rojo para cientos de galaxias y ello ha permitido
extraer informacion relevante a escalas en las que ya se revela la naturaleza homogénea del Universo
(al nivel que muestra también la radiacion CMB en una época muy anterior de su evolucién). Los
dos esfuerzos experimentales mas importantes son Anglo-Australian Two-degree Field Galaxy Redshift
Survey (2dFGRS) y Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Este tltimo ya ha medido del orden de un millén

13COsmic Background Explorer.

M Wilkinson Microwave Anisotropy Probe.

15Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array.

16Balloon Observations Of Millimetric Extragalactic Radiation and Geophysics.
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de galaxias, habiendo cubierto con sus observaciones mds del 25 % del firmamento y creado los mayores
mapas 3D de estructuras césmicas (Figura 1.6).

Figura 1.6: Corte de la distribucién 3D de galaxias obtenida por la Sloan Digital Sky Survey. Cada punto
representa una galaxia y su color indica la edad de las estrellas que contiene (el rojo se utiliza para las estrellas
mds antiguas). Crédito: M. Blanton, the Sloan Digital Sky Survey Collaboration. (En color en la versién digital)

Las distribuciones de galaxias obtenidas, en funcién de su corrimiento al rojo, por 2dFGRS y SDSS
han puesto también en evidencia las oscilaciones actusticas de barione7 identificadas a z ~ 0.35, que
habfa detectado WMAP en una época muy anterior (z ~ 1100). La comparacién de las amplitudes
de estas oscilaciones en dos épocas tan diferentes aporta una informacién fundamental: las pequenas
fluctuaciones que muestran los datos de WMAP no habrian tenido tiempo de crecer y convertirse en las
estructuras que observamos hoy. Es imprescindible la existencia de pozos de potencial mayores, debidos
a materia no barionica, que fuera no relativista y se hubiera desacoplado del resto del Universo antes
de que lo hiciera la radiacion para que pudiera haber pozos de potencial mayores que los que muestran
las fluctuaciones en la radiacion CMB. Esto pone de manifiesto la necesidad de la existencia de la
denominada materia oscura fria (Cold Dark Matter, CDM).

Las simulaciones a gran escala de la evolucién de distintos modelos de Universo (con o sin materia
y energia oscura) van més alld de lo puramente cualitativo y permiten comparaciones cuantitativas
con las observaciones astronémicas de la distribucién de estructuras a gran escala, con la consiguiente
puesta a prueba de dichos modelos. En el 2005 se hizo publica la simulaciéon de mas alta resolucién de
formacién de estructuras en un modelo de Universo que incluye una gran componente de materia oscura
fria (ACDM). Fue denominada Millenium Run de la cual se extrajo informacién sobre la evolucién
del proceso de formacién de estructuras y su distribucién final. El acuerdo entre la simulacion y los
resultados observacionales es asombroso [61] (Figura 1.7).

171,as oscilaciones actsticas bariénicas son ondas de sonido que se extendieron por el universo primitivo. Fueron generadas
por la repentina agrupacién de masa que se produjo en el proceso que condujo a la formacién de las primeras galaxias.
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Figura 1.7: Fotogramas de uno de los videos elaborados a partir de la Millenium Simulation mostrando la
distribucién de materia oscura en el Universo en la actualidad. Esta simulacién ha sido llevada a cabo con més
de 10" particulas. Permite visualizar la morfologfa de las estructuras formadas a diferentes escalas (desde varios
Gpc hasta subestructuras del orden de 10 kpc). Crédito: Springel et al. [61) [62]. (En color en la versién digital)

Estas observaciones, junto con los resultados de la medida de la anisotropia en la radiacion CMB,
han permitido establecer un modelo satisfactorio que explica la formacién de estructuras en el Universo:
el origen de las fluctuaciones primordiales en la densidad de materia-energia se atribuye a la expansion
inflacionaria que convirtié fluctuaciones cudnticas en inhomogeneidades a escalas astrofisicas; después,
la existencia de materia oscura fria (no relativista) permitirfa explicar una formacién de estructuras de
abajo hacia arriba como la aparentemente observada (primero se habrian formado las galaxias, luego
los ctimulos y finalmente los superctimulos).

En resumen, estd claro que la materia visible observada es insuficiente para cerrar el Universo.
Y como ya se ha comentado, una explicacién de las curvas de rotacién de galaxias, asi como el
comportamiento de los cimulos de galaxias, parecen no ser posibles si solo se toma en cuenta la materia
visible. Ahora bien, si la inflacién es tomada seriamente, la materia oscura es inevitable, pero en su
mayoria tendria que ser de naturaleza no bariénica. Por otro lado, la forma bariénica de la materia
oscura parece ser capaz de explicar las curvas de rotacion, pero fracasa en problemas a gran escala.
El resultado es que para una descripcion consistente, de las estructuras observadas, tanto la materia
oscura fria como la materia oscura caliente (Hot Dark Matter, HDM) son necesarias [32].

1.4. Candidatos a materia oscura

Habiendo discutido la evidencia para la existencia de la materia oscura, discutiremos ahora su na-
turaleza. Por definicion, el término materia oscura se refiere a materia cuya existencia no puede ser
detectada mediante procesos asociados a la luz, es decir, no emite ni absorbe radiacion electromagnéti-
ca, asi como no interacciona con ella de modo que se produzcan efectos secundarios observables; esta
materia ha sido inferida, como se pudo comentar en parrafos anteriores, solamente a través de sus efectos
gravitacionales.

Antes de dar con los candidatos de fisica de particulas elementales comentaremos algunas explica-
ciones alternativas.

1.4.1. Candidatos alternativos

Existen otras soluciones que pueden evitar la introduccion de la materia oscura en el modelo cos-
moldgico. Tales soluciones deberian de prescindir de la necesidad de una excursion en el zoo de particulas
elementales exdticas. Sin embargo, todos estos modelos ofrecen soluciones sélo de algunos aspectos de
la materia oscura y no pueden resolver todos los problemas simultaneamente.

» Desviaciones de la dindmica newtoniana
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La teoria de la MOND (Dindmica Newtoniana Modificada) cambia la ley de la gravedad bajo una
aceleracién critica de ag = 10~8cm s72, por lo que [63]-[65]:

. GM + \/GMCLO
E— 77‘ .

ag = (1.27)
r

Esto produciria efectos capaces de justificar las curvas de rotacién galdctica observadas [66]. Sin embargo,
parece cuestionable su capacidad para explicar el marco cosmolégico completo [67], puesto que parece
incompatible con los resultados de lente gravitatoria en ctimulos [68]. Sus ecuaciones pueden ser derivadas
a partir de la dindmica newtoniana clasica incluyendo la influencia gravitatoria de una componente de
materia oscura [69], por lo que no se puede considerar una teoria totalmente independiente de la hipétesis
de la existencia de materia oscura y es razonable que explique hechos que ella explica. En cualquier caso,
no hay que descartar que estos nuevos ingredientes requeridos para encajar las observaciones en el marco
cosmoldgico nos estén indicando que todavia no tenemos una teoria adecuada para la gravitacién.

= Una constante gravitacional dependiente del tiempo

Una constante gravitacional dependiente del tiempo, G ~ t~', puede ser de gran importancia en el
cdlculo de las abundancias de los elementos primordiales y por tanto para la prediccién de €, [70] [71].
Sin embargo, calculos precisos no muestran senales absolutas de una dependencia del tiempo, més atn,
tal comportamiento deberia finalmente llevar a una mo conservacion de la energia, una posibilidad
extremadamente inaceptable. Para mayor discusién ver [72]-[74], y dentro del contexto de la materia
oscura ver [75].

1.4.2. Materia oscura baridonica

La densidad de materia bariénica (protones, neutrones + electrones) es estimada a ser un orden de
magnitud mds grande que la de los bariones visibles (ec. [L8]):

Q, = 0.0499. (1.28)

En concordancia con la nucleosintesis primordial no es posible producir un Universo cerrado sélo con
bariones y dado que € > €,;s uno puede preguntarse déonde estan los bariones oscuros faltantes.

La mayoria de ellos se piensa que estdn en el medio intergaldctico en forma de un gas ionizado [76].
A gran escala, galaxias de brillo superficial bajo (LS@, por sus siglas en inglés), nubes de hidrégeno
o nubes moleculares frias, las cuales escapan a la observacién, podrian también contribuir [77]. Alguna
fraccién de ellos puede estar en objetos astrofisicos, tales como planetas, enanas cafés, enanas blancas,
estrellas de neutrones o hoyos negros [78]. Los dos primeros son cuerpos que nunca llegaron a ser estrellas
debido a su masa, M < 0.08Mg y los otros son remanentes de una estrella. Estos objetos astrofisicos
en conjunto son llamados MACHOs (por sus siglas en inglés, MAssive Compact Halo Objects).

Puesto que, la materia bariénica parece adecuarse para por lo menos explicar las curvas de rotaciéon
de las galaxias [32], una bisqueda de los llamados MACHOs se inicié6 utilizando los efectos de las lentes
gravitacionales predichas por la teoria de la relatividad general.

Este efecto es la produccién de imagenes miltiples de un objeto debido a cuerpos masivos entre la
fuente y el observador. Hay tres importantes manifestaciones de este efecto:

= Imagen miiltiple de quasares, producida por galaxias o cimulos de galaxia.

= Lazos o arcos de luz, es decir, imégenes de galaxias con un corrimiento hacia el rojo alto, las cuales
son producidas por un cimulo de galaxias ubicadas a lo largo de la trayectoria de la luz.

180w Surface Brightness galaxies, galaxias difusas con una luminosidad de 5 a 20 veces més débil que la de las galaxias
comunes.
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= Radio anillos, es decir, imagenes de fuentes de radio puntuales extendidas por galaxias a lo largo
de la linea de visién.

El primer objeto de esta clase fue el doble Quasar Q0957 + 561, descubierto en 1979 [79]. En la Figura
1.7 se muestran estos fenémenos senalados anteriormente, que para entenderlos, una aplicacién de 6ptica
geométrica es suficiente [R0]. Esta aproximacién implica la hipétesis de un campo gravitacional débil,
un angulo pequeno y una lente delgada.

Galaxy Cluster Abell 2218 HST « WFPC2
NASA, A. Fruchter and the ERO Team (STScl, ST-ECF) * STScl-PRC00-08

Figura 1.8: La imagen de Abell 2218 captada por el Telescopio Espacial Hubble. Este cimulo masivo de galaxias
reside en la constelaciéon Dragdn, a una distancia de 2000 millones de anos luz de la Tierra. Los arcos son imagenes
de galaxias muy lejanas que han sido torcidas por el efecto del lente gravitacional, situadas por detras del cimulo,
a grandes distancias. (En color en la versién digital)

Ademsés del efecto de lente de una estructura consistente de algo de masa, hay también el efecto
de microlente [§1]-[83]. Aqui la modificacién y el incremento en el brillo de la imagen de una estrella
son causados por objetos compactos masivos que se cruzan en la linea de vision. Es precisamente el
efecto de microlente el que se usa para la busqueda de los MACHOs [81]. Tales efectos deberian ser
detectables para objetos con masas entre 107° y 102]\4@ en nuestro propio halo.

Evidencias dadas por ERO, MACHCE, OGLHZ] y DUOP? han probado que hay objetos en
nuestro halo que producen el efecto de microlente; estudios en la direccion del centro galactico y de la
LMC (por sus siglas en inglés Large Magellanic Cloud) arrojan a la conclusién de que los MACHOs
pueden Unicamente proveer alrededor del 50 % del halo oscuro [84], [85], lo cual descarta a los MACHOs
como los principales contribuyentes a la materia oscura, y deja todavia abierta la pregunta de dénde
estan los bariones oscuros faltantes.

1.4.3. Materia oscura no-bariénica

La composicién de la materia no-bariénica estd hecha por alguna clase de particulas elementales
(como los neutrinos) y/o entidades hipotéticas (como los axiones). Los candidatos a materia oscura
no bariénica deben satisfacer varias condiciones. Ante todo deben ser estables en escalas de tiempo
cosmoldgicas, ya que, en caso contrario habrian decaido y no existirian en la actualidad, ademas, los
candidatos no bariénicos son neutros, es decir, no tienen carga eléctrica, por lo que no hay interacciones

19Experience pour la Recherche d’Objets Sombres
20M Assive Compact Halo Object

210ptical Gravitational Lensing Experiment
22Disk Unseen Objects
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electromagnéticas (o las hay muy debilmente) con el resto de la materia asi que no puede haber ningtin
tipo de radiaciéon emitida por estas particulas. La principal justificacion de la necesidad de la materia
oscura no barionica, estd dada por la medida reciente de WMAP y por la BBN, ya que constrinen la
densidad de bariones €2, a un valor por menos ~ 0.05, por lo que si la densidad de materia en el Universo
es ), >~ .27 entonces (2, — Qp ~ .22 tendria que estar en la forma demateria oscura no barionica.

Existen por lo menos dos maneras de clasificar a la materia oscura no bariénica. La primera clasifi-
cacion estd basada en su temperatura en el momento de formacién de galaxias, la cual ocurrié cuando
el fotén tenia una temperatura alrededor de 1keV. Dentro de esta clasificacién podemos identificar tres
tipos de materia oscura [86]:

= La materia oscura caliente (HDM), en el momento de la formacién de galaxias era relativista, es
decir, las particulas se movian a velocidades cercanas a la de la luz, y como consecuencia impidié la
formacién de los objetos mas pequenos porque salian de las estructuras de formaciéon. Un ejemplo
de una particula de materia oscura caliente es un neutrino ligero, mucho mas ligero que ~ keV.

Los neutrinos cuya masa no nula ha sido confirmada (pero no determinada) por experimentos de
oscilaciones de neutrinos [87], no pueden ser una contribucién demasiado importante a la densidad
de materia-energfa total del Universo, 2,h? < 0.0025 [31]. Con masas en el rango permitido por los
experimentos (decaimiento beta del tritium) m, < 2eV [88], los neutrinos se comportarian como
particulas relativistas cuyo flujo habria borrado las fluctuaciones de materia a escala galactica y las
estructuras se habrian formado preferentemente de arriba hacia abajo (primero los superctimulos,
luego los ciimulos y finalmente las galaxias). Para una discusién mds detallada sobre la posibilidad
de que los neutrinos sean o no candidatos a materia oscura pueden consultar estas referencias [58]

88, 189].

s La materia oscura fria (CDM) no era relativista cuando las galaxias se formaron, por lo que asf fue
capaz de colapsar efectivamente bajo la acciéon de la gravedad a causa de su presion insignificante.
Ejemplos de particulas de materia oscura fria son los neutralinos, axiones, wimpzillas, los solitones
(B-balls y Q-balls), etc.

= La materia oscura tibia (WDM) era semi-relativista en el momento de la formacién de galaxias, y
es por tanto un caso intermedio entre la materia oscura fria y caliente. Dos ejemplos de la materia
oscura tibia son los neutrinos y gravitinos estériles con masas de keV.

Simulaciones de N-cuerpos a gran escala cosmolégic demuestran que la estructura observada
a gran escala de materia luminosa sélo podria haber sido formada en la presencia de una cantidad
sustancial de la materia oscura, la cual en su mayoria debe ser tanto fria como no disipativa. Fria en
este contexto significa que se mueve a velocidades inferiores a la de la luz, y por lo tanto tiene una corta
longitud de transmisién libre (menos del tamafio de una nube de gas sometida a un colapso gravitatorio,
por ejemplo). La materia oscura al no ser disipativa impide el enfriamiento y el colapso de la materia
luminosa, lo que producirfa discos galdcticos més grandes y més abundantes que los observados [89).
Las observaciones més recientes y simulaciones por ordenador parecen apuntar hacia un Universo con
una mezcla de la materia oscura fria y caliente.

La segunda clasificacion de las particulas de materia oscura no bariénica se basa en su mecanismo de
produccién. Por tal motivo, a las particulas que estuvieron en equilibrio térmico en el Universo temprano,
como los neutrinos, neutralinos, y la mayoria de las demds particulas masivas de interacciéon débil o
WIMPs por sus siglas en inglés, son llamados residuos térmicos. A las particulas que fueron producidas
por un mecanismo no térmico y que nunca tuvieron la oportunidad de alcanzar el equilibrio térmico en
el Universo temprano son llamadas residuos no térmicos. Hay varios ejemplos de residuos no térmicos:
axiones emitidos por cuerdas césmicas, solitones producidos en transiciones de fase, WIMPZILLAs
producidos gravitacionalmente al final de la inflacién, etcétera [86].

