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Resumen

En esta tesis se estudian dos extensiones del Modelo Estandar que incorporan nuevos cam-
pos del tipo singlete escalar de higgs, a partir de los cuales surgen posibles candidatos a
materia oscura. El primer modelo analizado incorpora dos singletes escalares reales,2R-SM,
mediante el cual se reproduce el mecanismo de interaccion tipo portal de Higgs. Posterior-
mente se desarrolla una extensiéon con dos singletes escalares complejos, 2C-SM. En ambas
extensiones se impone una simetria discreta Z, x Z} para garantizar la estabilidad de los candi-
datos a materia oscura, Sy os;. Mediante el uso de los programas FeynRules y MicrOMEGAs
se calcularon acoplamientos, densidad reliquia y seccion eficaz de aniquilacién, para cada
modelo, encontrandose regiones de parametros permitidas en torno a Mg ~ (472-475) GeV y
My, ~ (285-295) GeV. Ademas, se usoé el programa CLUMPY para obtener las intensidades
promedio (I,) de rayos ~, para diferentes galaxias del tipo enana esferoidal en el grupo local,
llegando a la conclusion de que Sextans (~ 10~%) y Ursa Minor (~ 107Y) entre las galaxias es-
tudiadas, son las fuentes mas prometedoras para la deteccién indirecta de radiacion gamma.
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Introduccion

En la actualidad, la Fisica de Particulas es un area que ha logrado describir el universo de
manera muy certera, teniendo como base teérica al Modelo Estandar (SM, por sus siglas en
inglés) [1], construido con base en el estudio de los componentes elementales del universo.
Sin embargo, aun se trata de una teoria incompleta; existen fenémenos fisicos que atn no
han sido descritos por esta teoria.

Uno de los principales, y de suma importancia en este trabajo, es la materia oscura (DM,
por sus siglas en inglés) [2], nombre que se le da al componente que abarca el 26.4 % del
contenido total de energia-materia del universo [3] y que, a la fecha, atin no sabemos de qué
Se compone.

Durante el siglo XX, diversas observaciones astronoémicas comenzaron a revelar inconsisten-
cias entre la cantidad de materia visible del universo y la materia calculada debido a la ciné-
tica de galaxias y camulos de galaxias [4,/5]. Fue en la década de 1930 cuando el astronomo
Fritz Zwicky escribi6 en su articulo “Die Rotverschiebung von extragalaktischen Nebeln” [4],
lo siguiente:

“Con el fin de obtener, como se observa, un efecto Doppler de tamano medio de 1000
km/s o mas, la densidad promedio en el sistema de Coma tendria que ser por lo
menos 400 veces mayor que la derivada en base a observaciones de la materia lu-
minosa... Si esto es verificado, conduciria al resultado sorprendente que la DM existe
en una densidad mucho mayor que la materia luminosa |6].”

Esto al estudiar la cinematica del caimulo Coma, postulando asi la existencia de una “masa
invisible”, a la que llamo6 materia oscura (DM, por sus siglas en inglés).

Décadas mas tarde, los estudios realizados por V. Rubin y K. Ford (1970) sobre las curvas
de rotacion galactica en la galaxia de Andromeda (M31) dieron uno de los argumentos mas
importantes al hablar de DM [5]. En su articulo “Rotation of the Andromeda Nebula from a
Spectroscopic Survey of Emission Regions”, los autores reconstruyen la curva de rotacién de
M31 y cientos de galaxias mas posteriormente, reforzando la hipétesis de DM al demostrar
que las estrellas en las regiones periféricas de las galaxias se movian a velocidades inespera-
damente altas [3].

De esta forma, la DM se ha convertido en un elemento fundamental de numerosos modelos
cosmoloégicos y, ante su esquiva naturaleza, un tema de constante investigacion tanto en la
Fisica de Particulas como en Cosmologia, siendo uno de los mayores enigmas de la Fisica
Moderna.

Los objetivos generales y especificos de este trabajo de investigacion se describen a continua-
cion.
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Introduccion

Objetivo general

Analizar algunas extensiones del Modelo Estandar con singletes escalares, identificando los
posibles candidatos a DM, a partir de lo cual se analiza su aniquilacion en galaxias enanas
esferoidales.

Objetivos especificos y metas

Este

Revisar la bibliografia de las nuevas sefales, Fisica mas alla del Modelo Estandar.

Estudiar extensiones del Modelo Estandar con campos escalares nuevos, especificamen-
te 2 singletes escalares.

Identificar los posibles candidatos de DM escalar.

Identificar las propiedades de los candidatos de DM, en particular para aquellos identi-
ficados en las extensiones del Modelo Estandar propuestas.

Calcular las secciones eficaces y los promedios térmicos de los acoplamientos de la
materia oscura con diferentes particulas en el modelo en Feynrules para posteriormente
calcular la densidad reliquia usando el software especializado MicrOmegas.

Calcular las predicciones teédricas del flujo de radiacién gamma provenientes de galaxias
satélite de la Via Lactea, para deteccion indirecta de los candidatos de materia oscura
en el modelo, usando el software especializado CLUMPY para aquellos acoplamientos
que involucren fotones y/o neutrinos masivos.

Comparar los resultados obtenidos con los datos experimentales reportados en la lite-
ratura para deteccion indirecta.

trabajo se encuentra estructurado de la siguiente forma:

. [Una breve revision sobre materia oscural Capitulo donde se presentan las generalidades

de la materia oscura, asi como sus principales evidencias.

. [Deteccion indirecta de Materia Oscural En esta seccion se describe el método de bus-

queda de materia oscura conocido como detecciéon indirecta; se mencionan algunos de
los principales experimentos y se da una breve explicacion del software utilizado en el
desarrollo del trabajo para calculos relacionados con este tipo de deteccion.

. Marco Esencial de la Fisica de Particulas| Capitulo dedicado a una breve revision del

Modelo Estandar de la Fisica de Particulas.

[Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares reales| Seccion donde se presenta
el modelo extendido 2R-SM, asi como el desarrollo realizado y los resultados obtenidos
para la extension de dos singletes escalares reales.

[Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares complejos| Se presenta el mo-
delo extendido 2C-SM asi como el desarrollo y resultados del modelo de dos singletes
escalares complejos.

Conclusiones| Para finalizar, se genera una breve discusién analizando los resultados
obtenidos en las extensiones antes mencionadas.




Capitulo 1

Una breve revision sobre materia
oscura

Actualmente es sabido que el universo esta conformado por diversos constituyentes: materia
bari6nica, materia oscuray energia oscura. Se le da el nombre de energia oscura a la hipotesis
mas aceptada para la expansion acelerada del universo, que es capaz de contrarrestar la
fuerza gravitatoria de la materia total de este. Por otro lado, la materia bariénica es aquella
formada por los quarks up (1) y down (d) y el lepton electron (e), que son la base de los
atomos; en cuanto a materia oscura, se refiere a aquella materia que interactua sélo de forma
gravitacional con el resto del universo. Este capitulo se centrara en esta ultima.

1.1. Evidencias observacionales

Multiples evidencias de la DM provienen de observaciones astrofisicas y cosmolégicas, que
son la base para la conceptualizacion de la DM. A continuacién se presentan algunas de las
mas representativas a diferentes escalas: i) escala galactica, ii) escala de cimulos de galaxias,
y iii) escala cosmoloégica.

1.1.1. Escala galactica

Curvas de rotacion de galaxias espirales

Como ya se mencioné anteriormente, V. Rubin y K. Ford realizaron mediciones a la galaxia
M31, con las cuales reconstruyeron su curva de rotacion entre 3 kpc y 24 kpc, obteniendo
en sus resultados que, tras una caida en la velocidad de rotacion cerca de R ~ 2 kpc (donde
R es la distancia radial desde el centro galactico), la velocidad vuelve a incrementarse y se
mantiene relativamente constante en las regiones exteriores (Figura.
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Figura 1.1: Gréafica tomada del articulo original de V. Rubin y K. Ford. (a) Masa total de M31 determinada
a partir de la curva de rotacién como funcién de la distancia al centro. (b) Velocidad angular, para M31,
calculada a partir de la curva de rotacién como funcién de la distancia al centro. (c) Densidad superficial
de M31, determinada a partir de la curva de rotacion como funcion de la distancia al centro [5].

Asi, la forma de la curva de rotacién que no decrece con el radio, sino que se mantiene, lo que
no se esperaria si la masa siguiera el perfil de luminosidad, sugiere la existencia de masa no
visible.

1.1.2. Escala de camulos de galaxias
Cuamulo Coma

En su articulo “ON THE MASSES OF NEBULAE AND OF CLUSTERS OF NEBULAE”, F. Zwicky
presenta nuevos métodos para la estimacion de la masa en galaxias, bajo el argumento de
que los métodos basados en la luminosidad y rotaciones internas son poco fiables [7]. Uno de
los métodos que utilizé se basa en tratar al ciimulo de galaxia{] como un sistema mecanico
estacionario; de forma que se puede obtener su masa por medio del teorema del virial, esto
en términos del promedio al cuadrado de las velocidades de las galaxias pertenecientes al
cumulo, obteniendo una masa promedio para las galaxias que conforman el cimulo Coma
de
M = 4.5 x 1019 M,

Resultado inesperado, dado que por medio de la luz visible se llega a una luminosidad pro-
medio de [7]
8.5 x 107 L.

Asi, el factor de conversién v de luminosidad a masa para las galaxias en el cimulo Coma es
del orden v = 500 [7], el cual F. Zwicky compard6 con el factor para el sistema Kapteyn ' = 3
(modelo realizado por Kapteyn J. C. que proporciona la distribucion de las estrellas cercanas

lLlamadas Nebulae en el articulo original |7].
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al Sol basandose en conteos estelares y asumiendo que la Via Lactea es un sistema finito
y aislado [8]), llegando a la conclusion de la existencia de una gran cantidad de materia no
luminosa; en su momento postulada como parte del material barionico no observable y que
llam6 dunkle Materie.

Cumulo Bala

El cimulo Bala se trata de dos camulos de galaxias en colision [9]. En equilibrio, cada com-
ponente dentro del cimulo se encuentra en una distribucion espacial uniforme; durante la
colisién de dos cumulos de galaxias, las galaxias se comportan como particulas que no sufren
interacciones significativas entre si, al igual que la DM, y el plasma como un fluido que sufre
una presion de arrastre que lo retrasa con respecto a las galaxias. En ausencia de DM, se
espera que el potencial gravitacional siga al gas visiblemente dominante; por el contrario, en
un escenario con DM el potencial estara guiado por dicho componente [9].

Por medio de lentes gravitacionales se puede crear un mapa de la distribucion de masa y, por
su parte, la emisién de rayos X del gas permite crear un mapa de materia visible, ver Figura

L2l
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Figura 1.2: Imagen del ctiumulo Bala tomada con Chandra. Los contornos verdes representan la recons-
truccion de la distribucion de masa por medio de una lente gravitacional. Las zonas iluminadas muestran
la concentracion de gas. Tomado de [9].

En la Figura se observa como el potencial no se encuentra empalmado a la distribucion
del gas; esto es una prueba de la presencia de DM.

1.1.3. Escala cosmologica
Formacion de estructuras y distribucion de materia a grandes escalas

La teoria estandar cosmologica, conocida como el modelo del Big Bang caliente [10], nos dice
que el universo temprano era caliente, denso, cercano a la homogeneidad y se expandia adia-
baticamente de acuerdo a las leyes de la relatividad general. Esta teoria explica la radiacion
césmica de fondo y las abundancias de nucleos ligeros; no obstante, siendo los cimulos de
galaxias en conjunto con el vacio entre ellos, las estructuras visibles a mayor escala en el uni-
verso, los origenes de esta estructura atn no se pueden explicar haciendo uso tinicamente
de materia barionica. Siendo asi, se suma la materia no visible pero detectable por su efecto
gravitacional [11].
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En el marco cosmolégico actual, la DM es esencial para explicar la formacién de estructuras,
ya que antes del desacoplo los bariones permanecian acoplados a la radiacién y no podian
colapsar gravitacionalmente; siendo las fluctuaciones iniciales observadas en el CMB (67'/T ~
10~°) muy pequenas, de forma que no habrian podido crecer lo suficiente para dar lugar a las
galaxias y camulos como se observan hoy en dia, si el tiempo a considerar es la edad actual
del universo [12].

La DM, al no interactuar electromagnéticamente, pudo comenzar a agruparse mucho antes
del desacoplo, generando pozos de potencial gravitatorio ¢, los cuales mas tarde apoyarian
al colapso de los bariones. Este proceso se modela en el régimen lineal mediante la ecuacion
de perturbaciones:

6 +2H6 — AnGppd =0

Ecuacién con un crecimiento que se ve reducido en la era de radiacion pero aumenta en la era
de materia [11]. Esto es esencial para amplificar las pequenias perturbaciones primordiales
hasta los niveles requeridos para formar la estructura actual.

CMB y Nucleosintesis

El Fondo Césmico de Microondas (CMB, por sus siglas en inglés) es radiacion remanente
del universo temprano, emitida cuando la temperatura habia descendido lo suficiente para
que los protones y electrones se recombinaran formando atomos neutros, los fotones dejaron
de interactuar con la materia moviéndose libres en el espacio y conservando un registro
de las condiciones fisicas en ese momento [3]. Actualmente el CMB se observa como una
radiacion casi isotréopica con anisotropias, las cuales contienen informacién sobre la evolucion
del universo.

Las mencionadas anisotropias de temperatura del CMB pueden describirse como perturba-

ciones en la temperatura en una direcciéon dada 7 y se definen como AT (7)/T, de forma que
es posible realizar una expansion en forma de armonicos esféricos [13]:

ATG) < o
7T = %n: CLengm(n)

donde T es la temperatura del universo, a, son los coeficientes de expansion y Y, () son
las funciones armonicas esféricas.

Los coeficientes de expansion se obtienen mediante:
T . Ve
= [ dnY, _— .
Apm / n im(n) T
Suponiendo isotropia y homogeneidad, se debe obtener:
<a?mazjin’> = CéTT 5@@’5mm’

donde C7T es conocido como el espectro de potencias angular del CMB y mide la variacion
de temperatura media entre dos puntos separados por un angulo 6 ~ 200°/%.

4
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Figura 1.3: Simulaciones de MAP y PLANCK que muestran el espectro de potencias C{" del CMB con los
picos actsticos predichos para distintos valores de la densidad total §2. Tomado de [13].

El plasma de fotones y bariones genero oscilaciones acusticas, esto por el intento de la grave-
dad de colapsar a los bariones y el empuje de la radiacién. Antes de que los fotones quedaran
libres produciendo el desacople, dichas oscilaciones dejaron una huella caracteristica en el
espectro CI'T, visible como una serie de picos. La posicion del primer pico esta fuertemente
correlacionada con la geometria global del universo, la altura relativa y el espaciado de los
picos dependen de parametros cosmologicos como la densidad barionica Q,h? y los pozos
gravitatorios de la densidad total de materia (,,h?.