23Por ejemplo, Navarro et al., 1996; Springel et al., 2005; Diemand et al., 2007; Springel et al., 2008a; Diemand et al.,
2008.
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Como podemos darnos cuenta, los posibles candidatos para la materia oscura no-bariénica estan li-
mitados por la imaginacién humana y por las teorias producto de la fisica (ver Tabla 1.2). Sin embargo,
podemos dividir a los candidatos populares a materia oscura no bariénica en tres categorias: Tipo Ia,
Tipo Ib, y Tipo II. Los candidatos del Tipo Ia son los que se sabe que existen, entre los principales estan
los neutrinos. Los candidatos del Tipo Ib son candidatos los cuales ain no han sido descubiertos pero
son bien motivados. Con esto queremos decir que (1) ellos han sido propuestos para resolver problemas
genuinos de fisica de particulas, y (2) ellos tienen interacciones y masas especificas dentro de un modelo
de fisica de particulas bien definido y consistente. Nos damos cuenta de las arbitrariedades de esta
clasificacién, y reservamos el honor de pertenecer a la categoria del Tipo Ib tnicamente al neutrino
estéril, el axién, y a la particula supersimétrica mds ligera (LSP, por sus siglas en inglés), la cual podria
ser un neutralino, un gravitino o un sneutrino. Finalmente, los candidatos del Tipo II son todos los
otros candidatos, algunos de los cuales son ejemplos de ideas fructiferas tales como los WIMPZILLAsS,
solitones (B-balls, Q-balls), materia oscura de extra-dimensiones, materia oscura inspirada en cuerdas,
etcétera. Debemos decir que un candidato podria moverse desde el Tipo II al Tipo Ib incluso hasta
el Tipo Ia, con forme a nuestro entendimiento de los progresos de los modelos de fisica de particulas.
Para una descripcion més profunda sobre las propiedades de cada uno de estos candidatos populares a
materia oscura no bariénica pueden consultar [86, 58] [88] [89].

WIMPs

Bésicamente los candidatos de materia oscura no bariénica son particulas elementales la cuales ain
no han sido descubiertas. La clase mas grande de candidatos a materia oscura fria son los WIMPs. Estas
son particulas estables que surgen en extensiones del modelo estdndar de interacciones electrodébiles [90],
ademads son pesadas, eléctricamente neutras e interactian débilmente.

La idea de WIMP es muy simple, se trata de una particula elemental y relativamente pesada, el Big
Bang tuvo alguna vez la suficiente energfa para su fabricacién, que cuando T' 2 m, los WIMPs se crearon
asi como cualquier otra particula [88]. En los inicios del Universo, las reacciones de aniquilacién en las
que los WIMPs se convierten en particulas del Modelo Estdndar (por ejemplo, los quarks, leptones,
bosones de norma) estuvieron inicialmente en equilibrio con sus reacciones opuestas. A medida que
el universo se expandié, y la temperatura se hizo mas pequena que la masa del WIMP, el gas de
WIMPs, todavia en equilibrio, se diluyé mas réapido que el gas de particulas del Modelo Estandar. Esto
ocurrié porque el nimero de densidad en equilibrio de particulas no relativistas es suprimido por un
factor de Boltzmann e~"/T con respecto al niimero de densidad de particulas relativistas. Después de
un tiempo, los WIMPs llegaron a ser tan raros que las reacciones de aniquilacion entre WIMPs ya
no podian producirse (desacoplamiento quimico), y desde entonces el nimero de densidad de WIMPs
disminuy6 inversamente proporcional con el volumen (o en otras palabras, el nimero de WIMPs por
volumen comévil permanecié constante).

El desacoplamiento térmico ocurrié aproximadamente cuando la razén de aniquilacién del WIMP
Conn = (Gannv)n llega a ser mucho mds pequena que la razén de expansién del Universo H. Aqui ognn
es la seccion eficaz de aniquilacion del WIMP, v es la velocidad relativa de los WIMPs que se aniquilan,
n es el nimero de desnsidad de los WIMPs, y los corchetes angulares denotan un promedio sobre la
distribucién térmica de los WIMPs.
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Particula Candidata | Masa aproximada Predicha por Efecto astrofisico
G(R) - Gravitacién Aparente DM
no Newtoniana

Axién, majoroén, 10~ %eV QCD; Rompimiento DM fria

bosén de Goldstone de simetria PQ

Neutrinos normales 10 — 100eV GUTs DM caliente

Para-foton 20 — 400eV QED modificada DM caliente y tibia

Neutrinos derechos 500eV Interaccion superdébil DM tibia

Gravitino etc? 500eV SUSY/SUGRA DM tibia

Gravitino, keV SUSY/SUGRA DM tibia/fria

axino,

particulas espejo,

neutrino Simpson®

Sneutrino, GeV SUSY/SUGRA DM fria

Higgsino,

neutrino pesado®

Materia sombra MeV SUSY/SUGRA DM caliente/fria
(tipo barién)

Preén 20 — 200TeV Modelos compuestos DM fria

Monopolo 10'6GeV GUTs DM fria

Pyrgon, maximén, 1019GeV Teoria de dimensién alta DM fria

Perry pole,

Newtorite,

Schwarzschild

Cuerdas 10°GeV SUSY/SUGRA DM fria

supersimétricas

Quark-nuggets, 10'5g QCD, GUTs DM fria

nuclearites

Hoyos negros 101°=30g Relatividad general DM fria

primordiales

Cuerdas césmicas, 108_1OJV[O GUTs Pilar para

domain walls formacién de galaxias,

pero sin contribucién
seria a 2

Tabla 1.2: Lista de candidatos no bariénicos para materia oscura [91]. *Unicamente una de todas las particulas
predichas por las teorfas supersimétrica y/o supergravedad, la més ligera y ademds estable, contribuye a .

La densidad residual de un WIMP térmico la podemos calcular por:

B2 ~ 3 x 107 cm3 /s

(1.29)
(Tannv)

donde una importante propiedad de esta ecuacién es que para secciones eficaces de aniquilacion més
pequenas corresponden densidades residuales mucho mayores. Debemos senalar aqui que en el limite no
relativista v — 0, el producto og4,,v tiende a una constante, porque la seccién eficaz de aniquilacién o gy,
diverge asi como 1/v cuando v — 0 [86]. Hoy en dfa, los WIMPs més prometedores son el neutralino, el
compafiero supersimétrico del fotén (fotino), el bosén Z° o el axién [?].
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HAWC

Para la deteccién de los WIMPs supuestamente integrantes del halo galactico se utilizan tanto
métodos directos e indirectos. Para detectar al WIMP por el método directo se hace mediante el retroceso
nuclear que producen en su dispersién eldstica con los nucleos del detector utilizado como blanco en el
laboratorio, ejemplos de estos experimentos son CRESST, XENON, CDMS, DAMA y COGENT. En
cambio los métodos indirectos nos permiten detectar al WIMP a través de la observacion de los productos
emitidos en su aniquilacion en el halo galactico o en el interior del Sol y la Tierra donde podrian
quedar atrapados gravitacionalmente. En dicha aniquilacién se emitirian fotones de alta energia (rayos
gamma), neutrinos, pares electrén-positrén, pares protén-antiprotén, entre otros; ejemplo de éste tipo de
experimentos es HAW{* (por sus siglas en inglés, High Altitude Water Cherenkov). Este observatorio
de rayos gamma estd construido en un sitio ubicado a 4.100 metros sobre el nivel del mar en la ladera
norte del volcdn Sierra Negra, que se encuentra en el Estado de Puebla, México. Es un conjunto de 300
detectores de agua Choronko sensibles a los rayos gamma y a las particulas cargadas con energias
desde 100 GeV a 100 TeV (10t a10'eV).

Cuando un rayo gamma o particula cargada de alta energia entran en la atmosfera, distribuyen
energia a través de interacciones con las moléculas de aire y la generacion de més particulas. A este
proceso se le conoce como cascada atmosférica extensa. Si la particula primaria es un fotén la casca-
da contendrd solo electrones, positrones y rayos gamma (secundarios). En cambio, si el rayo césmico
primario es un ntcleo atémico ionizado, la cascada contendrda también muones, neutrinos y hadrones
(protones, neutrones y piones). Dichas particulas cargadas generadas, al pasar del aire al agua, emiten
luz de Cherenkov debido a que al cambiar la densidad del medio en el que se propagan, viajan mé&s
rapido que la velocidad de la luz en el agua (Figura 1.9).

Gamma

Figura 1.9: Cascada atmosférica generada por un rayo gamma, un protén y un niicleo de carbono-13. Los puntos
rojos representan las particulas cargadas y los puntos azules la luz Cherenkov. Crédito: Martin Schroedter,
VERITAS and Smithsonian Center for Astrophysics.(En color en la versién digital)

El observatorio registra a las particulas secundarias que llegan al suelo y mediante al andlisis de los
tiempos de llegada y la densidad de particulas, determina la direccién de arribo, la energia correspon-
diente y la naturaleza de la particula primaria [92].

Con HAWC los astrofisicos y los fisicos de particulas involucrados en el experimento, podran estudiar
los fenémenos més violentos del Universo, como explosiones de supernova, coalescencia de estrellas
binarias y el colapso de objetos compactos. Asi mismo, se estudiard la actividad del centro de la Via

240tros experimentos de deteccién indirecta son: WHIPPLE, CANGAROO-II, GLAST, HESS, MAGIC, VERITAS,
PAMELA, AMS—02, etcétera. Para una revisiéon profunda sobre las técnicas para la deteccién de particulas de materia
oscura consultar Ref. [I].

25Para una descripcién més técnica revisar, por ejemplo, la Ref.[92].
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Léctea, pulsares y sus nebulosas asociadas, regiones de aceleracién de rayos cosmicos y la distribucion en
detalle del campo magnético galactico. Ademads se podra monitorear la actividad solar y su interaccién
con el campo magnético terrestre. También serd posible hacer estudios relacionados con la naturaleza
de la materia oscura.

El observatorio HAWC es sensible a los fotones de 100 GeV a 100 TeV, con una sensibilidad maxima
en el rango de 10 a 20 TeV, donde terminan los espectros de los Telescopios de Imagen en Aire Cherenkov
(TIACTSs por sus siglas en inglés) existentes. Este observatorio funcionando al 100 % serd el detector de
rayos gamma mas sensible por encima de los 10 TeV y mantendra una sensibilidad de campo ampliado
sin precedentes generalizada a los rayos gamma por encima de 100 GeV [33].

Con respecto a la sensibilidad a las firmas (trazos) de rayos gammas de la aniquilacién de materia
oscura de alta masa (multi-TeV), HAWC serd sensible a las diversas busquedas de aniquilaciéon de
materia oscura, incluyendo la de fuentes extendidas, la emision difusa de rayos gamma, y la emision de
rayos gamma de subhalos de materia oscura no luminosos. Un subconjunto de estas fuentes, incluye a
galaxias enanas, a la galaxia M31, al cimulo de Virgo y el centro galactico. Asi mismo, se ha simulado
la respuesta de HAWC a los rayos gamma procedentes de estas fuentes en varios canales de aniquilacién
de materia oscura bien motivados (bb, tf, 77—, W+W ~)[04].

1.4.4. Materia oscura compuesta y no compuesta
Materia oscura dipolar

Una linea alternativa de investigacion es tomar un enfoque independiente del modelo e intentar
explorar fenomenolégicamente las posibles propiedades de una particula de materia oscura. Sobre esa
linea, las restricciones para la materia oscura fuertemente interactuante fueron consideradas en la Ref.
[95][5]. Ademés, la autointeraccién de la materia oscura ha sido considerada en las Refs. [96] [07]. Algunos
han estudiado si la materia oscura podria ser cargada [98] o tener una milicarga [99, [I00]. También, se
ha estudiado que dentro de estas posibilidades fenomenoldgicas la materia oscura tenga un momento
dipolar eléctrico o magnético [101]-[105].

En general, el acoplamiento de la materia oscura a los fotones se asume como inexistente o muy débil,
por lo que las interacciones electromagnéticas no han sido consideradas seriamente [104]. Sin embargo,
aunque las particulas de DM son consideradas a ser neutras, es decir, no tienen carga eléctrica, podrian
acoplarse a fotones a través de loops en la forma de momento dipolar eléctrico y magnético [105]. Una
particula con momento dipolar eléctrico y/o magnético permanente debe tener un espin distinto de cero;
por lo que consideramos particulas de espin 1/2. Como las particulas de Majorana no pueden tener
momentos dipolares permanentes entonces las particulas de materia oscura propuestas se consideran
fermiones de Dirac [T01].

La fenomenologia de particulas de materia oscura cargadas es determinada en gran medida por la
capacidad de estas particulas para formar estados ligados, como atomos, con los electrones, protones
o entre si{. Curiosamente, una particula neutra con un momento dipolar eléctrico (D) puede de hecho
formar un estado ligado con un electrén, como lo observaron Fermi y Teller [I06], pero tinicamente si el
momento dipolar es mayor que 0.639eay = 3.4 x 1072 e cm (suponiendo que m,, > m.), donde ag es
el radio de Bohr.

El lagrangiano efectivo para el acoplamiento de un fermiéon de Dirac x con un momento dipolar
magnético M y un momento dipolar eléctrico D al campo electromagnético F* es:

1 _

Lyx = QXUW(M + s D)X . (1.30)
Para energias bajas comparadas con la masa de la materia oscura, el fotén es ciego a las diferencias
entre M y D.

Por tal motivo, para la interaccién de la ecuacién (L30), pares de DDM-antiDDM pueden aniquilarse
a un par de fotones y se puede representar por medio de los diagramas de Feynman
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Figura 1.10: Diagramas de Feynman para la aniquilacién de un par de DDM-antiDDM a dos fotones.

El cédlculo de la seccion eficaz de aniquilacién veces la velocidad relativa, gnnUrel ([cm3s_1]), es
realizado desde el marco de referencia del centro de masa (CM), considerando como propagador a la
propia materia oscura dipolar y se toma en cuenta a las dos contribuciones de orden bajo, por lo que al
realizar todos los célculos se encuentra que:

6y?ArcTan (\/y2 - 1) 9
Vy?—1 y?

- 12y%ArcTan ( y2 — 1) 4
+D"M* | 34 — - — .

V2 —1 y?

TannVret = 3437 x 10%'m? | (D* + M*) | 7—

(1.31)

donde m,, [GeV] es la masa de la particula , D [e cm] momento dipolar eléctrico, M [e cm] momento
dipolar magnético y un pardmetro adimensional (y = m, /g ).

Como ya se menciond, asumimos que los WIMPs se encuentran acumulados en el halo galdctico [21],
por lo que tal concentracion de materia oscura lleva a su auto-aniquilacién. Para un WIMP genérico la
“seccién eficaz canénica” de auto-aniquilacién se establece como (ov) &~ 3 x 10~ 26cm3s™t [22].

Para nuestro analisis, consideramos que D = M = 3x 10716 e cm, por lo tanto la ec. (1) s6lo depende
de los pardmetros y, m, y D. Esta eleccién de pardmetros nos permite ver que para cada valor de D,
se obtiene un rango de masas y un rango de energias que satisfacen la seccion eficaz candnica, también
se observa que al aumentar el momento dipolar, la masa de la particula DDM disminuye.Por lo tanto,
se tiene una regién de o4,,Ure; delimitada por los limites relativista y no relativista que satisface la
seccién eficaz candénica (LIT]). Ademads, se tiene a una particula de masa 10 GeV, con energia F > m,
(y — 0), y un momento dipolar D = M = 1.16125 x 10716 e cm que satisface la seccién eficaz candnica,
lo mismo que una particula de masa 10 GeV, con energia £ ~ m, (y — 1), y un momento dipolar
D =M = 1.383 x 1076 ¢ cm ([I2). Este resultado concuerda con lo reportado por Chris Sigurdson -
Una particula con un momento dipolar eléctrico (D) y/o magnético (M) alrededor de ~ 10716 e cm con
masa, M, entre un MeV y unos pocos GeV puede proveer la materia oscura mientras satisfaga todas
las constricciones observacionales y experimentales -.
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Figura 1.11: La grafica muestra la regién de oannvrer para un rango del momento dipolar 1.16125 x 1071 e cm
< [D,M] <3 x107'% e em; el contorno inferior corresponde al caso ultra-relativista, £ > my (y — 0), mientras
el contorno superior corresponde al caso no-relativista, £ ~ m, (y — 1). La regién aqui mostrada satisface la
seccién eficaz canénica. (En color en la versién digital)
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Figura 1.12: La gréfica muestra el corte de gannvre; para un rango en el momento dipolar 1.16125 X 10716 ¢
cm < [D,M] < 1.383 x 1079 e cm; el contorno corresponde al caso donde m,, = 10 GeV. (En color en la versién

digital)
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Una particula de materia oscura dipolar en este rango de masas estaria fuera del rango de energias
del observatorio HAWC. Pero afortunadamente, paraD = M < 4 x 1077 e cm podemos tener particulas
que ademds de estar en el rango de energia de HAWC > 100 GeV, también satisfagan la abundacia
residual de la materia oscura (LI3)).