Por otro lado, la nucleosintesis primordial (BBN, por sus siglas en inglés), proceso que ocurrio6
en los primeros minutos del universo, cuando la temperatura descendi6 a valores del orden
de 0.1 MeV, permitiendo que protones y neutrones pudieran combinarse para formar ntcleos;
permite determinar de forma independiente Q,h? a partir de la abundancia observada de ele-
mentos ligeros como el deuterio y el helio [14]. Este calculo para Oyh2 se da al comparar entre
abundancias observadas y predicciones tedricas de nucleos ligeros como deuterio, helio-3,
helio-4 y litio-7, cuyas abundancias dependen fuertemente de la razén bariones/fotones [15]:
ny

Ny

)

1.2. Densidad reliquia de DM

Como ya se mencion6 anteriormente, una de las cotas con las que debe cumplir un candidato
a DM es la densidad reliquia, es decir, la cantidad de energia que medimos gracias al CMB y
Nucleosintesis. Los datos del satélite PlanckE] dan un valor para dicha cantidad de [3]

Q,h* = 0.120 £ 0.001, (1.1)

donde h es el parametro de Hubble reducido y (2, representa la densidad fraccional de energia
de la DM respecto a la densidad critica p. = 3H3 /(87G).

2Se pueden revisar los valores para distintas constantes en el anexo

5
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1.2 Densidad reliquia de DM

1.2.1. Escenarios de produccion

Con base en la historia térmica, existen tres mecanismos principales para la producciéon de
la densidad reliquia [16]:

= Freeze-out (reliquias térmicas): es el escenario donde la DM estuvo en equilibrio con
el plasma primordial; posteriormente, al expandirse y enfriarse el universo, la tasa de
aniquilacion se volvié menor que la de la expansion del universo (I' < H) y la abundan-
cia se “congeld”, esto debido a la casi nula interaccion de la DM. Este proceso ocurre
tipicamente cuando la temperatura es:

-
Tfreeze—out ~ N
20°

lo cual corresponde a temperaturas del orden de T' ~ 5 GeV para m, ~ 100 GeV [16].

= Freeze-in (reliquias no térmicas): en este, nunca se alcanzo el equilibrio térmico debido
a acoplamientos extremadamente débiles. De esta forma la abundancia se gener6 gra-
dualmente a partir de decaimientos o aniquilaciones de particulas del Modelo Estandar,
hasta que estas interacciones fueron minimas. La produccion suele darse a temperatu-
ras cercanas a la masa de la particula mediadora,

Ttreeze-in ~ Mmediador;
pudiendo abarcar un amplio rango dependiendo del modelo [16].

= Mecanismo de desalineamiento: escenario propio de campos escalares ultraligeros,
como los axiones. En este, la densidad reliquia surge de las oscilaciones coherentes del
campo cuando la masa del axiéon se vuelve comparable con la tasa de expansién, lo que
da lugar a temperaturas tipicas del orden de

maMpl 1/2
Tosc ~ ’
1.66 /9.«

donde g. es el numero de grados de libertad efectivos y Mp, la masa de Planck [16].

1.2.2. Ecuacion de Boltzmann

En el escenario del Freeze-out, la DM del universo temprano pudo surgir a partir del plasma
primigenio, siendo el punto de partida la ecuacion de Boltzmann para la densidad numérica
ny, que nos dice como evoluciona en el tiempo el namero de particulas de DM por unidad de
volumen en el universo [16]:

iy +3Hn, = =T (ny — nf?) — <0‘U><ni - (n;q)Q) (1.2)

donde H es la tasa de expansion del universo, I' corresponde a posibles tasas de decaimien-
to, (ov) es la seccion eficaz de aniquilacion promediada térmicamente y n5! es la densidad de
equilibrio. En el primer término del lado izquierdo se encuentra la evolucion temporal de la
densidad de DM, en el segundo término la dilucién de particulas debida a la expansion tridi-
mensional del universo; del lado derecho encontramos los términos asociados al decaimiento,
aniquilacion y produccion de DM.

Con el fin de simplificar el analisis se utiliza la abundancia comévil como la razén de n, y
la densidad de entropia s, esto debido a que la entropia comoévil es una cantidad que no se
diluye debido a la expansion:

nx

Y

R
S
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De manera que se puede expresar la ecuaciéon de Boltzmann para Y como:

dY  xzs(my)

a0 = Hmy YTV (1.3

m, es la masa de DM y # = 2*, que permite medir el tiempo césmico en términos de la
temperatura del plasma como se muestra en la Figura[I.4]

00 Evolucién de Y durante el congelamiento térmico

=== Y:{ov)=10"7
=== Y:{ov)=5x10"1

—2.5 === Y:{ov) =7.7 x 107° (canénica)

-5.04

1))

—7.54

1004 N T e e e e

logio (Y/Y(x

-12.5

—15.0

=17.5 A

-20.0

10° 102 10°

x=m|T

Figura 1.4: Evolucién de la abundancia comoévil Y durante el congelamiento térmico de una particula
masiva. La linea negra representa la abundancia en equilibrio Yeq, mientras que las lineas punteadas
muestran la abundancia Y (x) para diferentes valores de la seccién eficaz de aniquilacién (ov). Una seccién
eficaz mayor retrasa el desacoplamiento y reduce la abundancia final Yo.. La linea roja muestra la seccién
eficaz canédnica (ov) ~ 3 x 10725 cm®/s ~ 7.7 x 107° GeV2, que reproduce correctamente la densidad de
materia oscura observada.

Considerando un escenario donde, en los inicios del universo, la DM estaba en equilibrio tér-
mico con el plasma, teniendo Y ~ Y¢?. Posteriormente, al enfriarse la expansion del universo,
se supera con creces la interaccion DM-DM, de forma que Y es constante, y la abundancia
reliquia se obtiene de la soluciéon Y (x — o0).

Se pasa de una densidad numérica Y., a una densidad de energia a partir de su producto
por la masa de cada particula de DM,

0 _ 0
Py = My

= My S50Y oo

donde s, es la entropia actual, n es la densidad numérica actual, m, es la masa de la parti-
cula de DM, y Y, es la densidad numeérica comovil en el presente.

Finalmente, se llega a la fraccion de energia que aporta la DM al universo como el cociente

02 /pe [17]:

my S0Y
pe

Es de esta forma que, mediante la relacién entre la abundancia comévil Y, la masa de la
particula m,, la entropia actual s, y la densidad critica p., se obtiene la fracciéon de den-

Q, = (1.4)
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sidad de energia de DM (,, parametro fundamental para contrastar modelos teéricos con
observaciones cosmologicas.

1.2.3. El milagro WIMP

Continuando en el mismo escenario de produccién térmica, las particulas masivas débilmen-
te interactuantes (WIMPsﬂ por sus siglas en inglés) son un tipo de candidato a DM, las cuales
permanecen en equilibrio con el plasma primordial hasta que las interacciones de aniquila-
cién ya no son significativas ante la expansion del universo. El momento en que ocurre el
freeze-out se caracteriza mediante el ya mencionado parametro z, en este caso con Tr para
la temperatura de congelacion, tal que zr = 7- ~ 20 — 25: Asi las particulas dejan de estar
en equilibrio térmico cuando la temperatura del universo es aproximadamente una vigésima
parte de la masa de la DM. A partir de este valor, la densidad reliquia puede estimarse de
forma aproximada como [18]

3x 10726 cm3s~!
(ov)

Segun los datos de la colaboracion Planck, para reproducir la abundancia observada se
requiere [3]

(1.5)

Q. h? ~0.1

(ov) ~ (2—3) x 10726 cm3s . (1.6)

Esto es conocido como el milagro WIMP, cuando una particula con acoplamientos de orden
electrodébil y una masa en la escala de O(100 GeV —1 TeV) reproduce la densidad reliquia [19].

La abundancia reliquia puede verse afectada de manera significativa por efectos adicionales,
como las coaniquilaciones, que ocurren si existen otros estados casi degenerados en masa
con la particula candidata a DM. Para un tratamiento realista es necesario resolver nume-
ricamente la ecuaciéon de Boltzmann; esto es realizado por programas como MicrOMEGAs o
DarkSUSY [20].

1.3. Las propiedades fundamentales de la particula de ma-
teria oscura

Aun cuando las evidencias de DM son tantas y tan bien fundamentadas, su naturaleza sigue
siendo una incégnita. Sin embargo, existen lineamientos con los que un candidato a DM debe
cumplir.