0 200
my [GeV]

Figura 1.13: La gréfica muestra la cgnnvrer para un rango en el momento dipolar D < 4 x 1077 e cm; el

plano horizontal corresponde a la densidad residual de la materia oscura Qh% = 0.1198. x = T/m+ representa la
energia de desacoplamiento.(En color en la versién digital)

Materia oscura inerte

El modelo de Dos Dobletes Inerte (por sus siglas en inglés, IDM) es una extensién minima del Modelo
Estandar (ME), que contiene un doblete extra de campos escalares complejos los cuales se acoplan al
sector escalar y al sector bosénico de norma del ME pero no a los fermiones. Ademds, ello implica
una simetria discreta Zs bajo la cual el nuevo doblete escalar es impar y todas las otras particulas son
pares, lo que hace que las nuevas particulas del doblete inerte puedan sélo aparecer en niimeros pares en
los vértices de interaccién[I8]. El IDM fue propuesto, en primera instancia, en teorias de rompimiento
de simetria electrodébil (EWSB, por sus siglas en inglés) hace méas de tres décadas[6]. Mucho tiempo
después, fue propuesto como un modelo que puede proveer un candidato viable a materia oscural8], ya
que los escalares neutros contenidos en el nuevo doblete pueden ser vistos como WIMPs y jugar el papel
de materia oscura en nuestro Universo. Estudios en el IDM sélo consideran al escalar inerte neutro como
la tnica fuente de materia oscura y establecen tres rangos de masas en ciertas regiones del espacio de
parametros en las que el escalar inerte pueden dar la densidad residual de materia oscura adecuada: la
regién de masa baja comprendida entre 1 y 10 GeV, la region intermedia entre 10 y 150 GeV y la regién
de masa grande, mayores a 500 GeV[20] [18]. Atdnque la regién de masa baja es quasi-excluida debido a
los resultados del experimento XENON100[19].
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Capitulo 2

Modelo Estandar de Fisica de
Particulas

El modelo Estandar de Fisica de Particulas, desarrollado en el marco de la teoria cudntica de campos,
propone describir todas las fuerzas conocidas de importancia a escala atomica: la electromagnética, la
débil y las interacciones fuertes, y logra hacerlo con una precision excepcional.

2.1. El Modelo Estandar

El Modelo Estdndar (SM, por sus siglas en ingés) de las particulas elementales es un retrato notable
de la estructura fundamental de la materia. Como teoria fisica estd bien probada hoy en dia, se usa
para explicar y predecir con gran exactitud un gran nimero de fenémenos de fisica de particulas, cuyos
experimentos de alta precisién han confirmado repetidamente efectos muy sutiles predichos previamente.
El modelo requiere 12 particulas elementales fermidnicas y 13 particulas bosénicas, mediadoras de las
cuatro tipos de fuerzas, para explicar todo lo que sabemos sobre los constituyentes mas fundamentales
de la materia y sus interacciones, excepto los efectos de la gravedad [107].

2.2. Bloques constructores de la materia

El descubrimiento del electrén, a finales del siglo X I.X, escribi6 el final de la teoria que sustentaba que
el atomo era el elemento méas pequeno de la materia. Como se sabe actualmente el dtomo consiste de un
ntcleo atémico que es inicamente una diezmilésima parte del tamano del radio atémico, esté constituido
por protones y neutrones. Alrededor del nicleo, los electrones giran formando una céscara atémica que
provee neutralidad eléctrica. Los constituyentes del nticleo reciben el nombre de nucleones y estan sujetos
a la fuerza nuclear, la cual es también llamada intereaccion fuerte.

Las investigaciones usando rayos cosmicos y los experimentos con aceleradores resultaron en el
descubrimiento de una vasta cantidad de nuevas particulas elementale, lo cual llevé a la conclusion
en los anos 50 del siglo XX que quiza los protones y neutrones eran también construidos por algunas
particulas més pequenas. Estas son conocidas como quarks y hoy en dia son conocidos seis tipos
diferentes (o sabores): u, d, s, ¢, b y t. De hecho, todas las particulas que experimentan la interaccién
fuerte, los hadrones, pueden ser formados por tres quarks (bam'oneﬂ) como, por ejemplo, el protén y el

1Entendemos por particulas elelmentales a los constituyentes puntuales de la materia cuya subestructura interna més
alld de los limites presentes de 108 —10~19 m no se conoce.

2Los bariones son fermiones, es decir, particulas que tienen espin 1/2 y estan sujetas al principio de exclusién de Pauli,
ademds pueden ser tratadas con la estadistica de Fermi-Dirac.
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neutréon, p ~ uud y n ~ ddu; o por un par quark-antiquark (mesonesﬁ) como, por ejemplo, los piones,
7t ~ud y 7~ ~ du. Hay seis particulas conocidas que no experimentan interaccién fuerte llamadas
leptones. Aparte del electrén, estas son el mudn (u) y el tau (7) y sus asociados eléctricamente neutros
sin masa: neutrino-electrén (v.), neutrino-muén (v,) y neutrino-tau (v, ).

Particulas de materia

(a)Quark Sabores | Espin | B 1 I3 S|C|B* | T| Qe
up (arriba) u 1/2 | 1/3|1/2 1/2 0] 0 0] 0 2/3
dow (abajo) d 1/2 | 1/3 | 1/2 | —1/2 0] 0 0| 0| -1/3
charm (encanto) c 1/2 | 1/3| 0 0 0] 1 0] 0 2/3
strange (extrano) s 1/2 | 1/3| 0 0| -11]0 0| 0| -1/3
bottom (fondo) b 1/2 | 1/3| 0 0 0] 0|-1]0]|-1/3
top (cima) t 1/2 | 1/3| 0 0 0] 0 0] 1 2/3

(b)Lepton | Qle] | Le | L, | Ly | L

e~ 1] 1 0 0 |1

Ve 0] 1 0 0 1

u 1o 1|01

" oo | 1|01

T 110 0 1 1

vy 0] 0 0 1 1

Tabla 2.1: (a) Propiedades de los quarks. I isospin, S extrafieza, C encanto, ) carga, B niimero bariénico,
B fondo, T cima. (b) Propiedades de los leptones. Niimero lepténico relacionado al sabor L;, L =

Zi:e,,u,‘r Ll

Las particulas de materia son agrupadas dentro de familias o generaciones de acuerdo a su in-
cremento de masa. Los miembros correspondientes a cada familia son distiguidos Unicamente por su
interaccion gravitacional, debido a que sus masas son diferentes; con respecto a otras interacciones ellas
se comportan idénticamente.

Familial | v, | e | u
Familia 2 | v,
Familia3 | v, | 7 | b | ¢

=
[N
o

Tabla 2.2: Familias de particulas en el SM.

Unicamente la primera familia se necesita para construir la materia normal. Todas las particulas
usadas para crear materia son fermiones.

El segundo bloque de particulas elementales son las particulas mediadoras de la interaccion. Dentro de
la fisica moderna se esta consiente de cuatro fuerzas fundamentales, las cuales son: interaccion fuerte
(fuerza de color), electromagnética, la intereccion débil y la gravitacion. Todas estas interacciones
relevantes en fisica de particulas se sabe que son mediadas por el intercambio de una particula elemental

3Los mesones son bosones, es decir, particulas que tienen espin 1 y no estdn sujetas al principio de exclusién de Pauli,
ademds pueden ser tratadas con la estadistica de Bose-Einstein.
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la cual es un bosdn con espin s = 1. El fotén, v, es la particula intercambiada en las interacciones
electromagnéticas; los ocho gluones g,, a = 1, ..., 8 median las interacciones fuertes entre los quarks, y
los tres bosones débiles, W+, Z son los correspondientes bosones intermediadores de las interacciones
débiles.

2.3. Interacciones fundamentales

Las cuatro interacciones o fuerzas fundamentales son:
= Interaccién fuerte (fuerza de color).

= Interaccién electromagnética.

» Interaccién débil.

= Gravitacién.

La fuerza més intensa (poderosa), la fuerza de color, actiia entre los quarks, y es la que da origen a la
bien conocida “fuerza nuclear”. La intensidad de acoplamiento tiene un orden de magnitud de uno. La

segunda fuerza por su intensidad es la fuerza electromagnética, que puede ser expresada en términos de
2

la estructura fina de Sommerfeld, o = - ~ % La interaccion débil esta caracterizada a energias bajas

por la constante de Fermi G g, la cual estd especificada en unidades de la masa del protén (G ~ m;z).

Entre otras cosas la fuerza débil es responsable del decaimiento . La fuerza de menor intensidad es la
gravitacidn, caracterizada por la constante de gravitacién de Newton G (ver Tabla 2.3]).

Interaccion Intensidad Rango R Particula de Ejemplo
intercambio
Gravitacion Gy ~5.9x 1073 00 Graviton ? Atraccién de masa
Débil Gp~1.02x 10 °m,? ~my, W=, 20 Decaimiento 3
~ 1073fm

Electromagnética a~1/137 0 ¥ Fuerza entre
cargas eléctricas

Fuerte (nuclear) g2/Am ~ 14 m, 1 Gluones Fuerza nuclear

1.5 fm
Fuerte (color) as ~1 confinamiento Gluones Fuerza entre quarks
GUT M? ~ 10 30m, 2 Mt X, Y Decaimiento
Mx ~ 10" GeV 10716 fm del protén

Tabla 2.3: Fenomenologia de las cuatro fuerzas fundamentales y la interaccién hipotética GUT.

El rango de las interacciones tiene como variable a su intensidad. Mientras la interaccién gravitatoria
y la electromagnética poseen un potencial %, con lo que su rango es infinito, el efecto de la interaccion
fuerte es restringido a dimensiones nucleares. El rango de la interaccion débil es aiin méas pequeno y
las variaciones de una interaccién tipo puntual son tinicamente visibles a altas energias. Finalmente, la
fuerza GUT, la fuerza original de “las teorias de la gran unificaciéon”, tiene un rango que es mas bajo por
varios 6rdenes de magnitud [32]. Las diferencias en los rangos de las fuerzas pueden ser entendidas dentro
del marco de una representaciéon tedrica del campo como una “reflexién de la diferencia de masas de las
particulas intercambiadas” (Tabla24]). Dentro de la representacién de la teoria cudntica del campo cada
una de las interacciones es llevada por estas particulas de intercambio. En concordancia con el principio
de incertidumbre de Heisenberg, particulas masivas pueden ser producidas tinicamente por periodos
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cortos, y pueden ademas viajar solamente distancias cortas. Entonces, dado que el electromagnetismo
y la gravitacién tienen un rango infinito, el fotén y el gravitén (la hasta ahora hipotética particula de
intercambio que lleva la interaccién gravitacional) no tienen masa. Los gluones sin masa son los que llevan
la interaccién fuerte y los bosones masivos W+ y Z°, son las particulas de intercambio correspondientes

a la interaccién débil.

Boson Interaccion Espin Masa Carga Carga Carga
(GeV/c?) | de color | eléctrica débil
Gluones Fuerte 1 0 si 0 no
¥ Electromagnética 1 0 no 0 no
W z0 Débil 1 80.4;91.2 no +1;0 si
Gravitén Gravitacion 2 0 no 0 no
X;Y GUT 1 ~ 10% si +4/3;£1/3 si

Tabla 2.4: Propiedades de los bosones de intercambio.

2.4. Aspectos tedricos del SM

El Modelo Estandar una teoria cuantica de campos que es consistente con la mecanica cuantica
y la relatividad especial, que describe tres de las cuatro interacciones fundamentales conocidas entre
particulas elementales que componen toda la materia, estd basada en la simetria de norma (o grupo de
simetria de norma) SU(3)c x SU(2)r, x U(1)y. Este grupo de norma incluye el grupo de simetria de las
interacciones fuertes, SU(3)c, y el grupo de simetria de las interacciones electrodébiles, SU(2), xU(1)y.
El grupo de simetria de las interacciones electromagnéticas, U(1)em, aparece en el SM como un subgrupo
de SU(2), xU(1)y y es en este sentido que las interacciones electromagnética y débil se dicen unificadas.

Para el estudio de las particulas y sus interacciones en el SM se definen tres sectores: a) el sector
fermidnico, b) el sector bosénico de norma y c) el sector escalar o sector de Higgs.

2.4.1. El sector fermionico

Los quarks y leptones estan organizados en tres familias (ver Tabla 20]). Cada familia contiene dos
sabores de quarks (u’, d’; donde i indica la carga de color) y dos de leptones (neutrinos v' y leptones
cargados ). Estas familias tienen propiedades idénticas, con excepcién de la masa. El contenido de
particulas en cada familia se muestra en la Tabla .5} ademads de estas, se tienen sus correspondientes
antiparticulas. Los campos izquierdos y derechos estan definidos por el operador de quiralidad +° como:

1

_ _ 1 _
e, ==(1—m)e, eR=§(1+75)e

5 (2.1)

y ellos transforman como dobletes y singletes de SU(2),, respectivamente.

1¢"Familia: < Vi > 3 8§7 (u > ) UR, dR7
€ L d ),
9244 Familia: Y ) W ( C) ., CR, SR
( ) = S /L B
V. t
3¢"Familia: ( T ) y Thp, ( ) , tr, Obg.
T B b ),

Tabla 2.5: Familias de quarks y leptones del SM.
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2.4.2. El sector de norma

El sector de norma se encuentra compuesto por ocho gluones, los cuales son los bosones de norma
de SU(3)¢ y de las particulas W+, Z° y 4 que son los cuatro bosones de norma de SU(2)z, x U(1)y.
Las principales propiedades fisicas de estos bosones de norma intermediarios son: (i) los gluones, que
tienen masa nula, son eléctricamente neutros y tienen carga de color, los cuales pueden ser de ocho
tipos distintos, como consecuencia de esto, los gluones no sélo interactian con los quarks, sino también
con ellos mismos; (i) los bosones de norma W+ y Z° son particulas masivas y también interactiian
entre ellas, los W+ tienen carga Q = +1, respectivamente, mientras que el bosén de norma Z° es
eléctricamente neutro; y (ii7) el bosén de norma v es eléctricamente neutro, sin masa y no interactia
consigo mismo, en la Tabla se muestran algunas de las caracteristicas de los bosones de norma.

Nombre  Masa Carga
GeV/c*  eléctrica

0 0 0
wt 80.385 +1
w- 80.385 -1
Z0 91.188 0
o 0 0

Tabla 2.6: Nimeros cudnticos de los bosones de norma [?].

Para asegurar acoplamientos de fermiones de helicidad izquierda con el bosén de norma W, los
fermiones de este tipo estdn representados por dobletes de SU(2)y.:

wn(5), 0 (2),

donde @, y Lz, son los dobletes de quarks y leptones en SU(2)y, respectivamente. Los estados fermio-
nicos de helicidad derecha se transforman como singletes bajo SU(2); pero ambos, quarks y leptones,
dobletes y singletes, se transforman de manera no trivial bajo el grupo de hipercarga U(1)y. Para los
fermiones se definen los nimeros cudnticos @, T5, y Y, que son la carga eléctrica, la carga débil (isospin)
y la hipercarga, respectivamente. Los valores de estos ntimeros cudnticos se muestran en la Tabla 271
para los estados fermidnicos en el SM.

Numeros Cuanticos | Ug | U | Dr | Dg, Ny | EFr | EL
Y 2/3 | 1/6 | -1/3 | 1/6 | -1/2 | -1 | -1/2
s 0 1/2 0 -1/2 | 1/2 0 -1/2
Q 2/3 | 2/3 | -1/3 | -1/3 0 -1 -1

Tabla 2.7: Nimeros cuanticos asociados a los fermiones en el SM. Los ntimeros cuanticos 73 y Y estan
relacionados con la carga eléctrica mediante la relacién de Gell Mann-Nishijima, @ = T5 + Y/2.

2.4.3. El sector escalar

Sin masa, el Universo seria un lugar muy diferente. Si el electron no tuviera masa no habria atomos,
con lo cual no existiria la materia como la conocemos.

Para explicar por qué unas particulas tienen masa y otras no, Peter Higgs et al. postulé en 1964 un
mecanismo que se conoce como el campo de Higgs. Al igual que el fotén es el componente fundamental
de la luz, el campo de Higgs requiere la existencia de una particula que lo componga, el boson de Higgs.
La existencia del bosén de Higgs y del campo de Higgs asociado serian el méas simple de varios métodos
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del Modelo estandar de fisica de particulas que intentan explicar la razén de la existencia de masa en
las particulas elementales. Esta teoria sugiere que el campo de Higgs seria una especie de continuo que
se extiende por todo el espacio, formado por un incontable niimero de bosones de Higgs, y que las
particulas elementales que interactian con él adquieren masa, mientras que las que no interactiian con
él, no la tienen. Dicho de otra manera puramente cualitativa, la masa de las particulas estaria causada
por una “fricciéon” con el campo de Higgs, por lo que las particulas que tienen una mayor friccién con
este campo tienen una masa mayor.

Segun el modelo propuesto éste bosén debe ser un escalar, eléctricamente neutro y su masa debe ser
del orden de la escala electrodébil. El 04 de julio de 2012 los experimentos ATLAS y CMS del CERN
anunciaron el descubrimiento de una particula escalar en la regién de masa alrededor de 126 GeV que
muy posiblemente se trataba del bosén de Higgs del SM [108], pero se necesitaba més tiempo y datos
para confirmarlo. El 14 de marzo de 2013 el CERN, con dos veces més datos de los que disponia en
el anuncio del descubrimiento en julio de 2012, encontré que la manera en que interactiia con otras
particulas y sus propiedades cudnticas, junto con las interacciones medidas con otras particulas, indican
fuertemente que es un bosoén de Higgs. Todavia permanece la cuestién de si es el bosén de Higgs del
Modelo estandar o quizéas el més liviano de varios bosones predichos en algunas teorias que van mas
alld del SM [109].

Por otro lado, el hecho de que los bosones de norma débil sean masivos, indica que SU(2)r x U(1)y
no es una simetria del vacio. Por esto, se incluye un doblete de Higgs para generar la masa de los bosones
electrodébiles W* y Z0 [I10]-[114], asi como de los fermiones (excepto los neutrinos), debido a que los
términos de masa

MEWEWE o minp = m(Prir + YrijL), (2.2)

al ser introducidos de manera directa, destruyen la invariancia de norma SU(2);, x U(1)y, y por lo
tanto la renormalizabilidad de la teoria. Para evitar este problema, la soluciéon méas conocida consiste en
incluir en el SM el sector de Higgs, el cual induce un Rompimiento Espontédneo de la Simetria, esto es,

SUB)e x SU2), xU(l)y — SU3)e x U(1)em. (2.3)

Lo anterior se realiza a través del llamado Mecanismo de Higgs, el cual proporciona las masas correctas
a los bosones de norma W+ y Z% y a los fermiones (de acuerdo a los datos experimentales), y deja como
consecuencia la prediccion de una nueva particula: el boson de Higgs.

Por otra parte, uno de los problemas que no se habian aclarado en el SM era la representacion del
boson de Higgs que habria de manifestarse en futuros experimentos. Esto es debido a que el mecanismo
de Higgs no es tnico, y existen muchas representaciones de bosones de Higgs que describen correctamente
la dindmica del rompimiento espontdneo de la simetria electrodébil. Sin embargo, y de acuerdo con los
ultimos resultados experimentales, el bosén de Higgs propuesto en el SM como una particula elemental
que proviene de un grado de libertad remanente en el sector de Higgs de este modelo es la mejor
propuesta.

Asi, la versién minima incluye un doblete escalar complejo bajo SU(2);, dado por

o+
@ = ( ¢0 5
que es un singlete bajo el grupo SU(3)c, con una hipercarga asociada Y = 1, y con isospin débil
T=1/2.
2.5. El mecanismo de Higgs

Uno de los ingredientes claves del SM de las interacciones electrodébiles es el concepto de Rompi-
miento Esponténeo de la Simetria (RES), que da como resultado la aparicién de excitaciones Goldstone,
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las cuales estén relacionadas con términos de masa de los bosones de norma. Cuando el RES se refiere
a una simetria de norma en lugar de una global, entonces es el mecanismo de Higgs el que opera.

En el SM, el rompimiento de simetria se realiza por un campo escalar, el cual adquiere un valor de
expectacion del vacio (v.e.v.) distinto de cero. El espectro fisico resultante contiene no sélo a los bosones
de norma masivos y a los campos fermionicos, sino también a la particula de Higgs, un campo escalar
eléctricamente neutro, el cual, como ya se mencioné, hasta el 4 de julio se tuvieron noticias de su posible

deteccién [108], T09].

2.5.1. Rompimiento espontaneo de simetria
Una forma de explicar el fenémeno RES es

Un sistema fisico tiene una simetria que ha sido espontdneamente rota si las interacciones
que gobiernan la dindmica del sistema poseen tal simetria pero el estado base del sistema no.

En el lenguaje de la teoria cuantica de campos se dice que un sistema posee una simetria espontanea-
mente rota si el lagrangiano que describe la dinamica del sistema es invariante bajo estas transforma-
ciones de simetria, pero el vacio de la teorfa no. Aqui el vacio, |0), es el estado en el cual el valor de
expectacion del hamiltoniano (0|®|0) = (®) es minimo.

Una de las implicaciones fisicas del RES es la aparicion de modos no masivos. La situacion general
en la teoria cudntica del campo es descrita por el teorema de Goldstone:

“Si el lagrangiano de una teoria tiene una simetria global la cual no es una simetria del
vacio entonces debe existir un boson no masivo, escalar o pseudoescalar, asociado a cada
generador que no aniquile el vacio y que tiene los mismos numeros cudnticos”.

Estos modos son conocidos como bosones de Nambu-Goldstone o simplemente bosones de Goldstone. El
teorema de Goldstone es para teorias con rompimientos espontaneos de simetrias globales, pero pierde
su validez para teorias de norma. En este caso es el mecanismo de Higgs el que opera:

Los bosones tipo Goldstone asociados al rompimiento espontdneo de simetria global no se
manifiestan explicitamente en el espectro fisico, sino que se “combinan” con los bosones de
norma no masivos y como resultado, una vez que el espectro de la teoria se construye sobre el
vacio asimétrico, aparecen particulas vectoriales masivas. El nimero de bosones vectoriales
que adquieren masa es precisamente el niumero de bosones tipo Goldstone.

2.5.2. Sector de rompimiento de simetria

Sea @ el sistema que provee el rompimiento SU(2);, X U(1)y — U(1)es, . Entonces ® debe cumplir
con los siguientes requerimientos:

1. Debe ser un campo escalar de manera que el rompimiento preserve la invariancia de Lorentz.
2. Debe ser un campo complejo de manera que el hamiltoniano sea hermitiano.

3. Debe tener valores de hipercarga e isospin débil distintos de cero para poder romper SU(2). y
U(l)y.

4. Solo las componentes neutras de ® pueden adquirir v.e.v. distintos de cero de manera que se
preserve la simetria U(1).,, del vacio.

5. Las interacciones de ® con los sectores fermiénico y de norma deben ser invariantes de norma.

6. Las autointeracciones de ® dadas por el potencial V(®) deben producir la ruptura deseada, la
cual esté caracterizada en este caso por
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(0|®T®|0) # 0.

7. V(@) debe ser renormalizable.

Tomando en cuenta estos puntos, la eleccion mas simple para el sistema ® y el lagrangiano del sector
de rompimiento de simetria de la teoria electrodébil es:

Lescatar = (D*®)1 (D, @) -V (97, @) | (2.4)

V (97, 8) = ud'® + A (@7®)" con A >0, (2.5)

(ot _ 1 1tk
¢‘(w>‘v§(@wm>’ (2.6)

#> . (2.7)

donde

(b)

Figura 2.1: El potencial V(@) en a) la fase simétrica y b) en la fase RES.

Aqui, ® es un doblete complejo fundamental, 77 son los operadores de isospin; g1 v g» son las
constantes de acoplamiento de norma correspondientes a los grupos SU(2)1, y U(1)y, respectivamente;
Wﬁ y B, son los campos de norma de SU(2); y U(1)y, respectivamente. Dependiendo del signo del
pardmetro de masa (u) existen dos posibles v.e.v. (0|®]0) que minimizan el potencial V:

1. g > 0: el minimo es
(0l@]0) =0, (2.8)

entonces el vacio tiene simetria SU(2), x U(1)y y por lo tanto no hay rompimiento de simetria,
lo cual se representa graficamente en la Figura 20}a).

2. pu < 0: el minimo es

(0l ®|0)] = (2.9)

_H

2\
por lo tanto hay un ntmero infinito de vacios degenerados que corresponden al ntiimero infinito de
posibles valores para (0|®T®|0), por lo que

1

1
% = 010 = (¢ + ¢} + ¢ + ¢) = — 2 .
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Cualquiera de estos vacios posee simetria U(1)em, pero no SU(2)r x U(1)y. El rompimiento
SU(2)r, x U(l)y — U(1)em ocurre una vez que se escoge un vacio en particular, graficamen-
te se representa en la Figura [2(b). Como es usual, tomamos la posibilidad més simple:

(B30 =v; (3o = (¢3)0 = (¢3)0 =
1(0]]0)] = By = (

o

(2.10)

. 2 —
) U:_

Sk o
>/_|7;

Otro aspecto interesante del mecanismo de Higgs es que preserva el nimero de grados de polarizacion.
Estos son:

1. Antes del RES: Tenemos un doblete escalar complejo ® (con 4 x 1 = 4 grados de libertad), los
campos de norma no masivos W7 (con 3 x 2 = 6 grados de libertad), y el campo de norma no
masivo B (con 1 x 2 = 2 grados de libertad), para un total de 12 grados de libertad.

2. Después del RES: Tenemos un escalar real fisico h (con 1 x 1 = 1 grado de libertad), los campos
masivos W* y Z° (con 3 x 3 = 9 grados de libertad), y un fotén no masivo v (con 1 x 2 = 2
grados de libertad), para un total de 12 grados de libertad.

Se dice que los grados de libertad escalares han sido “comidos” para dar a los bosones de norma
W= y Z° sus componentes longitudinales. Atin més, es importante notar que se introdujo en la teoria
un grado de libertad extra a los necesarios desde el principio. Tres de las componentes reales de @,
o % (¢1 Figa) y x = ¢3, son los bosones tipo Goldstone necesarios en la teoria y el cuarto ¢4
se introduce sélo para completar el doblete complejo. Después del rompimiento de simetria, este grado
de libertad extra se traduce en la apariciéon de una particula escalar masiva en el espectro, el bosén de
Higgs h.

2.5.3. Las masas de las particulas
Para poder obtener el espectro de las particulas y sus masas primero necesitamos escribir el lagran-
giano del SM, que es invariante de norma SU(2)r x U(1)y:
ES]W = Ef + EG + Eescalar + EYW ) (211)

donde Ly es el lagrangiano del sector fermiénico, L es el lagrangiano del sector bosénico de norma,
Lescalar €8 €l lagrangiano del sector de rompimiento de simetria y Ly es el lagrangiano de Yukawa,
los cuales estan dados por:

Ly= > TiDPf, (2.12)

f=lq
donde P =~"D,,
1 ) g 1 g

La= _ZW,uuWi — ZB'LWB +Ler+ Lrp, (2.13)
Leseatar = (D"®)! (D, @) — (;@ch £ (<I>T<1>)2) : (2.14)
Lyw = )\BZL(I)SR + /\qu:I;uR + Xaq; PdRr + h.c., (2.15)

en estas expresiones, _ _ _ - _
W, = 0,W. — 0,W}, + geT*WIW} (2.16)
By = 0,B, — 0,B,, (2.17)
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() e ()
RO (2.18)
o = o = 0 .

(%) #=( )

Lar y Lpp son los lagrangianos de correccion de norma y de Faddeev-Popov, respectivamente, que son
necesarios en cualquier teoria de norma. Nétese que el lagrangiano Legcq1qr €8 Necesario para proveer
las masas My + y Myo mientras que Ly provee las masas M.

El procedimiento para obtener el espectro a partir del Lgy; es el siguiente:

1. Se debe fijar un vacio no simétrico, por lo que se escoge a (210,
0
O[@[0) = @0 = o |- (2.19)

V2

2. El espectro fisico se construye haciendo “pequenas oscilaciones” alrededor de este vacio. Estas
pequenas oscilaciones estan parametrizadas por

& (x) 0
O(zx)=e€"v vth(@) | (2:20)

donde &(x) y h(x) son campos “pequenos”.

3. Para poder eliminar los campos no-fisicos £(x) hacemos las siguientes transformaciones de norma:

i£(x) 0
U =e o5 &—UED= < vth(z) ) ;
V2
lp — U(§)lr; €R — €R;
qr — U(§)qr;  ur — ug; dr — dg; (2.21)

B, — B,;

(=5%) — v (7F) v© - s ) U

4. Finalmente, los eigenestados débiles son rotados a los eigenestados de masa, los cuales definen los
campos bosénicos de norma fisicos:

Wlxiw?
Wui M T W , (2.22)
V2
Z, = WS cos 0w — By, sin by, (2.23)
A, = Wj sin Oy + B, cos Oy . (2.24)
Ahora es posible obtener las masas de las particulas fisicas de los siguientes términos del Lgpy:
2,2 1 2 2),2
(D"®) (D, ®) = <92: )WJW“ +5 <(gl+%)v 2,21+ ... (2.25)
1
V(@) == (2p®)h*+ ..., (2.26)

2
v\ _ _ v\ 5
Lyw = (/\e—) erer + ()\ —) ULur + (Adﬁ) drdp+.... (2.:27)
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Finalmente, obtenemos las predicciones a nivel arbol:

/(2 2
Mwi = QQU N sz) 7(91 ;— gQ)U 5 M'Y = O,

Me = A ; m )\L' m —)\L'
e 6\/5, u u\/§7 d d\/iy'-'a (228)
Yy
Mh: 2)\’0,
donde

1
= /—=. 2.29
v=y/-E (229)

Con esto podemos reescribir a Lescqarar ¥ Ly w, después de aplicar el mecanismo de Higgs, en términos
de los campos escalares fisicos, y obtener no sélo los términos de masa, sino también los términos de
interaccion y cinéticos en el sector de Higgs,

ﬁescalar + EYW — E%bre + E;Lnt +... (230)
donde . .
Llitre — §8Hh8“h — 5M,‘j‘h“‘, (2.31)
- M? M? Me—
Elnt:__hhS__hhél__eh
h v2 Su2 v hi
_ 2 2

+ My W w* (1 +=h+ ﬁiﬂ) (2.32)

2. 2
+M§ZMZ“(1 +=h+ ﬁhg).

Ahora, todas las masas estan dadas en términos de un tnico pardmetro de masa v y de los acopla-
mientos g1, g2, A, Ae, etc. Asi mismo, las interacciones del bosén de Higgs h con los fermiones y con los
bosones de norma son proporcionales a los acoplamientos de norma y a las correspondientes masas de
las particulas:

ffh : —i%—mf ;

2 My’
WIEWh = igaMw gu; (2.33)
L 92
AW zCOSHWMZgH,,.

Experimentalmente se ha encontrado que [I115]:
My + = 80.385 GeV,
Mz =91.188 GeV.

Usando estos valores se tiene que

v = 246 GeV.
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De la ecuacion (2.28)) podemos observar que

Mw _ J2 = cos Oy . (2.34)

Mz \/¢? + g2

Dado que los bosones Z° y W no son degenerados en masa (a menos que 6y — 0), una vez medido
Ow, el resultado de la ecuacién [234) es una prediccién del SM, la cual ha resultado ser consistente con
los experimentos.