La primera caracteristica, y una de las mas importantes, es ser masiva, esto debido a que,
como ya se mencioné en la seccion|1.1, muchas de las principales evidencias de su existencia
se encuentran fundamentadas en los efectos gravitacionales de la DM.

Para fijar un rango de masas, se puede empezar por la cota inferior, la cual esta determinada
por la longitud de onda de De Brogli R = 2%, para poder permanecer ligada a galaxias
enanas, con m, > 1072! €V. El limite superior viene dado por la posibilidad de que la DM sea
un objeto compuesto, como agujeros negros, pero de masa menor a una galaxia enana, las
cuales tienen una masa del orden de 10° M, imponiendo una cota de m, < 10* M. Teniendo
el rango [2],

10721 eV < m, < 5.609 x 107V

SWeakly Interacting Massive Particles.
4Longitud de onda asociada a una particula material en movimiento, A\ = % 121], donde p = mwv, h = 27h, en
unidades naturales.
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este amplio rango de masas puede dividirse en sectores como se muestra en la Figura

Campos Particulas Objetos Macroscopicos
Muy Escala.r : ; Reliquia Muy
grande  ultraligera = v Brermics PBHs pesado

' L l I L 1 } |

] c\"‘f GeV 102 T k 10" } 10% 1()1““ 107

Toow § weak scale Planck scale Asteroid mass Solar mass

b :
Tm 30 102 1070
Hubble
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Figura 1.5: Rango de masas de la materia oscura y algunos de sus candidatos. Tomado de (2.

En la seccion se menciona como la DM es detectada por medio de sus efectos gravitacio-
nales debido a que no es visible, por su falta de interaccion en el espectro electromagnético;
a partir de ello se dice que es neutra.

Otra caracteristica es darle el término de fria, lo cual hace referencia a que es no relativista.
Para profundizar en este punto, se introduce el espectro de potencias de materia, P(k). Dicho
espectro cuantifica la distribucion estadistica de las fluctuaciones de densidad en el universo,
de forma que valores grandes de P(k) indican mayor variacion en las fluctuaciones de den-
sidad, lo cual implica un mayor agrupamiento de materia. A grandes escalas, la formacion
de estructura esta gobernada por la competencia entre atraccion gravitacional y expansion
césmica, con fluctuaciones en evolucion lineal.

El espectro de potencias adimensional A?(k):

A?(k) = 4n (;)3P(/€),

donde k es el namero de onda comévil, marca el momento en que la formacién se vuelve no
lineal con A?(k) ~ 1, de modo que, si la DM fuera relativista, A?(k) seria suprimida [16].

Ser débilmente interactuante es otra de las caracteristicas de la DM, esto debido a que
la DM es esencialmente inerte a gran escala; si existieran interacciones no gravitacionales
significativas, estas modificarian el espectro de potencias A?(k). Las observaciones de galaxias
y camulos imponen un limite para la probabilidad de dispersion entre particulas de DM x
de [16]:
IXX=XX < 1) em?2

Ademas, la presencia de DM en la actualidad implica que su vida media debe superar la edad
del universo, siendo una particula estable. La edad del universo es typiverse ~ 4.35 x 10'7s,
obteniéndose una vida media para DM T, <3 x 107871 [3].

1.3.1. Candidatos a DM

Entre los candidatos mas estudiados se encuentran dos que son de nuestro interés: neutrinos
estériles y escalares, los cuales constituyen extensiones minimalistas del Modelo Estandar.
Sin embargo, también existen otros candidatos bien motivados, como los axiones, los WIMPs
y la materia oscura asimétrica, entre otros de interés tanto para la fisica de particulas como
para la cosmologia.

La mayoria de los modelos actuales de DM se formulan en el marco de la teoria cuantica de
campos, caracterizandolos por medio de su masa y espin. Como ya se menciono, el rango de
masas aceptable es extremadamente amplio.
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Axion y particulas tipo axion ultraligeras

Introducidos con el fin de resolver el problema de violacién de CP en fisica de particulas. Se
trata de un bosén pseudo-Goldstone asociado a la simetria global U(1)pq, que adquiere una
pequena masa por la anomalia de cromodinamica cuantica y que, en su version invisible,
presenta interacciones extremadamente débiles con el sector visible [22]. Las busquedas de
laboratorio, el enfriamiento estelar y la supernova 1987A restringen su masa a m, < 0.01eV.

En este rango, los axiones interactiian tan débilmente que nunca alcanzaron el equilibrio
térmico, por lo que hoy se comportan como DM fria [20].

Neutrinos

Los neutrinos fueron importantes candidatos a DM, y su virtud radica en ser particulas
conocidas y con masa no nula, confirmada por los experimentos de oscilaciones. Sin embargo,
la posibilidad de neutrinos estandar de tipo frio con masas del orden de GeV quedo6 descartada
hace tiempo por los experimentos del LEP en el CERN, de forma que, aunque los neutrinos
contribuyen a la densidad de DM, su papel parece ser subdominante. La mayor parte de la
DM debe corresponder a otro tipo de particulas [22].

Neutrinos estériles

Similares a los neutrinos del Modelo Estandar, pero sin interacciones débiles directas, salvo
por su mezcla con los neutrinos activos. Fueron propuestos como candidatos en 1993 por
Scott Dodelson y Lawrence M. Widrow.

Se encuentran fuertemente restringidos por observaciones cosmolégicas y astrofisicas. Con
masas menores a ~ 10keV, se descartan, ya que impedirian la formacion temprana de estruc-
turas. Sin embargo, con una pequena asimetria leptonica podrian producirse en un espectro
no térmico y comportarse como DM fria [20].

Escalares ligeros

Se han propuesto candidatos escalares con masas en el rango de 1-100 MeV como una alter-
nativa a los WIMPs fermionicos clasicos, los cuales estan limitados por la densidad reliquia
a masas mayores a unos pocos GeV. Aunque desde la perspectiva de la Fisica de Particu-
las estos modelos resultan ad hoc, han recibido interés experimental tras la deteccién por el
satélite INTEGRAL de la linea gamma de 511 keV proveniente del bulbo galactico, que podria
explicarse mediante la aniquilacion de particulas ligeras en pares de positrones. Sin embargo,
se requieren mas pruebas, ya que senales analogas deberian observarse también en galaxias
enanas esferoidales [20].

Materia Oscura asimétrica

El escenario de Materia Oscura asimétrica conecta la abundancia de DM con la asimetria
bariénica del universo. La densidad de DM se determina por un exceso de particulas sobre
antiparticulas en el sector oscuro, analogo al observado en el sector baridnico. Esto explica
de manera natural la relacion Qpy /€ ~ 5, prediciendo masas de orden O(1 — 10) GeV para la
particula de DM [23].

Candidatos supersimétricos

= Neutralino, surge en modelos supersimetricos con conservacion de paridad-R [20].
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= Gravitino, supercompanero del graviton en supersimetria, puede ser la particula super-
simétrica mas ligera y estable en ciertos escenarios, solo interactua gravitacionalmente,
lo que dificulta su deteccion. Ademas, puede generar problemas cosmoldgicos, como
alterar la nucleosintesis primordial [20].

= Axino, se trata del supercompanero del axion. Inicialmente se consideraba un candidato
a DM caliente o tibia, pero se ha demostrado que a temperaturas bajas también puede
comportarse como DM fria [20].

WIMPs

Los WIMPs representan el candidato historico mas estudiado. En el ya mencionado milagro
WIMP, la seccion eficaz caracteristica de las interacciones débiles produce de manera natu-
ral la abundancia reliquia observada a través del mecanismo frezee-out. Aunque la falta de
deteccion directa ha restringido severamente su espacio de parametros, siguen siendo un
paradigma de referencia en estudios de Materia Oscura [20].