Una cantidad 1til a considerar es

My
Mz cos Oy’

p (2.35)

la cual vale 1 para el SMVA. Cualquier desviacién de p = 1 es senal de la existencia de una nueva fisica.

2.6. Preguntas sin respuesta...atn

El SM ha mostrado ser muy ttil para la fisica de particulas, pues explica muchos de los fenémenos
hasta ahora conocidos. Sin embargo, ain deja algunos aspectos sin responder, como:

= El origen y jerarquia del espectro de masas no es entendible.

= El nimero de generaciones en la teoria es arbitrario. Ademas, no hay explicacién para la estructura
de mezcla en la matriz de Vogas. Aunque la violacion de CP se puede incorporar en el SM via la
matriz Vog s, su origen es un misterio.

= La asimetria entre materia y antimateria en el universo.
= El grupo de simetria SU(2);, x U(1)y no es asintGticamente libre.
= No explica la cuantizacion de la carga eléctrica.

= Kl poder de prediccién del SM es relativamente limitado debido a la existencia de 19 parametros
libres, entre ellos la masa del boson de Higgs.

Ademds, el sector de Higgs del SM describe el rompimiento espontdaneo de la simetria electrodébil
mediante un doblete escalar complejo y contiene en su espectro fisico una particula escalar. Sin embargo,
a pesar de su simplicidad presenta varios problemas y preguntas abiertas:

= La masa del bosén Higgs no estd acotada en el modelo, aunque de acuerdo a los tltimos resultados
experimentales estd es de ~ 125 GeV.

= El problema de naturalidad. La masa del bosén de Higgs recibe correcciones radiativas cuadraticas,
las cuales conducen a valores para la masa del orden de la escala de energia de la nueva fisica, por
ejemplo la escala de Planck (Mp; ~ 10! GeV). Esto hace dificil explicar la prediccién de un bosén
de Higgs con masa menor a 1 TeV, limite requerido para que el sector de Higgs sea débilmente
interactuante. Este problema se puede entender como una jerarquia entre la masa del bosén de
Higgs y la escala de Planck. Se necesita pues de un mecanismo extremadamente fino que cancele
las divergencias cuadraticas que aparecen, y en el SM no existe tal mecanismo.

= Los valores de los pardmetros varian mucho, desde m, ~0.5 MeV hasta m; ~175 GeV. Esto implica
que :Z_Z ~ 10°.

4De hecho, se ha demostrado que atin cuando existan dobletes de Higgs adicionales, el pardmetro pgys = 1 no cam-

bia [116].
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Por otro lado, la gravedad no es contemplada dentro del SM, debido a que es “muy débil” como
para jugar un papel importante dentro de la teoria. Actualmente no se cuenta con una teoria cudntica
satisfactoria para la gravedad debido a varias dificultades que presenta la teoria, tanto matematicas
como conceptuales. Asi mismo, las observaciones astronémicas apuntan a la existencia de una nueva
clase de materia, hasta ahora desconocida, la llamada materia oscura.

Ademds, en Junio de 1998 la colaboracién Super-Kamiokande [I17], anuncié el descubrimiento de
evidencia de la oscilacién de neutrinos atmosféricos, lo que implica que los neutrinos son masivos. Esta
es la primera evidencia en contra del SM.

Por todo esto, el SM en lugar de ser considerado como una teoria fundamental de la naturaleza, debe
entenderse como una teoria efectiva, esto es, como el limite de una teoria mas fundamental. Existen
varias opciones que aspiran a resolver los problemas del SM. Entre estas posibilidades se encuentran las
Teorias de Gran Unificacién [ITI8] (GUT, por sus siglas en inglés), las cuales, aunque resuelven varios de
los problemas del SM, no logran solucionar el problema de la jerarquia; los modelos Technicolor [TT9),
en los cuales el sector de Higgs es fuertemente interactuante y el bosén de Higgs no es una particula
fundamental; y finalmente Supersimetria [120] (SUSY), la tnica simetria conocida capaz de relacionar
fermiones y bosones, logrando solucionar varios de los problemas antes mencionados.

2.7. Mas alla del Modelo Estandar

A pesar de que el Modelo Estandar ha sido muy 1til para describir la mayoria de la fenomenologia
de las Particulas Elementales, las preguntas sin respuesta son motivaciones suficientes para agrandar el
sector escalar de SM y buscar en éstas extensiones soluciones a los problemas tales como: neutrinos sin
masa, jerarquia, materia oscura, violacién CP y CP fuerte, asimetria bariénica del Universo (BAU, por
sus siglas en inglés) y el de Bariogénesis electrodébil[20].

En cuanto a la solucién del problema de la materia oscura, debemos extender el contenido de particu-
las con el fin de acomodar (por lo menos) un candidato no bariénico a materia oscura, ya que el dnico
candidato a DM en el SM es el neutrino, que es inadecuado para explicar la mayor parte de la materia
oscura [I21]. Por lo tanto, no es una de las particulas elementales que figuran en el SM candidato a
materia oscura sino alguna particula masiva estable que podria generarse en muchas extensiones del
SM. Esta clase de particulas son particularmente bien motivadas, especialmente cuando sus masas y
acoplamientos tienen lugar en fisica a escala electrodébil. Algunas motivaciones poderosas para materia
oscura a escala electrodébil es el desaffo de estabilizar la masa del bosén de Higgs (es decir, el problema
de jerarquia) lo cual nos lleva a esperar nuevas formas de materia que aparezcan en o cerca de la escala
electrodébil [I].

Un numero de extensiones del SM han sido propuestas en las cuales introducen una nueva particula
dentro o cerca de la escala electrodébil, y la cual incluye una simetria discreta de la forma requerida
para estabilizar un candidato potencial a materia oscura. El ejemplo mas estudiado es el neutralino més
ligero dentro de los modelos supersimétricos. Otros ejemplos incluyen a bosones de norma hipercargados
Kaluza-Klein dentro de modelos con extradimensiones universales [122], entre otros.
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Capitulo 3

Modelo Inerte de Dos Dobletes de
Higgs: IDM

Mientras la inclusiéon de un tinico doblete de Higgs es la manera més econémica de darle masa a los
bosones de norma y a los fermiones, en principio no hay nada que nos prohiba la existencia de un sector
de Higgs mucho méas complicado, y a la vez mas rico en particulas, que dé respuesta a las preguntas
abiertas del ME, en especial al problema de la materia oscura.

3.1. El Modelo de Dos Dobletes de Higgs

El Modelo de Dos Dobletes de Higgs (2HDM, por sus siglas en inglés) es una extension minima
del sector escalar del ME con un doblete escalar extra, el cual contiene mas campos de Higgs fisicos
cargados y neutros. Por consiguiente, este modelo contiene dos dobletes con campos escalares complejos,

(I)l,q)gi
w-() we(d)

Hay ocho grados de libertad que serdn usados para darle masa a los bosones de norma. En algunos casos,
después del rompimiento de simetria, tres bosones de Goldstone proporcionan los modos longitudinales
de los bosones de norma W+ y Z°, que los convierte en masivos. Asi, seguirdn existiendo cinco bosones
de Higgs fisicos: tres neutros hy, h, hs y dos cargados H*.

3.1.1. Lagrangiano del 2HDM

El rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil por medio del mecanismo de Higgs es descrito
por el lagrangiano invariante de norma SU(2);, x U(1l)y més general para el 2HDM, que puede ser
escrito como:

JCTHDI\I - ﬁescalar + ﬁYW + ‘CfGMEv ﬁescalar =T - ‘/7 (32)

donde Ly¢q,,, describe las interacciones del Modelo Estdndar SU(2);, x U(1)y de los bosones de norma y
fermiones, Ly describe las interaciones de Yukawa de los fermiones con los escalres de Higgs [21]. Estos
dos términos no seran discutidos aqui porque ellos no son relevantes en nuestro andlisis. El lagrangiano
escalar Lescalar (también llamado lagrangiano del sector escalar o del sector de rompimiento de simetria)
es:

Lescalar = (DF®1) T (D, ®1) + (DH®2) T (D, ®g) — V(®1, o). (3.3)
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Estos términos reemplazan el término cinético y el potencial de Higgs en el lagrangiano del ME con
la misma derivada covariante dada en ([27)):

. Y
— O g W — g —
D, =0, —igo 5 W, —ig 5 B,
donde 77 y Y son los generadores de las transformaciones de isospin débil y de hipercarga débil, respec-
tivamente. De aqui en adelante usaremos Y = +1 para ambos dobletes.

3.1.2. Potencial escalar del 2HDM

El potencial més general renormalizable e invariante de norma V (®1, ®3) para el 2HDM estd definido
en un espacio 8—dimensional del campo de Higgs. Es un potencial escalar hermitico producto de las
combinaciones de invariantes electrodébiles (@J{CI)l, fIJ;qDQ, @I@g, @gfbl), contiene todos los acoplamientos
cuadraticos y cuarticos. El potencial més general del 2HDM es convencionalmente parametrizado en una
base genérica como:

V =Vo+ V4, (3.4)
donde

Vo =1 @@y + pa®idy + p13®] @o + pi3* @Dy,
Vi =M P10, 01D + N\ @L Dy ®I Dy + A3® [0, DD,

A0 e,0l0, + <A5 (<I>I<1>2)2 e (‘1>§<I>1)2> (3.5)

+ (A6<1>j<1>1<1>{<1>2 B Dy Dy + A" D] D BID + A7*<1>§<1>1<1>§<1>2) .

Este potencial general contiene 14 pardmetros libres (en contraste a los sélo dos pardmetros para
un doblete): los pardmetros reales (debido a la hermiticidad del potencial) 1, o, A1, A2, A3, As v los
pardmetros complejos ps, A5, e, A7 [21]. El potencial es reponsable de la estabilidad y el rompimiento
de simetria del modelo. Después del rompimiento de la simetria electrodébil, es responsable, con los
términos de interaccién provenientes de los términos cinéticos, de la generacién de la masa de los
bosones de norma. Sin embargo, el gran nimero de pardmetros libres hace que la caracterizacién del
rompimiento de la simetria, para diferentes regiones en el espacio de parametros, muy complicada.
Ademas, el potencial del 2HDM puede tener extremos con propiedades fisicas diferentes.

En contraste con el Modelo Estandar, el potencial no es tinico. Cada conjunto de parémetrosﬂ nos
lleva a diferentes eigenestados de masa, interacciones, reglas de Feynman, etc. Por lo tanto, el 2HDM se
rige por la eleccién de los parametros del potencial de Higgs y por los acoplamientos de los dos dobletes
escalares a los quarks y leptones de la tercera generacion.

3.2. El Modelo de Dos Dobletes de Higgs Inerte

El Modelo de Dos Dobletes Inerte (IDM, por sus siglas en inglés) es una extensién minima del
Modelo Estandar con interesante fenomenologia. El interés en este modelo, es precisamente, que provee
un candidato a WIMP escalar.

El IDM puede ser visto como un caso especial del Modelo de Dos Dobletes de Higgs, contiene
precisamente dos dobletes de Higgs, el campo de Higgs Estdndar (®;) y el Higgs Inerte (®2), ademds

1Los pardmetros dependen de la eleccién de la base de &1 — ®5. Al escribir ([35) hemos elegido implicitamente una
base en el espacio bidimensional de los campos escalares.
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una simetria discreta Zs tal que todos los campos del Modelo Estandar y ®; sean pares bajo Zs mientras
®y — —®, [20]. En general, uno puede parametrizar los dobletes escalares en la base del Higgs como:

G+ H+

— (v+h+iGe) |’ 5 (H +i4) |~
\/g(v iG°) 7 iA)

donde v = \/v? +v3, h y H son los campos escalares, G’ y A los pseudoescalares, mientras GT y HT
los campos cargados. Dentro de la base del Higgs los bosones de Goldstone G+ y los escalares cargados
fisicos H* aparecen explicitamente.

A diferencia del doblete de Higgs del ME, que se acopla a ambos sectores fermiénico y de norma,
tal doblete escalar extra es inerte en el sentido de que solamente acopla con bosones de norma [22]. Esa
“inertidad” se garantiza mediante la imposicién de una simetria discreta Z5 y de que dicha simetria de
paridad no sea espontaneamente rota, es decir, que ®5 no desarrolla un valor de expectacién del vacio.
La particula “inerte” méds ligera (LIP, por sus siglas en inglés) de @2 es, por tanto, estable. Si esta
particula es neutra, puede ser un buen candidato a WIMP.

o, = (3.6)

3.2.1. Potencial escalar del IDM

El potencial més general que conserva C'P dentro del sector del Higgs que respeta la simetria Zs
puede ser escrito como:

2 2
Vi = @] @1 + pp®l@z + Ay (@]@1) + 2o (2la2)

by 2 2 (37)
+ g (@]@1) (h02) +a (@]22) (@hr) + 5 [(@{%) + (@fer) } ,

2

donde p; y A\; son pardmetros reales [23]. Nétese que el término de mezcla /13(1)1(1)2 esta prohibido por
la simetria Zs.

El espectro escalar de la teoria es obtenido al expandir el potencial alrededor del minimo. Por lo que,
para encontrar el espectro de excitacion del sistema, nosotros necesitamos los extremos del potencial.
Las condiciones para los extremos del potencial escalar son:

0P, P1=(P1),P2=(P2) 7 I, P1=(P1),P2=(P2) , '

siendo (®1), (P2) los valores de expectacién del vacio.
De un numero infinito de posibles minimos, para el IDM se elige:

<¢1>—<%>; @) =( ¢ ) 39)

Después del rompimiento de la simetria electrodébil, tres grados de libertad dentro de ®;
(G*,G~,GY) son comidos por los bosones de norma masivos W+ y Z°. Nosotros nos quedamos con un
bosén de Higgs fisico h, el cual se asemeja al bosén de Higgs del ME, asi como con cuatro escalares
inertes de ®y: H de C'P-par, A de C P-impar y un par de bosones de Higgs cargados H*.

La eleccién del minimo dada por ([B.3) nos lleva a fijar 1 en términos de A;:

= —vik (3.10)
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donde vy = /—% y tiene un valo] de vy = 246 GeV, lo cual nos lleva a un modelo con sélo 6
1

parametros libres,
{M27A17)\27A37)\47)\5}' (311)

Con lo anterior, las masas de las cuatro particulas escalares pueden ser escritas como:
mi =203\,

1 1
mi =§vf (As 4+ Ay + Xs) + po = §vf/\L + 2,

1 1 (3.12)
0y :51;% (A3 + A1 = As) + p2 = 5”%/\4 + pa,
1
My :ivf& + p2,
donde
Apa= A3+ A £ As5). (3.13)

Cuatro de los cinco acoplamientos cuarticos pueden escribirse en términos de las masas escalares
fisicas y de p2, teniendo como resultado las siguientes expresiones

2
m 2
M=o A= (M — ),
2v v
2 1o 2 ! 2 2 (3.14)
3 7mH+mA—2mHi \  my —my
4 = ’U% 3 5 — ’U%

Entonces, podemos elegir entre los A\; (i = 1,...,5) y p2 como los 6 pardmetros independientes, o
equivalentemente, el conjunto
{mhamHumAumHi7A27)\L}7 (315)

el cual es un conjunto fisicamente mas significativo, dado que es usado en aplicaciones fenomenolégicas
[18]. Sin embargo, no sélo el valor de v es fijado de forma experimental sino también el valor de la masa
del Higgs tipo Modelo Estandar, por lo que realmente hay 5 pardametros libres que definen el sector
escalar del IDM. Entonces, uno puede elegir tanto los pardmetros fisicos (mpg, ma, mg+, A2, A1) o los
pardmetros del potencial (2, A2, A3, A\g, As5).

3.2.2. Constricciones

Un nimero de constricciones tedricas, observacionales y experimentales pueden imponerse a los
parametros del modelo ya sea a los que aparecen en el potencial, o equivalentemente, a las tres masas y
a los dos acoplamientos Ay v uo. Nosotros trabajaremos en la base fisica y los limites a nuestro espacio
de pardmetros seran discutidos brevemente a bajo. Para una discusion méas amplia pueden consultar
las siguientes referencias, asi como las contenidas en estas, [19], [20] y [22] - [26]. En nuestro andlisis,
nosotros asumimos que el escalar H es el LIP, es decir, candidato a materia oscura.