1.4. Busqueda de DM

Dado la misteriosa naturaleza de la DM existen numerosos experimentos dedicados a su
busqueda, los cuales se pueden dividir en 3 tipos: colisionadores, deteccion directa y deteccion
indirecta. A continuacion se mencionan brevemente los dos primeros casos ya que al ser de
gran interés para este trabajo la deteccion indirecta se dedica a ella el capitulo

1.4.1. Deteccion en colisionadores

Dado que las particulas de DM son neutras y de larga vida, deben escapar del detector sin
dejar traza cargada o electromagnética. La firma experimental esperada es una pérdida de
energia, por lo cual su deteccion es similar a la de los neutrinos: la sefial se infiere a partir
de un desbalance en el momento transverso [24].

Los colisionadores son una gran herramienta sensible al modelo, especialmente a bajas ma-
sas y para ciertas estructuras de Lorentz de los acoplamientos. Sin embargo, por si solos
no pueden determinar si la particula invisible producida es DM, ya que cualquier particula
neutra y longeva puede producir una firma similar [25].

1.4.2. Deteccion directa

Como ya se ha mencionado la presencia de DM se ha inferido debido a sus efectos gravita-
cionales; la deteccion directa usa esto al esperar encontrarla a través de su dispersiéon con
un nucleo objetivo al medir la energia depositada por la particula de DM durante la colision,
llamada energia de retroceso.

Se puede describir la tasa de dispersion DM-nucleo como:

dR > do " 3
(B = Nr Do ZTwE) v IEIGR) d%
~ Mx Vmin —
Dependencia del objetivo ~~~ Distribucion de velocidades

Densidad numeérica Seccion eficaz diferencial

donde N7 es el numero de nucleos objetivos por kilogramo de material detector, p, la densidad
local de DM, m, su masa, 7 su velocidad relativa a la Tierra, fz(7,t) su distribucién de
velocidades, v, = /mnyE/2u? es la velocidad minima de la DM que puede producir energia
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de retroceso detectable por el experimento,con y = m,my/(m, +my), €l término de la seccién
eficaz esta dado por [25]:

do my 9
E(U’ )= 2,202 los1 F*(q) + osp S(q)] -

El termino F?(q) es el factor de forma nuclear espin-independiente, que modula la contri-
bucion de la seccion eficaz og a energias de retroceso, y S(q) es la funcién de estructura
espin-dependiente, que modula el aporte de osp en funcién del contenido de espin neto del
nucleo objetivo.

No obstante, como ya se mencioné existe otra via complementaria basada en la busqueda de
productos secundarios de la aniquilacion o decaimiento de particulas de materia oscura, tales
como rayos gamma, positrones o neutrinos, lo que constituye el eje de la deteccion indirecta,
misma que se estudiara mas adelante.

A lo largo de este capitulo se revisaron las principales evidencias de la existencia de materia
oscura, sus propiedades fundamentales y los mecanismos propuestos para su produccion en
el universo temprano, resaltando la importancia de la seccion eficaz en este proceso. Se pre-
sentaron algunos de los candidatos mas populares y el rango de masas en que se encuentran
y los métodos usados para su busqueda.

En el siguiente capitulo se explorara con mayor detalle la deteccion indirecta, su marco teérico
y las herramientas utilizadas para su desarrollo, dado que es una de las vias mas promete-
doras para buscar senales de materia oscura.
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Capitulo 2

Deteccion indirecta de Materia
Oscura

Los experimentos de deteccion indirecta se basan en la busqueda de senales de la aniqui-
lacién o decaimiento de particulas de DM provenientes de fuentes astrofisicas [2]. Si bien el
numero de particulas de DM por unidad de volumen comévil no cambia después del freeze-
out, la existencia del proceso de aniquilacién puede ocurrir localmente y dar lugar a un flujo
significativo de rayos -, neutrinos e incluso antimateria, sobre todo en regiones con alta den-
sidad de DM |24]. Dicho flujo depende significativamente de la seccion eficaz de aniquilaciéon,
siendo una de las cotas mas importantes en la busqueda de DM. La intensidad de la senal
también esta determinada por la distribucion espacial de la DM, con regiones de alta densidad
como fuentes destacadas [2].

En este trabajo, la deteccion indirecta desempena un papel de gran relevancia, pues establece
las cotas experimentales sobre el flujo de rayos gamma, asi como sobre la seccién eficaz de
aniquilacion, lo que constituye restricciones esenciales que permiten delimitar el espacio de
parametros para un modelo. En este capitulo se ahondara mas a fondo en todos estos detalles
y durante los capitulos siguientes, estas herramientas seran indispensables para evaluar la
viabilidad del candidato a DM considerado.

2.1. Distribucion

La densidad promedio de DM en el universo difiere de su distribucion, debido a la formacion
de estructuras. Dos cantidades de importancia en la deteccion de DM son la densidad p(r) y
la distribucién de velocidades f(v) en el sistema astrofisico de interés.

Generalmente, la DM tiende a distribuirse de forma esferoidal en sistemas ligados gravitacio-
nalmente y, como se mencioné en el capitulo anterior, es no relativista, con velocidades por
debajo de la velocidad de escape [2].

Existen tres enfoques por los cuales se pueden determinar p(r) y f(v):

1. Observaciones: Las curvas de rotacién planas de las galaxias permiten inferir una dis-
tribucion de DM con p(r) « 75 para radios grandes. A menor escala, se comportan como
se menciona en Esto ajusta funciones parametrizadas al perfil total [2].
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Para el caso de las galaxias esferoidales, la cantidad cinematica relevante en este tipo de
medicion es la dispersion de velocidades estelares, a partir de la cual es posible inferir
su distribucion de materia oscura mediante la ecuacion de Jeans [26].

. Métodos teéricos: La formacién de un halo galactico de DM puede entenderse como el
colapso gravitatorio de una sobredensidad esférica de particulas. Este proceso lleva a
una estructura sostenida por los movimientos aleatorios de las particulas, cuyos valores
promedio obedecen el teorema del virial [2]:

<K > =-1 <V>u

2

reden la cual (K) es la energia cinética promedio del sistema, asociada al movimiento de
las particulas de materia oscura, y (V) es la energia potencial gravitacional promedio. A

partir de ella se obtiene la velocidad cuadratica media
B 5"dvir

(v?)

donde M;.; es la masa total contenida dentro del radio virial del halo, r; es el radio
virial, definido como el radio dentro del cual la densidad media del halo es ~ 200 veces
la densidad cosmolégica de fondo. G es la constante de gravitacion universal [27].

)

El mecanismo de relajacion violentaE] permite determinar una distribucion de velocida-
des del tipo Maxwell-Boltzmann [2]:

f(v) oc e 127, 2.1)

siendo v la rapidez de la particula y ¢ la dispersion de velocidades del halo, de la cual
se puede obtener la densidad de masa del halo de DM como funcién del potencial gravi-
tacional, obteniendo el perfil de densidad de una esfera isoterma singular con un radio
de halo r para la contribucién de masa dominante del sistema. Esto es, la materia os-

cura [28], ,
ag
p(r) =573 (2.2)

la cual da lugar a un perfil de velocidad tangencial de la materia visible
Ucirc(r) = \/50-7 (23]

el cual se conoce como curva de rotacion dando asi una explicacion aproximada que
permite describir halos de DM galacticos asi como el disco compuesto por la parte do-
minante de materia visible [2].

. Simulaciones de N cuerpos: Las simulaciones N-body constituyen la principal herra-
mienta para estudiar la formacion y evolucion de halos de DM en un amplio rango de
escalas [2].

2.1.1. Distribucion espacial de DM

La forma en que se distribuye la DM en las galaxias esferoidales esta relacionada con la ma-
teria luminosa. Generalmente son distribuciones esféricas que se dividen en perfiles radiales

planoqﬁ_-] y caspiderf] [30].

lProceso mediante el cual un sistema autogravitante sin colisiones (como un halo de DM) alcanza un estado de
equilibrio estadistico debido a los cambios de su campo gravitatorio en el colapso inicial, permitiendo explicar la
distribucion de densidad y de luz en sistemas esferoidales [28].