Estabilidad del vacio

Nosotros requerimos que el potencial [B.7), esté delimitado desde abajo, de tal manera que no haya
una configuracién para el campo en el cual V' — —oo. Esto nos lleva directamente a las siguientes
condiciones sobre los acoplamientos a nivel arbol:

/\1,)\2 > O, )\3 + 24/ A Ay > O, AL+ 24/ A1 > O, (316)

2El v.e.v se determina mediante las medidas experimentales de las masas de los bosones de norma.
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con A\, como se definié arriba.
Dentro del IDM, dos minimos pueden coexistir. Con el fin de garantizar que el vacio inerte sea global,
nosotros demandamos que [26]

- < (3.17)

o
NoTe

5P

Perturbatividad

Célculos dentro de la teoria de perturbaciones establecen que los pardmetros de expansién (acopla-
mientos relevantes) no deben ser demasiado grande [20], por tal motivo pedimos que todos los acopla-
mientos de Higgs cudrticos sean perturbativos, es decir, tomen valores absolutos < 47 [27]:

|)\1)273)475| §47T, |)\A|7|)\L| §47T, |)\4:|:/\5| §87T, |)\3:|:/\4| §47T (318)

Bisqueda en colisionadores

Resultados de medidas de presiciéon por LEP-I excluyen la posibilidad que los bosones de norma del
ME decaigan hacia particulas inertes [20], W* — HH*/AH* y Z — Ht*H~/HA, lo cual consecuen-
temente requiere que:

Mg+ +Mmy,a > mwy, my +ma,2mg+ > my. (3.19)

Por otra parte la busqueda de charginos en LEP-II ponen un limite inferior a la masa del Higgs
cargado, tal que
myg+ > 70 GeV. (3.20)

3.2.3. Abundancia del Higgs Inerte

Los escalares inertes interactian con las particulas del Modelo Estandar por medio de las inter-
acciones electrodébiles y a través del potencial escalar, por lo que el bosoén de Higgs inerte H tiene
las caracteristicas de un WIMP, el cual presumiblemente estuvo en equilibrio térmico con la materia
ordinaria en el Universo temprano hasta el momento en el que su razén de interaccién llegé a ser tan
pequena que su abundancia se fij6 (ver sec. 1.4.3).

La abundacia residual para un WIMP térmico tiene un valor de Qh% = 0.1198, pero dentro del IDM
puede ser reproducida en tres rangos de masa diferentes [28]:

= Regimen de masas pequenas. Para masas en el rango de GeV por debajo de la masa del bosén
W, la materia oscura se aniquila principalmente hacia ferminones ligeros con una razén controlada
por el tamano de los acoplamientos cuarticos con el fin de que coincida con la abundancia observada
de materia oscura. En este regimen, aniquilaciones a tres cuerpos del tipo HOHY — WW* — Wff/
son también importantes en algunas regiones del espacio de parametros.

= Regimen de masas intermedias. Cuando las masas de la materia oscura estan por arriba de
myy y por debajo de los 535 GeV, la aniquilacién hacia bosones de norma débiles es tan eficiente
que la densidad residual de materia oscura es mas pequena que la abundancia observada. Existe
una excepcién a esto para masas de materia oscura entre my < mpy < 150 GeV, si algunos
diagramas de aniquilaciéon son elegidos de tal manera que puedan anularse entre si, permitiendo
una densidad residual de acuerdo con observaciones. Sin embargo, esta regién ha sido descartada
por el experimento XENON100.

= Regimen de masas grandes. Cuando myg ~ 535 GeV y los acoplamientos cuarticos desaparecen,
la razén de aniquilacién hacia bosones de norma es lo suficientemente pequena para que coincida
con el valor observado de la densidad residual. Resulta que el efecto de los acoplamientos cuarticos
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distintos de cero es incrementar la seccién eficaz de aniquilaciéon. En consecuencia para masas
my > 535 GeV, la abundancia observada de materia oscura puede también ser obtenida por una
eleccion apropiada de los acoplamientos cuédrticos. Como una deduccién de esto, cuanto mayor sea
la masa de la materia oscura més grandes son los acoplamientos cuarticos. Del mismo modo, el
limite superior en la materia oscura se establece por la constriccion de perturbatividad, el cual es
de 58 TeV para acoplamientos cuarticos del orden de 4.

[

0.01;

0.001

10 50 100 500 1000 5000
My(GeV)

Figura 3.1: Abundancia residual obtenida del escaneo del espacio de pardmetros del IDM. Los puntos naranjas
corresponden a aquellas opciones que correctamente reproducen la abundancia residual de la materia oscura fria.
Créditos: Gréfica tomada de [28].

3.2.4. Rayos gamma de la aniquilacion de materia oscura en el IDM

Es bien conocido que la aniquilacién de materia oscura en particulas del ME y en otros bosones
de Higgs inertes puede contribuir a la densidad residual térmica, asi como a su deteccién indirecta por
medio de rayos gamma de alta energia, positrones, antiprotones o neutrinos. También es bien sabido que
la deteccién indirecta de MO a través de los rayos gamma es una de las alternativas mas prometedoras
para observar e identificar particulas de materia oscura. Entre los diferentes canales que pueden dar
lugar a una senal de deteccion indirecta, los rayos gamma tienen la ventaja de ser mucho mas facil de
detectar que los neutrinos y de no verse afectados por los efectos de propagacion, a diferencia de los
positrones y de los antiprotones [29].

Los rayos gamma vienen predominantemente de la hadronizacion o decaimiento de las particulas
del Modelo Estandar (quarks, leptones, bosones de norma) producidos en procesos de aniquilacién a
nivel arbol. Esto da origen a un espectro de rayos gamma continuo que se extiende sobre un amplio
intervalo de energias. A nivel drbol, nosotros también tenemos procesos bremsstrahlung internos, es
decir, radiacion de fotones desde las patas internas en los diagramas de Feynman, que potencialmente
podrian dar lugar a una protuberancia en la parte dura del espectro [30].

Dado que los WIMPs son eléctricamente neutros no puede haber, a nivel de arbol, aniquilacién
directamente a pares de fotones, como puede verse en la seccién 4.5 del apéndice B o en Fig. 3.2. Por tal
motivo, el proceso HH — 77 no es posible realizarse. No obstante, procesos de aniquilacién de materia
oscura inerte H a v, Zv y hv, es decir, estados finales con fotones monoenergéticos, son viables a un
loop, ver fig. 3.3. Sin embargo, el cdlculo de la seccion eficaz de aniquilacién de materia oscura inerte
(0Vann) queda fuera de los alcances de esta tesis.
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Figura 3.2: Diagramas de Feynman para diferentes canales de aniquilacién (y coaniquilacién) para el Higgs
inerte H. Los dos renglones de arriba muestran los diagramas que contribuyen al Higgs del Modelo Estandar y
aWwt /Z, respectivamente. El dltimo renglén muestra el canal de aniquilacién de H hacia fermiones (diagrama
de la izquierda), y su posible proceso de coaniquilacién (diagrama derecho). Créditos: Imagen adaptada de [16].
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Figura 3.3: Diagramas de Feynman tipicos que contribuyen al proceso HH — 7. Créditos: Imagen adaptada

de [16].
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3.2.5. Escaneo del espacio de parametros

En [29] se ha mostrado que los arreglos de telescopios Cherenkov (CTA, por sus siglas en inglés)
pueden cuestionar al Modelo de Dos Dobletes Inerte. Se establecen dos caracteristicas del IDM que lo
hacen especialmente adecuado para bisquedas en CTA: la primera, la masa de la materia oscura debe
ser mayor que 500 GeV; segunda, la seccién eficaz de aniquilacién de materia oscura, ov, siempre es
més grande que la térmica, alcanzando valores tan altos como 10~ 2°cm3s™!.

En este trabajo de tesis no se presenta el célculo de ovg.y, y por ende, el cdlculo de la abundancia
residual Qh2. Sin embargo, dado a lo comentado en lineas anteriores nosotros realizamos un escaneo de
los pardmetros del Modelo de Dos Dobletes Inerte en btisqueda de una regién en el espacio de parametros
donde sean favorecidas las masas del Higgs inerte H > 500 GeV, ya que materia oscura inerte en este
rango de masas podria aniquilarse a rayos gamma, y por consiguiente, dichos rayos gamma estar en el
rango de energia de HAWC, > 100 Gev.

De aqui en adelante nosotros analizaremos numéricamente las regiones permitidas de los parametros
de nuestro modelo. El escaneo es realizado bajo las siguientes consideraciones [23]:

= Se cumplen las condiciones de positividad (B16) y perturbatividad (3I8]).

= En nuestro andlisis v = 246 GeV.

= La masa considerada para el Higgs cargado es tal que mg+ > 70 GeV.

= )\; = 0.13, dicho valor es obtenido de ([BI4]) con mp, = 125 GeV y v = 246 GeV.

Los pardmetros mas relevantes son tres parametros cudrticos A3 45 y un parametro cuadratico fis.
El parametro cuértico restante, A2, aparece inicamente en las interacciones cuarticas de particulas con
Z5 impar y por lo tanto no esta constrenido por el andlisis del espectro de masas. Sin embargo, nosotros
podemos establecer, apartir de combinar positividad y perturbatividad, que

0< X\ <4, (3.21)
pero, al considerar la consticcién de unitariedad (ver ec. 20 de [I9]) se tiene que

4
0< do < ?” (3.22)

Puesto que consideramos al escalar H como candidato a materia oscura debe suceder que mpy <
mpy+, por lo que
AL < As. (3.23)

Luego, combinando BI0 con A; = 0.13322 y la ecuacién anterior se tiene que (ver Fig. 3.4)
—15< AL < A3 (3.24)

Por otro lado, nosotros podemos derivar un limite superior al valor del pardmetro de masa o al
tomar encuenta la condicién que determina la existencia de un minimo global, ec. (BI7). Expresando

2
m1 y A1 en términos de la masa del bosén de Higgs mi1 = mp, \1 = % y sustituyendo en la ec. (3I71)
llegamos a

to < 2mpv/ Ag. (3.25)

Usando el limite superior sobre A2 (ec. B:222)) y los valores de my, y v nosotros obtenemos el siguiente
limite sobre po [23]
2 < 10°GeV? (3.26)

Con este limite superior nosotros analizamos la correlacion existente entre la masa del escalar cargado
mpyg+ y po. Nétese que valores grandes de mpy+ corresponden a valores grandes de puo, sin importar el
rango de valores que consideres para el pardmetro A3 (ver figs. 3.6 y 3.7).
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Figura 3.4: Region de pardmetros permitidos Figura 3.5: Regién de parametros permitidos

para A y A2, para un |A3| < 47 dado por B.I8 para Az y Ag, para [Ar| < 1.
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Figura 3.6: Masa escalar cargada mgy+ como Figura 3.7: Masa escalar cargada mpy+ como
una funcién de g9, para un —1.5 < \p, < 4. una funcién de 2, para un —1 < Ap < 1.

Partiendo nuevamente del hecho que my < mg+, podemos sustituir A\, = A3+ Ay + A5 en[3.23] para
obtener la siguiente constriccién

A+ A5 < 0. (3.27)

De las ecs. (B12) podemos llegar a una expresion para la masa del Higgs escalar H como una funcién

de mpy= y de los parametros Ay 5
1
my = /My + 51}2/\45, (3.28)

con \gs = M+ A5 <0y mpy+ > 70 GeV.

El andlisis de la expresién anterior nos permite observar que el orden del desdoblamiento de masas
entre las particulas escalares H y H* depende del rango de valores que consideres para el parametro
A45. Notese, que para pariculas ligeras el desdoblamiento de masas esta permitido, el orden del desdo-
blamiento en la Fig. 3.8 es de ~ 800 GeV, y en la Fig. 3.9 es de ~ 200 GeV. Mientras, en el régimen de
masas grandes todas las particulas tendran masas similares.

Finalmente, para conocer un poco mas acerca del rango de masas del escalar inerte H, nosotros
partimos de la ec. (B12) y consideramos las constricciones desarrolladas en lineas anteriores para Ap,
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Figura 3.8: Relacion entre mg y my+. El rango
de valores para M\g5 fue obtenido de BIS) y

(B.27).

Figura 3.9: Relacién entre mpy y mpy+, para
|)\45| < 1.

y p2. Encontramos, si los pardmetros satisfacen las condiciones de positividad y perturbatividad, que
existe dentro del IDM un rango de masas para la materia oscura entre 100 < mpy < 700 GeV (ver Fig.
3.10).
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Figura 3.10: Espacio de pardmetros que permiten masas para la materia oscura > 100 GeV.




Capitulo 4

Conclusiones

La presente tesis tuvo como objetivo comprobar la viabilidad de la busqueda de materia oscura
inerte en HAWC. Esto quiere decir, que existe un candidato a materia oscura dentro del Modelo de Dos
Dobletes Inerte, el cual podra aniquilarse a rayos gamma monoenergéticos, cuyas energias estarian en
el rango de detectabilidad de HAWC, mayores o iguales a 100 GeV.

Para demostrar esto, se presenté una revisiéon sistemdtica del problema de la materia oscura y
los diferentes candidatos posibles, ahondando en las caracteristicas fisicas de la clase mas grande de
candidatos a materia oscura fria, los llamados WIMPs; asA mismo, se estudi6 el Modelo Estandar y se
encuentr6 la necesidad de agrandar el sector escalar de dicho modelo, con el fin de acomodar (por lo
menos) un candidato viable a materia oscura.

Posteriormente, se abordé el analisis del sector escalar de los modelos 2HDM inerte y 2HDM+1S
inerte. Particularmente en el 2HDM inerte, se realizo el calculo del espectro de masas del sector de
Higgs, asi como las interacciones de norma de los escalares inertes, y se propuso al escalar estable mA]s
ligero (H) como un buen cadidato a materia oscura. Adicionalmente, se investigd las potencialidades
para su deteccion indirecta mediante la aniquilacién a rayos gamma. Mostramos, por medio del escaneo
de los pardametros del modelo, que el IDM al satisfacer la constricciones tedricas y experimentales, de
positividad y perturbatividad, estd dentro del intervalo de energias del experimento HAWC, m, >
100 GeV.

49






Apéndice A

Deduccién del lagrangiano escalar
desde el SM hasta el IDMS

A.1. Lagrangiano Escalar

Como sabemos, el lagrangiano captura toda la dindmica del sistema y esta definido como la diferencia
entre la energia cinética y la energia potencial:

L=T-V. (A1)

Dentro de la Teoria Cudntica del Campo (TCC) L dependen sélo de los campos y de sus primeras
derivadas.

L= L(6,0,0). (A2)

Un campo es una funcion que le asigna ciertas propiedades a cada punto del espacio-tiempo, y se
denota por ¢(z,t), o bien ¢ (x*). Cabe mencionar, que al ser “cuantizados” los campos las particulas
emergen como cuantos de los campos asociados, asi por ejemplo, el Foton es el cuanto del campo
electrodinamico, A*.

Dado un lagrangiano nosotros podemos determinar:

= un conjunto de ecuaciones de movimiento (una por cada campo involucrado) y por ende un con-
junto de particulas.

= un potencial, el cual no es dado a priori, sino que debe ser definido y su uso delimitado.

= un conjunto particular de Reglas de Feynman (interacciones de la teoria).

Para campos libres (sin fuentes o interacciones), los términos que aparecen en el lagrangiano son:
L = Término cinético — Término de masa, (A.3)

como por ejemplo, el caso del lagrangiano de un campo escalar ¢:

L= 5 (0,:0)° — g6, (A1)

Un campo escalar s6lo describe una particula con un tnico estado, es decir, describe una particula
con espin 0.
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Aplicando la ecuacién de Euler-Lagrange al campo ¢:

oL oL
Ol=———)—=—=0, A5
(50) ~ 5 (49
se obtiene la ecuacién de campo libre:
0,0"¢ +m?¢p = 0. (A.6)

La ecuacién resultante es la Ecuacién de Klein-Gordon la cual describe particulas de espin 0.