2Halos de DM con una densidad constante en el centro [29].

3Halos de DM cuya densidad aumenta bruscamente al acercarse al centro [29].
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Dichos halos se presentan en diferentes tipos de galaxias. En galaxias espirales, se pueden
encontrar halos de tipo plano; ademas, las curvas de rotacion muestran que la estructura
de los halos de DM esta gobernada por dos parametros independientes: la luminosidad y lo
compacto del disco estelar [30].

Las galaxias de bajo brillo superficial (LSBs), al estar dominadas por DM en todas las escalas
radiales, requieren halos con nucleos planos. En galaxias elipticas y S la universalidad
de sus halos no se encuentra establecida; aunque en los datos se pueden observar ciertas
regularidades. En particular, la derivada logaritmica de la masa total desde el centro hasta
mas alla de R (donde R representa el radio galactocéntrico considerado para el analisis) se
mantiene cercana a 1 [30].

2.1.2. Galaxias enanas esferoidales

Las galaxias de tipo enanas esferoidales (dSph) son sistemas de galaxias satélite de baja masa
y baja luminosidad en el Grupo Local, que orbitan galaxias mas grandes como la Via Lactea y
Andromeda. Destacan como objetos de estudio debido a que muestran propiedades dinamicas
y astronomicas que las convierten en los laboratorios mas limpios para la deteccion indirecta
de materia oscura (DM).

Se caracterizan por tener concentraciones muy bajas de gas, corrientes de formacion estelar
muy débiles y altas relaciones masa-luz, lo que sugiere que estan dominadas por DM [31].
Las dSph que orbitan a la Via Lactea presentan relaciones masa-luz extremadamente altas,
que a veces alcanzan cientos o incluso miles en unidades solares. Esto indica que la mayor
parte de su masa es invisible y, por lo tanto, constituyen laboratorios ideales para el estudio
de la DM [31].

Como ya se menciond, las dSph no poseen gas y las estrellas en ellas no tienen una velocidad
de rotacion promedio que permita trazar curvas de rotacion, por lo que se utilizan dispersio-
nes de velocidades estelares para reconstruir el potencial gravitatorio. Una estimacion de la
masa encerrada cerca del radio de media luz r;, esta dada por [30]:

51y, 0%
M) ~ =g
donde oy es la dispersion de velocidades estelares y G la constante de gravitacion. Dicha
estimacion se basa en el teorema del virial. La distribucion de DM en dSphs suele modelarse
mediante la forma generalizada de perfiles (¢, 3,7), la cual se presentara mas adelante.

Las dSph son particularmente valiosas para busquedas indirectas de DM porque presentan
niveles extremadamente bajos de emision astrofisica convencional. A diferencia de las gala-
xias espirales, no contienen gas denso, regiones de formacién estelar, supernovas activas ni
discos que produzcan intensos fondos de rayos gamma. Las espirales, incluyendo la propia
Via Lactea, poseen fuentes de fotones de alta energia como pulsares, remanentes de super-
nova y nubes moleculares, lo que genera un fondo complejo y dificil de modelar. En cambio,
las dSph son entornos “limpios”, donde practicamente cualquier emision gamma detectada
seria atribuible a procesos exo6ticos como aniquilacion de DM [32].

El analisis dinamico también se simplifica: al carecer de gas y rotacion ordenada, sus estrellas
son esferas soportadas por presion, y su potencial es dominado por la DM. El equilibrio
dinamico se describe mediante la ecuacion de Jeans, que en su forma esférica simplificada

4Galaxias lenticulares, intermedias entre espirales y elipticas |30].
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donde v(r) es la densidad estelar, o, la dispersion radial y M(r) la masa encerrada. Esta
ecuacion permite reconstruir perfiles de DM con menores degeneraciones sistematicas que
en galaxias mas complejas.

En estudios de deteccion indirecta, las dSphs son objetos privilegiados debido a su bajo fondo
astrofisico y a que el flujo esperado de particulas secundarias depende del factor J[ﬂ [30].
Debido a ello, siete galaxias del tipo enana esferoidal seran utilizadas como objeto de estudio:
Ursa Minor, Sculptor, Draco, Sextans, Carina, Fornax y Leo II. A continuacién de sa una
descripcion breve de cada una de ellas.

= Ursa Minor

Ursa Minor es una galaxia del tipo dSph cercana [33], sus mediciones de dispersion de
velocidades muestran valores altos en relacion con su baja luminosidad, lo que sugiere
un sistema fuertemente dominado por DM [34]. En el contexto de la deteccién indirecta,
presenta valores para el factor J altos, lo que la convierte en uno de los objetivos mas
relevantes para la busqueda de senales de aniquilacion de DM [35].

= Sculptor

Sculptor es un sistemas muy estudiado ya que admite tanto perfiles cuspidales como
con planos, siendo estos ultimos los que mejor ajustan sus dispersiones de velocida-
des [36]. También muestra valores de factor J significativos, lo que la convierte en objeto
de estudio importante para rayos gamma provenientes de la aniquilacion de DM [35].

= Draco

Draco es conocida por ser una galaxia dominada por DM, su relacion masa-luz es extre-
madamente alta en comparacion con otros satélites de la Via Lactea [33], ademas de no
presentar indicios de perturbaciones externas. Sus estudios de dispersion de velocida-
des son consistente con un halo denso de DM lo que la convierte en un objeto de interés
para su estudio por deteccion indirecta [37], siendo una de las galaxias mas utilizadas
para imponer cotas gracias a su alto factor-J y su bajo fondo astrofisico [35].

= Sextans

Sextans tiene una dispersion de velocidades relativamente baja, pero debido a su cine-
matica estelar requiere un halo de DM dominante [34], admite perfiles tanto del tipo
cuspide como planos [38] y para deteccion indirecta presenta valores de factor-J in-
termedios pero con suficiente relevancia para su uso en la busqueda de senales de
aniquilacion [35].

= Carina

Carina muestra una dispersién de velocidades que indica un halo de DM dominante, atn
cuando su estructura interna es algo mas compleja que la de otras dSph debido a sus
poblaciones estelares multiples y a una posible influencia de interacciones pasadas con
la Via Lactea [33]. Para propésitos de deteccion indirecta esta galaxia presenta factores
J no tan altos pero utiles [35].

5Cantidad que cuantifica la eficiencia de una regién para producir fotones provenientes de la aniquilacién de
materia oscura [20].
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= Fornax

Fornax es una de las dSph mas luminosas y masivas del conjunto de satélites de la
Via Lactea, presenta una cinematica que indica un halo de DM dominante, debido alta
luminosidad presenta valores para el factor J por debajo de otras galaxias, pero que
no deja de ser relevante para la busqueda de aniquilacion de DM dada su estructura
interna compleja y gran masa [35].

= Leo II

Leo II tiene una estructura casi perfectamente esférica, su dispersion de velocidades
indica que esta dominada por DM, pero cuenta con valores de factor J bajos, aunque
bien determinados gracias a su estructura. Siendo una galaxia aislada es de utilidad
para comparar las propiedades de halos de materia oscura sin la influencia de fuerzas
externas significativas [35].

2.1.3. Distribucion de densidad

La capacidad de detectar senales de DM esta directamente influenciada por la distribucion
de densidad de DM en el objeto a estudiar, por lo tanto, realizar estimaciones precisas de esta
densidad del blanco es de suma importancia.

Al modelar los halos de DM, se emplean diversas parametrizaciones que suelen clasificarse en
dos grandes categorias, ya antes mencionadas: i) perfiles cuspy (ctispide), y ii) perfiles cored
(planos).