A.1.1. Término de masa

Una tarea clave dentro del “Rompimiento Expontédneo de la Simetria” es la habilidad para reconocer
términos de masa en el lagrangiano. Una tarea que resulta facil.
Consideremos el lagrangiano para un campo escalar Klein-Gordon (A):

L= 5 (0u0)7 — 5m*” (A7)

donde los cuantos del campo ¢ son particulas de masa m. Observando al lagrangiano, por consiguiente

reconocemos el término de masas: 1
2,2
—3m ¢°, (A.8)

donde m? > 0 y m es la masa de la particula asociada.
Conclusién:
Un término de masa en el lagrangiano es aquel que sea cuadratico en los campos, el cual sera un término
de la forma o?¢? para alguna constante (real) a.
Sin embargo, no siempre es posible identificar los términos de masa en el lagrangiano con una sola
inspeccién. En algunos lagrangianos el término de masa esta oculto por alguna u otra razon.
Consideremos un lagrangiano ficticio para un campo escalar ¢ dado por:

L= % (0,0) % + e (29", (A.9)

Hay un término de masa en este lagrangiano? Por inspeccion nosotros no vemos algin término que sea
cuadratico en el campo, por lo que podriamos concluir que se trata de un campo sin masa (m = 0),
como el de un fotdn.

Pero esto es incorrecto, porque si tu expandes la exponencial L toma la forma:

L= % (0u8) % +1—a’¢” + %of*aﬁ“ - %a%"‘ +oe (A.10)

El 1 es irrelevante (un término constante en L no tiene efectos sobre las ecuaciones de campo), el
segundo término si lo comparamos con el lagrangiano de un campo escalar Klein-Gordon (A7), parece

un término de masa con a? = %m2. Siempre que o? > 0, este lagrangiano describe una particula de

masa m = v/2a. Los términos de orden superior representan acoplamietos (términos de interaccién).
En general, el lagrangiano para un campo escalar real ¢ esta dado por:

L= 0u0)? + C +ad+ B¢

Term.Cinético onst. Term.demasa

+ v¢® + 5¢* +---

Term.Autoint.de3piernas  Term. Autoint.dedpiernas

(A.11)

El término lineal en el campo no tienen interpretacién directa (de hecho no deberfa estar presente
como explicaremos mds adelante). Los términos de orden superior representan acoplamietos (términos
de interaccidn).
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A.2. Derivada covariante: SU(2);, x U(1)y

El grupo de simetria SU(2);, x U(1)y tiene un total de 4 generadores, de los cuales tres corresponden
al grupo SU(2) 1, (y alos cuales denotaremos por 77: j = 1,2, 3) y el restante es el generador de hipercarga
Y correspondiente al grupo U(1)y. Si partimos de:

L= (0"®") (0,0) = %(5%)1 (0,®), (A.12)

1
2
donde ahora ® es un doblete de Higgs, podemos ver inmediatamente que el lagrangiano es invariante

bajo una transformacién global de SU(2)r x U(1)y, ya que la transformacién actiia sobre los campos
y las derivadas como:

® — 192 2=1 0T gig1 Yo . Ot — Ple192 2= 0577 p—igi Yo,

(9”(1) — eigz Z?:l 0,7 eilea(i)HcI). (A13)

donde 0,,«a son pardametros continuos globales.
Promovemos la trasformacion de fase de global a local, hacemos que los parametros 6,, « dependan
de las coordenadas espacio-temporales:

D 192251 0,(@)7 i Ya(@) g, ot s ptei92 2021 0,7 —igiYa(w),

0u® — 0, (6ig2 = ej(z)Tjeiglya(m)q)) ) (A.14)

Vemos que no se tiene invariancia de norma local debido a que la derivada incluiria términos de
derivadas de 0,(x) y a(z). Para restaurar la simetria utilizaremos el principio de norma, el cual nos
dice que debemos introducir un bosén de norma (vectorial) por cada generador del grupo de simetria.

La manera més sencilla de construir un lagrangiano invariante es simplemente reemplazando la
derivada usual, por la llamada derivada covariante, D,,:

3
- Y
Dy =0, —igsy W) — i915 By, (A.15)

J=1

donde se han incluido los campos de norma Wl{ conj =1,2,3,y B,. Los primeros son bosones vectoriales
asociados al grupo SU(2)z, y el dltimo corresponde al grupo U(1)y.

A.3. El sector escalar en el SM

A.3.1. Lagrangiano escalar del SM

El lagrangiano escalar del SM estd dado por:

Lescalar = (D"®)T (D, ®) — V (&F, @), (A.16)

L [ ¢" ¢1 + i )
b =— = . . A7
V2 ( @° ) ( ¢3 + i ( )
Siendo ® un doblete de Higgs con hipercarga Y = 1, donde ¢1, ¢- representan la parte cargada, y ¢s3,
¢4 la neutra del doblete de Higgs.

con
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A.3.2. Construccién del potencial del SM

Construimos el potencial mas general que sea invariante ante una transformacién de norma local y
renormalizable, es decir, se construyen los invariantes (escalares) electrodébiles. Para ello se define el
transpuesto conjugado del doblete de Higgs:

¥ = = (G-t =it ). (A1)

Enseguida, se multiplican el doblete ® y su transpuesto conjugado ®! en todas sus combinaciones
posibles de s6lo dos elementos, ®®, ®TdT &Td, dOT, obteniendo como resultado un tinico escalar:

1D, (A.19)

Posteriormente, se multiplican el doblete ® y su transpuesto conjugado ®1 en todas sus combinaciones
posibles de sélo cuatro elementos: PPPD, PTOTHTDT, PTODDT, ete.; encontrandosetambién un tnico es
calar:

(d1®)* (A.20)

Por lo tanto, se tiene que el potencial V' ((I>T, (I>) es:
V (@1, 8) = ud1d + A (270)7 (A.21)

siendo p y A pardametros del modelo.
Finalmente el lagrangiano escalar del SM es:

Lescatar = (D'®)! (D, @) = (n®1® + X (270)7). (A.22)

A.3.3. Rompimiento de simetria

Sustituyendo las expresiones dadas por (Ec.17) y (Ec.18) en (Ec. 21) podemos escribir el potencial
del SM en términos de los campos reales:

1
v:5uw?+@+¢?+ﬁ)

]
4

% (A.23)

. + S0+ 50k + 2

1 2 2 ¢4
+ A + ¢¢2+ + ¢¢4+ ¢2¢4+ ¢3¢4

El vacio (estado base) de cualquier sistema termina siendo el punto més bajo del potencial, por lo
que, encontramos el minimo del potencial a través de:

%V =0, parai =1 — 4; (A.24)
lo anterior nos lleva a:
p4 A (¢ + 5+ 3+ ¢37) = 0. (A.25)

En el plano ¢1, ¢2, ¢3, ¢4, €l potencial tiene un minimo en el origen si > 0 (ver Fig. 1-Cap2), y
para < 0 (ver Fig. 2- Cap2), el minimo es a lo largo de un circulo de radio:

B+ 83+ 63+ 0d = . (4.26)

Nétese que A > 0 para la estabilidad del vacio (evitar divergencias en el potencial).
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Para el caso u > 0 el vacio (el minimo trivial) corresponde a ® = 0 y es simétrico en ® (no hay
rompimiento de la simetria).

En el caso p < 0, tenemos un numero infinito de minimos. Existe Rompimiento Espontaneo de la
Simetria al elegir un minimo en especifico, nosotros elegimos a &3 como ¢1 = 0,02 = 0,04 =0y ¢3 = v,
siendo v el valor de expectacion del vacio (v.e.v), por lo que:

@0_%“). (A.27)

Debido a la conservacién de la carga unicamente un campo escalar neutro puede adquirir un v.e.v.

Para ver que particulas estan presentes en este modelo estudiamos el potencial bajo pequenas oscila-
ciones alrededor del minimo. Entonces, cuando observamos las perturbaciones alrededor de este minimo
es natural definir los campos desplazdos 7y &, con = ¢35 —v € = ¢4 (con ¢1 = ¢ = 0) lo cual significa
que los (perturbaciones alrededor de los) vacios son descritos por:

@_%<(U+§)+i§>, (A.28)

o bien, se pueden parametrizar como:

¢_%<Uih>e% (A.29)

Finalmente, el doblete escrito en la norma unitaria es:

@:%(UE}J (A.30)

donde h es el campo de Higgs fisico.

A.3.4. Masas de los bosones de norma

Los bosones de norma (W=, Z°) adquiriran masa a través de la accién de la derivada covariante

sobre el campo de Higgs. Entonces, sustituimos ¢ = % ( 2 ) en la parte cinética del lagrangiano

dado por (A22):

t i(WH i #2) o (W gy~ B 1Y) _ i920(Wia —iWy2)
e e )(M)

22 2v/2 e
Lo o u 2 " " (A.31)
=3 [g5v? (W Wt + WEW,2) + 0 (2 W — B 91Y5) (92Wys — Bug1Yo)]
1
=5 |30 (W) + (W2)?) + 0 (920}~ Bugn¥o) |

Para poder interpretar nosotros necesitamos escribir esto en términos de W+, W—,Z°% v v ya que
estos son los bosones de norma que son observados en la naturaleza. Entonces, los campos Wj y W3
son electricamente cargados y pueden estar combinados en los campos fisicos como:

1

Wt =
V2

Wy —iwz); W~ (W +iW;), (A.32)

Sl

por lo que,

(Wa)2+ (W2)2 =2w, W (A.33)

55



Apéndice B
A.3. EL SECTOR ESCALAR EN EL SM

El bosén Z° masivo y v sin masa son formados por la mezcla de B,y WE:

272 — Y( B
B Y, — W3 2 _ B W gito gi192¥o " ) A.34
(BugiYo = 9:W,,) ( By 3) ( —9192Y0 95 W3 ( )
Si vemos lo anterior como una rotacion,
B, \ A, Ay o1 Bu
([}[/3>_1%(971))<ZH — Zp =R W ,
entonces, con un poco de algebra matricial, la matriz inversa resulta ser:
g2 91 Yo
VB+aRY? a3 +aY?
_ 91 Yo g2 )
VBHRYE  e3+a3Ye
por lo que,
A g2 91 Yo B
93+97Y5 93 +97 Vs
( ZZ ) _ \/‘ngl%}o o \/‘1292‘71 0 ( VVZ, ) ) (A.35)

\/gé +91Yg \/gg +97 Y5

Por lo tanto, con Yy = 1, tenemos que los bosones de norma estan dados por:

_ Buga+gi1Ws
R ErE
17T 93
A.36
7 292W3 - 918, ( )
TV #
Sustituyendo (A30) y (A33)) en el término cinético del lagrangiano dado por (A22):
1
(D"0)! (D,®) =+ [g30* QW) +0% (6} +08) Z,2" +0- 4,47]
A.37)
1 1 (
zzggvz (WJWf“) + gvz (g% + g%) Z,Z" 4+0- A A"
Finalmente, podemos concluir que la masa que ha adquirido cada boson es:
1\4‘/[/i :%a
Mo UV + 3 (A.38)
70 =T 5
M., =0.
A.3.5. Masa del bosén de Higgs
En cuanto a la masa del bosén del higgs la podemos obtener por dos caminos equivalentes.
A través del potencial
Expandemos el potencial alrededor del minimo, sustituimos (A.30) en (A2T]):
1 4,1 2
V= Z)\(h +v)* + §u(h + )7, (A.39)
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puesto que p = —v?\, V se puede escribir como:
Ah4 vt
V= — 4w+ AR - — (A.40)
Term.Int.3patas Term.demasa 4
Term.Int.4patas Const.

Comparando el lagrangiano para un campo escalar Klein-Gordon (A7) con el lagrangiano para el
campo escalar del Higgs dado por:

Ly :%(6Mh)2 — M?h?

1 1 (A.41)
25(5;»’1)2 - 5(2/\U2)h27
podemos concluir finalmente, que la masa del bosén de Higgs es:
My, = V2. (A.42)
Matriz de masa
Para el estudio del espectro de masas se debe calcular la matriz de masa:
b1 g2 Pz s
b1 mip  Mmi2 M1z Miq
b2 m21 M2 M23 MM24 )
¢3 | m3z1 m32 M3z M34
G4\ a1 Mmaz Maz Mag
donde ¢1, ¢o representan la parte cargada, y ¢3, ¢4 la neutra del doblete de Higgs.
Cada término de la matriz se obtiene con la segunda derivada del potencial:
2 0
M2 = V. A.43
ij 6¢] a¢z ) ( )
por lo que, la matriz de masas para el potencial del SM es:
p? + Av? 0 0 0
2 0 w2+ Av? 0 0
My = 0 0 w2+ 3\0? 0 ’ (A-44)
0 0 0 w2+ ?
pero p? + Mv? =0 (u = —v?\) tenemos que:
o1 P2 P3P
01 00 0 O
Mi= ¢ | 00 0 0. (A.45)
3 0 0 2x? 0
4 00 0 O
Con lo anterior, podemos concluir que la masa del bosén de Higgs es:
ME =2)\0° = M), = V2. (A.46)
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A.4. El sector escalar del IDM
2HDM

El Modelo de Dos Dobletes de Higgs (2HDM, por sus siglas en inglés) es una extensién minima del
sector escalar del SM con un doblete escalar extra el cual contiene mas campos de Higgs fisicos cargados

y neutros [21].
Lagrangiano escalar del modelo 2HDM
El lagrangiano escalar del modelo 2HDM estd dado por:

‘Ccscalar = (D#q)l) T(D,LL(I)I) + (D#(I)Q) T(D#(I)Q) - V((I)jq)j)a (A47)

donde ®; es un doblete de Higgs como el del SM y ®2 es un doblete de adicional, los dos dobletes con
hipercarga Y = 1,[5]:

_ 1 ¢%>L<¢1+i¢2> i( §>i<¢3+i¢4)
(I)l_\/i<¢? =\ dstite )T )T A eries )0 BB
Construccion del potencial del 2HDM

Construimos el potencial mas general que sea invariante ante una transformacién de norma local y
renormalizable. Para ello se define el transpuesto conjugado de cada uno de los dobletes de Higgs:

1 1
V2 V2

De manera analoga que en SM se construyen los invariantes electrodébiles. Se multiplican los dobletes
®q, O, y los transpuestos conjugados fI)J{ y <I>£ en todas sus combinaciones posibles de sé6lo dos elementos,
obteniendo como resultado 4 escalares,

Ol = = (1 —igp @5 —iths );Ph = —=( ¢3—ips ¢ —ids ). (A.49)

DDy, DIy, Bld,, OId,.

Posteriormente, se vuelven a multiplicar los dobletes y sus conjugados en todas sus combinaciones
posibles de sélo cuatro elementos, resultado de ello se obtienen 16 escalares, de los cuales s6lo 10 escalares
son diferentes entre si:

10,010, DI 0, 0] 0y, &1, DI 0y, D1 0,00, DD, D] Dy,
DD Bl Dy, DT DI Dy, DID, DL, DI D, DI D, BID DD,
Finalmente, se tiene que el potenciallV/ (<I>T, <I>) que hace al 2HDM un modelo con 14 pardmetros
libres es:
V = @10 + po®idy + p13® By + 35 0; + A\ 01D DI D) + N B D20,
+ 03010, 01Dy + AP D ®I D) + NI DB Dy + N DD, DT D, (A.50)
+ XTI DDy + NEDLD DID) + N D DID) + N DI D, Blbs,
siendo 1, po, A1, A2, A3, A4 los pardmetros reales (debido a la hermiticidad del potencial) y us, As,
A6, A7 los pardmetros complejos. Cabe mencionar que el potencial es reponsable de la estabilidad y el

rompimiento de simetria del modelo y cada conjunto de parametros nos lleva a diferentes eigenestados
de masa, interacciones y reglas de Feynman.
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A.4.1. El lagrangiano escalar del modelo IDM

El gran nimero de parametros libres en el 2HDM hace que la caracterizacién del rompimiento de
la simetria, para diferentes regiones en el espacio de pardmetros, muy complicada [2I], por tal motivo,
abordamos un caso especial.

El IDM puede ser visto como un caso especial del Modelo de Dos Dobletes de Higgs, contiene
precisamente dos dobletes de Higgs, el campo de Higgs Estandar (1) y el campo de Higgs Inerte (P2)
con una simetria discreta Zs tal que todos los campos del Modelo Estandar y ®; sean pares bajo Zs
mientras &5 — —Po [20].

El lagrangiano escalar del modelo IDM es:

Lescalar = (D" ®1) (D, @) + (D"®,) (D, ®,) — V(@] @), (A.51)
donde, desde un principio, hemos parametrizado a los dobletes escalares en la base del Higgs como:
Gt HT
@1_< \/ié(v—l—h-‘riGo) >; ‘1)2_< %(H—‘,—ZA) )a

(I)’{:(G* %(v—l—h—iGo) ), fI)£:(H7 %(H_Z‘A) )7

(A.52)

con v = /v +v2, hy H son los campos escalares, G° y A los pseudoescalares, mientras G* y HT son
los campos cargados.

A.4.2. Construccion del potencial

Como el IDM es un caso especial del 2HDM el potencial de partida estd dado por (A50).
Antes de indagar si el potencial es invariante ante conjugacién de carga y ante paridad establecemos
que todos los parametros del potencial sean reales [23], entonces tenemos que:

V = @01 + 1p0] @y + 3]0y + p3 @51 + A\ 2] 81 DDy + Ny BT, 0] Py
+ 03010, 01Dy + NP D ®I D) + NI DB Dy + N DD, DT D, (A.53)
+ M D0 Dy + A BLD DID) + NP D DLD) + N\ DI D DI D,
Ademss, de pedirle de que sea invariante ante transformacién de norma local, ahora le pedimos que
sea invariante ante CP (simetria discreta carga-paridad).
Conjugacion de carga

Indagaremos si el potencial es invariante ante conjugacion de carga C, para ello, dicha transformacion
establece que: . ‘
D — "D, Dy — "2 D], (A.54)

con lo cual, se define el siguiente producto:
Dl0; = ple @, (A.55)
Después de un poco de algebra, encontramos que el potencial es invariante ante C:
V = &1 01 + po®I 0y + pus®I 0y + p5 0501 + X OTD BT D) 4+ Ny DI, D D,

+ 03010, BBy + NP D ®I D) + NI DB Dy + N DD, DT D, (A.56)
F A Bl DBl By + N BLD DL + N D] D BB + N DL D, B D

59



Apéndice B
A.4. EL SECTOR ESCALAR DEL IDM

Paridad

Ahora exploramos si el potencial es invariante ante paridad P.
Considerando que los campos transforman ante Zs como:

Dy — Dy, Py — — Do, (A.57)
podemos encontrar que los términos que no son invariantes ante Z, son:
(3P D, @I D1, A BBy DT Dy, \g DT D, DI D1, N DT Dy DIDo, N, DI D, DI D,
Finalmente el potencial invariante ante CP es:

V = &0 4 po®I 0y + X 010, BID; + N BB, &I D,y
1 (A.58)
a2} 210105 + A @] 222) 01 + s (@I%@{@Q + q>§c1>1<1>;<1>1) ,

donde hemos introducido el factor % por convencion.

A.4.3. Rompimiento de simetria

El minimo del potencial se encuentra por medio de:

(aiv> ~0, (aiv> —0 (A.59)
P ) 3= (@1) o= (@2) P2 /) @y =(®1),02=(@2)

siendo (®1), (P2) los valores de espectacion del vacio.
De un nimero infinito de posibles minimos, elegimos uno (rompemos simetria), para el IDM se

elige:
g (@) = < %Ul ) (B = < 8 ) (A.60)

La imposicién de Zs y hacer que @5 no desarrolle una v.e.v (vo = 0), lleva al doblete escalar extra
a ser inerte. Es inerte en el sentido que sé6lo se acopla a los bosones de norma [22].

Como en el SM, los bosones adquirirdn masa a través de la accion de la derivada covariante sobre
el campo de Higgs. Por tal motivo, después del rompimiento de la simetria electrodébil, tres grados de
libertad dentro de ®; (GT, G~, G°) son comidos por los bosones de norma masivos W= y Z. Nosotros
nos quedamos con un bosén de Higgs fisico h, el cual se asemeja al bosén de Higgs del modelo estandar,
as{ como con cuatro escalares inertes de ®3: H de CP-par, A de CP-impar y un par de cargados H=.

A.4.4. Masa de los cinco bosones de Higgs fisicos

Las masas las obtenemos con la segunda derivada del potencial con respecto a cada uno de los

campos (A43).

Entonces, tenemos que:

0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 v?A\3+2us 0 0 0 0 0
0 0 0 vidg+2u2 0 0 0 0
0 0 0 0 203\ 0 0 0
0 0 0 0 0 0 0 0
00 0 0 0 0 3vf(As+Aa+As)+ pe 0
00 0 0 0 0 0 30 (A3 + Aa — As) + po

(A.61)

60



Apéndice B
A.4. EL SECTOR ESCALAR DEL IDM

donde se ha empleado la condicién de p = —v2A.
Por lo tanto, podemos concluir que las masas de los cinco bosones de Higgs fisicos adicionales que
nos da el modelo IDM son:

Miri :U%)\3 + 2p2,
MP? =202\, (A.62)
M3 :%vf (A3 + A — As) + po.
La particula “inerte” méds ligera (LIP, por sus siglas en inglés) de @2 es, por tanto, estable. Si es

neutra, puede ser un buen candidato a WIMP. Sin perder generalidad nosotros asumimos que H es el
candidato a materia oscura.

A.4.5. Interacciones de norma (Diagramas de Feynman)

El término en el lagrangiano (A5T]) con la derivada covariante aplicada al campo de Higgs Inerte
(®3) da origen a las interacciones de norma entre los escalares inertes. Entonces, si deseamos conocer
dichas interacciones debemos escribir la derivada covariante en términos de los bosones de norma A, y
A%

9 — i91(Apg2—91Z,)  ig2(Aug1+922,) _ingM+
" 2\/93+93 2/g7 143 V2 (A.63)
_i!]zW; 9 ig1(Aug2—g12,,) + ig2(Aug14+922,) . .
V2 " 2¢/93+93 2¢/92+932

Los diagramas de Feynman son listados en la siguiente tabla.

(—9392+9193)A*Z, H H'

RF[1] = —1g2 (0, A) W+ H~ RF[17] = e
RF[2] = —Lgs (94 A) W, H* RF([18] = Lg3WHrH - W, H*
RF(3] = Ligs (8, H) W™+ H~ RF[19] = % (9 +g3) A*Z1Z,
RF[4] = —3igo (O"H)W, H* RF[20] = ;g5 A*W HWF
ig192 A* (0, HY)H~
RF[5] = % RF[21] = £ (g7 + g3) H?Z"Z,
i(95—g3) (0, HT)Z" H™ _
RF[6] = — 22)5/;%9%) RF[22) = 12 H2W W
o _iglgg(a"Hf)Au HT - _Z-ngQAH7ZMWJ
RE[T] = (o 2)\(/gf+g§) ) RF[23] = , 2\/+gf+g§
RF[8] — i(97—95)(0"H™ )Z, H RF[24] — ig1 92 AH™ ZMW, 7
(8] 2¢/93+93 [24] ‘ 2\2/gf+f§ B
RF[9] = Lo, A (OHH )W+ RF[25] — _ 9192 AH A"W,
9] 292 ( ) m [25] o 2@ K
RF[10] = %ggA (O HT) W RF[26] = 192 A H A" W,

VAT
RF[11) = —1\/¢? + 3AZ" (9,H) | RF[27] = — 2220 Z W

24/ 91 +93
gig2HH Z"W,
RF[12] = —LigsH (O"H )W} | RF[28] = —
[12] 5ig2H ( )W [28] 2\/+g§:r9§
=1 Y- — 2R 2 W,
RF[13] = Ligo H (9,H) W RF(29] 2
g19sH H- A" W
RF[14] = 5v/o7 + g3H (0,4) 2 | RF[30] = 22
2 2 -
RF[15] = %
_ (9t-93)?2"2, H H'
RE1LS] = )
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Dado que nosotros estamos interesados en el proceso de aniquilaciéon de materia oscura inerte sélo
nos fijamos en los diagramas de Feynman donde aparezca el escalar inerte H.

RF[3] = Ligs (O, H)W " H- RF[22] = L3 H>W W7

2 - ghwt

= —3i HH-)WE — G HH ZTW,
RF[12] = —Jigo H (O"H-)W,f | RF[27] Noic

_gigHH Z'W,
2y/gi+g3
grgs HHY AF W,

RF[14] = 1\/9i + g3H (0, A) Z" | RF[29] = W

12 2 2o _ g H H AW,
RF[21] = § (47 + g3) H*Z"Z,, RF[30] 2v/93+93

RF[13] = 1igo H (9, HT) W+ RF[28] =

A.5. IDMS: IDM mas un singlete complejo

El modelo IDMS es una extensién del modelo IDM tanto en la parte cinética como en el potencial,
por tal motivo, se llega a los siguientes resultados con un procedimiento analogo al que se ha esbosado
en lineas anteriores para el SM, el 2HDM vy el IDM.

A.5.1. lagrangiano escalar del modelo IDMS
El lagrangiano escalar del modelo IDMS es [23]:

ﬁcscalar - (DH(I)l) T(D,uq)l) + (DM(I)Q) T(D,LL(I)Q) + 3X3X* - ‘/IDMS(q)I(I)ja X*v X)a (A64)

donde, desde un principio, hemos parametrizado a los dobletes escalares y el singlete como:

o= (G Hlv+h—ic") ) al= 2 (H HH-id)), s

X = 75 (we' +x1 +ixg) , X" = 5 (we ™ 4+ x1 —ixg) ,

donde ®,(®1) y ®5(®}) son los mismos dobletes del modelo IDM, () = we'¢ es el v.e.v del singlete y
X1, X2 son los campos reales del singlete x.

A.5.2. Construccion del potencial

El potencial se construye de la misma manera que en los casos anteriores y se encuentra que potencial
mds general del modelo estd dado por [23]:

Vipms = Vipm + Vs + Vs, (A.66)

donde Vipy es el potencial del modelo estandar, Vs la parte del potencial dada tnicamente por el
singletese han separado y Vpg la parte del potencial dada por los términos de interacciéon entre el
doblete y el singlete.

Viom =@ @1 + @5 0o + X 010,101 D) + N\l D, 0] @,y
ta. pl t.pt 1 ol . bl (A.67)
@] 21010, + A1 @] 20001 + s (@1%@1@2 + ¢2<1>1<1>2<1>1) .

Vs =ps1ix x + psz (X2 4 X%) +s1 (F0)" + Asz (X0 (X2 4+ %) + Ass (X +xY)

A.68
+r1 (X +x) + 2 (X x%) + s (0 (X)) +XF (X)) - (8.68)
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Vbs =A4 (‘Iﬂ‘i’l) (X"x) + A2 (@5%) (X"x) +As (@Ifbl) (X +x°)

+ Ay (@;@2) (x*2 + x2) + Ky (@I@l) (X" 4+ x) + ks (‘I’;qb) (X" +x)-

Asumimos que todos los parémetros de Vipums son reales, por lo que es simétrico ante Zs e invariante
explicitamente bajo una transformacién CP.

En total, en el modelo hay cuatro parametros cuadréticos, doce parametros cuarticos adimensionales
y cinco pardmetros adimensionales r1,2,3.4,5 (donde k; = wp;, siendo w el valor absoluto del v.e.v del
singlete).

(A.69)

A.5.3. Constricciones del potencial

El potencial general se reduce invocando simetrias adicionales a Zs. La simetria adicional impuesta
estd dada por [23]: _
U(l) P — (1)1, Py — (I)Q,X — e‘o‘x. (A?O)

Un v.e.v (x) diferente de cero conducirfa a una ruptura espontdnea de esta simetria continua y la
aparicion de particulas sin masa escalares Nambu-Goldstone, las cuales no son fenomenologicamente
viables. Manteniendo algunos términos de rompimiento suave de U(1) en el potencial deberia resolver
este problema y al mismo tiempo nos llevaria a reducir el niimero de pardmetros de Vipass.

Constricciones:
El término linal x1 es removido por una traslacion del campo singlete.
El rompimiento suave de la simetria U(1) deja de lado a p4 5, y s6lo mantiene los términos cubicos del
singlete ps 3 y el término cuadratico pga.
Se asume que no hay un acoplamiento directo de ®5 a x , por lo que As = 0. El campo x entonces
interactuara con las particulas de DM sélo a través de la mezcla con el componente neutral de ®;.

El potencial con constricciones esta dado por:

Veron =1 @@ + pa®idy + A\ 10, BT D) + Ao ®] Dy dl D,y

1
200} 01000, + A, @] 220)01 + s (cb{@gcb{@g + <1>;<1>1<1>;<1>1)

(A.71)
st x + ps2 (X7 +X7) + dst (¥ + k2 (X 4+ x°)
+rg (X (X)X (X)) + As (@) Te1) (xx) -
A.5.4. Rompimiento de simetria
El minimo del potencial se encuentra por medio de:
o) 9
#7) 0 () :
(64)1 D1=(P1),P2=(P2),x=(x) 02 D1=(P1),P2=(P2),x=(x)
(A.72)

(%7) =0,
X By =(®1),Pa=(P2),x=(x)
siendo (®1) ,(P2) v (x) los valores de espectacién del vacio.

De un ndmero infinito de posibles minimos, elegimos uno (rompemos simetria), para el cIDMS se
elige:

0 0 i
<(I)1> = L’U ) <(I)2> = 0 ) <X> =we-. (A73)
\/§ 1

Las candiciones de minimizacion llevan a las siguientes constricciones para los tres pardmetros

cuadraticos de V.pws:

(A.74)
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1 2
ps1 =3 <2w2/\51 +v2A; + ngSec[g] (=3p2 + 3p3 + 2Cos[2§]p3)> . (A.75)

1 (wQSec[f] (3p2 + 6Cos[2¢]p2 + p3)) . (A.76)

M82=—§ 2\/5

A.5.5. Masa de los bosones de Higgs fisicos

Tomando en cuenta las condiciones anteriores, calculamos las masas al cuadrado con la segunda
derivada del potencial con respecto a cada uno de los campos (Ec. 43).
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,

A5,

Entonces, tenemos que:
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0 0
I (g +2¢-2g) 419 0

0 el HOolg a2 (Bore 1+ 2Cos026] )| W] (2l 2 (B0
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0
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(A.77)

65



Apéndice B

IDMS: IDM MAS UN SINGLETE COMPLEJO

,

A5,

La parte neutra de la matriz de masas al cuadrado esta dada por:

r2
AJnequa

0
0 0
0

wCos[€] vy 0

wSin[€]vip 0

0
0

vE (g + 24+ 2s) 41

0
0

0

0
0

1
TV D+ -2g) +4

0

wCos[€] Vi iy wSin[€] vi Ay
0 0
0 0
0 0
§ W Seclg] (400s(E] st VZ (B (1+2Cos(28]) )| WPSin €] (2C08(¢0 I+ ¥ (-3 +)|
W Sin (6] (2Cos(€]d+ 2 (-3on00) 1PSin €]

(A.78)
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,

Con un poco de lagebra matricial la parte neutra de la matriz de masas se puede separar por bloques:

r2
Ajneutra

2v i
wCos[€] vy Ay
WSin[€] vy A

0
0

!
2

wCos[¢] vy &4 wSin[€] vy i 0 0
W Sea(g] (o]t VT (30 (1+2C0s128]) ol WS (8] (2Co81ED D+ (Bpreml] 0 !
W#Sin(g] (200s1¢]dt+ 2 (302460 29 Sin [€] ) 0 0
0 0 1 (g 24+ 225) 41y 0
0 0 0 !

0 0 0 0

0
0

VE g+ Xg-225) +p 0

0

(A.79)
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El primer bloque es la matriz de masa que describe la mezcla doblete-singlete, y esta dada por:

202X wCos[£]v Aq wSin[g]vg A
wCos[elviAy  Sw?Secle] (4Cos[§]3)\51 + V2 (3pa + (1 + 2005[25]),33)) w2 Sin[€] (2005[5])\51 + V2 (—3ps + p3)) . (A_g())
wSin[€]vy A w2Sin[§] (ZCos[g]AS] + V2 (—3pg + p3)) 2w2Sin[§]2>\S]

Por lo tanto, podemos concluir que las masas de los bosones de Higgs fisicos adicionales que nos da el
modelo cIDMS son las mismas que se obtienen en el IDM més las que resulten de diagonalizar la matriz
anterior.
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