Para describir como varia radialmente la densidad de DM en una galaxia se puede usar un
perfil generalizado («, 8,v) de Hernquist, Dehnen y Zhao [31],

=8

pon(r) = p (;)_7 [H(:)a] . (2.5)

donde p, es la densidad caracteristica, r es la distancia radial desde el centro de la galaxia
enana, y rs es el radio de escala del perfil, que indica el punto donde la pendiente cambia.
El parametro « controla la transicion entre la pendiente interna y la externa; v determina la
pronunciacion de la cuspide interna, es decir, como crece la densidad hacia el centro cuando
r — 0; y (2 fija la caida de la densidad en la regién externa, controlando el comportamiento
cuando r — oo.

Algunos de los perfiles de halos de DM que se adoptan actualmente son [30]:

= Perfil de Navarro-Frenk-White (NFW): En el marco ACDM, la estructura de halos viria-
lizados de DM obtenida en simulaciones de N-cuerpos sigue un perfil universal de den-
sidad angularmente promediado y esféricamente simétrico, pnrw(r), dado como [2,(30]:
-2

Ts T
PNFW(T) = ps — (1 + ) : (2.6)

T Ts
= Perfil generalizado NFW (gNFW): Una extension del perfil NFW es la forma generalizada,

cuya expresion para la densidad es [2]:

s\ P\
panFw (1) = ps (7) <1 + r) , (2.7

donde el parametro v controla la pendiente interna. El caso v = 1 reproduce el perfil
NFW estandar [30].
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Perfiles de densidad de materia oscura normalizados
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Figura 2.1: Perfiles de densidad de halos de DM p(r). Se muestran los perfiles Navarro-Frenk—White (NFW),
Burkert, pseudo-isotérmico, Einasto y BT-URC. El eje horizontal corresponde a x = log,,(r/rs), mientras
que el eje vertical representa log,,(p/ps). donde r, es el radio caracteristico y p, la densidad de escala.

» Perfil de Einasto: Este perfil surge para describir la distribucién radial de estrellas
en sistemas auto-gravitantes y posteriormente fue bien aceptado para reproducir la
densidad de los halo de DM debido a que en simulaciones cosmolégicas mostré una
correcta reproduccion de dicha densidad, esto mediante la expresion [2]:

PEin(T) = ps exp {azm K:) ; - 1] } , (2.8)

donde agjn €s un parametro que regula la variacion de la pendiente con el radio [30].

= Perfil isotérmico: El perfil isotérmico modificado surge para describir halos de DM con
un nucleo de densidad plana y una distribucion de velocidades constante, esta dado
por [2]:

Ps

S —
1+ (£)

Este modelo se caracteriza por presentar una region central con densidad aproximada-
mente constante [30].

pIso(T) = (2.9)

» Perfil de Burkert: Se trata de un perfil derivado directamente de observaciones astro-
némicas que describe halos con un nucleo de densidad plana. Este modelo presenta
una region interna con densidad aproximadamente constante y una caida mas suave en
las partes externas del halo; su expresion es [2}[30]:

(1+2) (1+ ()2>
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En la Figura se muestran los perfiles de densidad normalizados p/ps; como funcién del
radio adimensional r/r,. Los perfiles de tipo cuspide (NFW y Einasto) presentan pendientes
internas pronunciadas, mientras que los modelos con nucleo plano (Burkert, isotérmico y
BT-URC) mantienen una densidad central aproximadamente constante y exhiben una caida
mas suave.

Nombre Tipo Coordenadas Z rs Ps Ty Perfil
Ursa Minor | dSph | 105.0°, +44.8° | 66 | 0.56 | 100.6 | 0.49 | «=1,5=3,v
Sculptor dSph | 287.5°,-83.2° | 79 | 0.52 | 88.0 | 0.38 | a=1,8=3,7
Draco dSph | 86.4°, +34.7° 82 | 040 | 87.0 | 028 | a=1,8=3,y
Sextans dSph | 243.5°, +42.3° | 86 | 1.36 | 109.3 | 091 | a=1,8=3,7
Carina dSph | 260.1°,-22.2° | 101 | 048 | 99.2 | 0.27 | a =1,
Fornax dSph | 237.1°, -65.7° | 138 | 1.34 | 102.9 | 0.56 | a=1,8=3,y
Leo II dSph | 220.2°, +67.2° | 205 | 0.30 | 107.2 | 0.08 | a =1,

Tabla 2.1: Parametros de las galaxias enanas esferoidales (dSphs). Se indican el nombre y tipo de galaxia,
sus coordenadas ecuatoriales (ascension recta y declinacion), la distancia Z [kpc] desde la Tierra, el radio
de media luz r5 [kpcl, la densidad caracteristica del perfil de materia oscura ps [10” M /kpc?], el radio de
escala rs [kpc] y la forma funcional del perfil de densidad de DM, bagjonla parametrizaciéon de Zhao y
diferente para cada halo [31].

En la Tabla se encuentran los valores para los parametros utilizados por los autores
Charbonnier, Combet, Daniel, Hinton, Maurin, Power, Read, Sarkar, Walker y Wilkinson [31].
Se fijan a« = 1y 8 = 3 porque son valores tipicos que representan un perfil tipo NFW, mientras
que v se mantiene libre para permitir la exploracion de diferentes escenarios:

= v = 0: Perfil tipo core. La densidad de DM es aproximadamente constante en el centro.
Se utiliza como un modelo alternativo al perfil cuspidal, especialmente al considerar
efectos de bariones o DM auto-interactuante.

= ~ = 1: Perfil cuspidal tipo NFW. Predicho por las simulaciones de N-body en el marco de
la cosmologia de DM fria (CDM). Es el perfil mas comun en simulaciones cosmolégicas.

= v = 1.5: Perfil fuertemente cuspidal tipo Moore. La densidad crece mas rapido hacia el
centro, con una pendiente mas pronunciada que en el caso NFW.

Concentrandose en el caso NFW, se tiene la ecuacion:

PNFW(T) = ps (r)_l

Ts

17 1T -1 -2
14+ (T> ‘| = ps (T) <1+r) :%. (2.11)
Ts Ts Ts i (1+£)

En la Figura [2.2] se pueden ver los perfiles de densidad de DM tipo NFW para siete galaxias
enanas esferoidales (dSph): Ursa Minor, Sculptor, Draco, Sextans, Carina, Fornax y Leo II.
Cada curva representa la distribucion radial de densidad en funcion del radio.

2.2. Emisiones de Rayos 7 en Galaxias Enanas Esferoidales

La buisqueda indirecta de DM, como ya se menciond, se basa en la deteccion de los subproduc-
tos de la aniquilacién o decaimiento de la misma. En este trabajo se considera la aniquilacién
en galaxias enanas esferoidales en el grupo local, la cual produce una senal de rayos gamma.
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Perfiles de densidad NFW para galaxias dSph
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Figura 2.2: Perfiles de densidad de DM para siete diferentes galaxias enanas esferoidales. Se muestra la
densidad de DM en funcién del radio r.

El flujo de rayos gamma proveniente de la aniquilacion de DM en enanas esferoidales a de-

terminada separaciéon angular A2 del centro de la misma, se define como [31]:
&(EW,AQ) = OPP(E,) x J(AQ), (2.12)
dE,

donde el primer término, llamado perfil de aniquilacién, depende sélo de la fisica de particulas
y el segundo, conocido como factor J, contiene la parte astrofisica.

2.2.1. Perfil de aniquilacion
El flujo de rayos gamma por cada proceso de aniquilacion esta dado por:

do 1 {ognnv)  dN.
o(E,) = Lo — 2 Tann il 2.13
(E) =3B, ~ I 2m? " dE,’ 2.13)

con un espectro diferencial de fotones,

dN, AN
—(F,) = i —L(E 2.14
dEfy( 'Y) X’L:bl dEA/( 'Y’mX>’ ( ]

donde m, es la masa del candidato a DM, o,,, es la seccion eficaz de aniquilacion, (ogn,v)

es el promedio sobre las velocidades de distribucion, % es el namero diferencial de fotones
producidos por aniquilacién de DM en funcién de la energia, N, es el namero de fotones, E,
la energia de esos fotones, siendo la medida de cuantos fotones se producen por unidad de
energia y donde los distintos estados finales de aniquilacion 7 se caracterizan por una razén

de ramificacion b;. Todos estos parametros estan fuertemente ligados al modelo [31].
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Seccion eficaz de aniquilacion

La seccion eficaz de aniquilaciéon promediada térmicamente (ov) tiene un papel de suma
importancia en la deteccion indirecta de DM, como ya se vio en la definicién del termino
PP (E).

La tasa de aniquilacion de particulas de DM en el universo primitivo puede describirse en
términos de la seccion eficaz o y la velocidad relativa v. En el régimen no relativista, ov puede
expandirse en potencias de v? [18]:

ov ~ a+ bv* + O(vh),
donde a corresponde al término de onda s (independiente de la velocidad) y b al término de
onda p (dependiente de v?).

Para describir la tasa de aniquilacion en un sistema macroscopico es de interés el promedio
térmico, definido como:

[ @BprdPpa f(p1) f(p2) oVrel

ov) =
o) [ d3p1 &ps f(p1) f(p2)
donde f(p) = (%}nT)?’/ 2 exp(—%) es la distribucion de equilibrio de Maxwell-Boltzmann

para un gas no relativista de particulas de masa m, donde T es la temperatura del plasma y p
es el momento de la particula [18], y v €s la velocidad relativa de las particulas incidentes.

Este promedio se requiere en la ecuacion de Boltzmann que describe la abundancia parti-
culas de DM. En particular, la densidad reliquia resultante se aproxima como podemos ver
en la ecuacion (1.2.3). Haciendo uso del valor canénico que reproduce la abundancia obser-
vada, (ov) ~ 3 x 10726 cm3/s, se buscan senales de aniquilaciéon que permitan confirmar o
descartar modelos con secciones eficaces alrededor o por debajo de dicho limite. Cualquier
desviacion observada por encima de este rango indicaria nueva fisica mas alla del escenario
WIMP estandar. En particular, los limites actuales obtenidos por experimentos de rayos ~
(como Fermi-LAT, H.E.S.S., MAGIC y CTA, que se encuentran en la Tabla se expresan
como cotas superiores sobre (ov) comparadas con el valor canénico [39].

Experimento | Rango de masas (GeV-TeV) limite para (ov)
Fermi-LAT 10 GeV — 1 TeV (1-3)x10"26cm?s~!
MAGIC 0.5 —20 TeV ~ 10724 — 107 cm?3s !
H.E.S.S. 0.7 — 70 TeV (3—5)x 10725 cm?s~!
CTA 0.1 — 100 TeV 10726 — 1072 cm3s~!

Tabla 2.2: Limites tipicos en la seccién eficaz promediada termicamente (ov) para DM DM — bb, obtenidos
por distintos experimentos de rayos gamma [40-43].

2.2.2. Factor J y la distribucion de materia oscura en fuentes astrofisi-
cas

El segundo término de la ecuacion (2.12) para el flujo de rayos v es el factor J, que depende
de la distribucion espacial de DM en el objeto observado y engloba la contribucion astrofisica
del flujo por aniquilacién,

J:/ dQ/p%M(l,Q)dl, (2.15)
AQ
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Figura 2.3: Factor J(0) para la aniquilacién de DM para diferentes perfiles. Tomado de [2].

donde ppum(l, ) es la densidad de DM en un punto ubicado a lo largo de la linea de visién [ y
dentro del angulo sélido 2 subtendido por la proyeccion de la fuente astrofisica en el plano
de observacion. Su integral va de la dSph al punto de vision en la Tierra. Ademas, df2 es el
elemento diferencial de angulo sélido en el cielo, y su integracion sobre una region definida por
un angulo de apertura del cono de observacion centrado en la fuente, «;,, la cual determina
qué fraccion del halo contribuye al flujo observado, a partir de ello se llega al angulo sélido
AQ = 27[1 — cos aynt] que describe el tamano aparente de la fuente, de forma que elegir un oy
mayor implica integrar sobre una porcién mas amplia del halo, mientras que un «;,; pequeno
se concentra en las regiones centrales de mayor densidad, donde la sefnial de aniquilacion
suele ser mas intensa [31].

El término p? en la ecuacion (2.15) se debe a que en procesos de aniquilacion WIMP-WIMP,
la tasa de eventos es proporcional al niumero de pares de particulas que pueden encontrarse
en un volumen dado, asi, la probabilidad por unidad de tiempo de que dos particulas indi-
viduales interactuien entre si para aniquilarse es proporcional a n*(ov), donde n = p/m, es
la densidad numeérica, apareciendo la dependencia de la densidad de masa cuadratica na-
turalmente [18]. debido a esto el factor J proporciona la probabilidad de que dos particulas
de DM se encuentren en regiones donde su densidad es mayor. Fuentes mas concentradas
tienen valores de J mucho mas grandes y por lo tanto son 6ptimas en la biisqueda indirecta,
siempre que el fondo astrofisico no sea dominante [2].

Acorde a lo anterior, en la Figura [2.3|se muestra como diferentes perfiles de densidad (NFW,
Einasto, Isotermo, Burkert) producen variaciones significativas en el valor del factor J en
funcién del angulo 9 (Angulo entre la direccién de observacién y la direccion al centro del halo
de DM |2]). Los perfiles del tipo cuspide tienen valores de J mayores en angulos pequenos
debido a su mayor concentracion central, mientras que los perfiles del tipo plano dan valores
menores y mas suavizados, mostrando cémo la eleccion del perfil de DM genera cambios
importantes en los analisis de deteccion indirecta [2].
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2.3. Detectores y experimentos

Como ya se mencioné existen diferentes productos provenientes de la aniquilacion de DM vy,
con base en ellos, existen diferentes detectores, algunos de los cuales se describen brevemente
a continuacion.

2.3.1. Detectores de neutrinos

Los neutrinos permiten busquedas indirectas complementarias, pues no se desvian y pueden
originarse en el Sol, la Tierra o el halo galactico [32].

Figura 2.4: Vehiculo de lanzamiento con la unidad de deteccién del experimento KM3BNET, Credits KM3NeT.
Tomado de [44].

= IceCube: Se trata del primer detector en su tipo, disenado para observar el cosmos desde
el Polo Sur. Tiene como objetivo detectar neutrinos, permitiendo estudiar fenémenos
astrofisicos extremos como supernovas, estallidos de rayos gamma y eventos asociados
con agujeros negros y estrellas de neutrones [45].

= KM3NET: Se trata de una infraestructura de investigacién que albergara la préxima ge-
neracion de telescopios de neutrinos. Ubicada en las profundidades marinas del Medi-
terraneo. Con el telescopio ARCA se buscan neutrinos de fuentes astrofisicas distantes,
como supernovas, explosiones de rayos gamma o colisiones estelares. El telescopio OR-
CA es el instrumento para el estudio de las propiedades de los neutrinos, aprovechando
los neutrinos generados en la atmaésfera terrestre [44].

= BAIKAL-GVD: El Telescopio de Neutrinos Baikal-GVD (Gigaton Volume Detector) es un
observatorio subacuatico en el lago Baikal, disefiado para estudiar procesos astrofisicos
altamente energéticos mediante la deteccion de neutrinos de alta energia [46].

= Super-K e Hyper-K: El Super-Kamiokande es el detector de agua Cherenkov mas grande
del mundo. El experimento tiene como objetivos principales el estudio de las propiedades
de los neutrinos mediante la observacion de neutrinos solares, atmosféricos y artificia-
les [47].

Por su parte, el Hyper-Kamiokande, su sucesor previsto para 2028,tiene como objetivo
ampliar los estudios de oscilaciones de neutrinos, la busqueda de decaimiento del protén
y la observacion de neutrinos astrofisicos [48].
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2.3.2. Detectores de rayos cosmicos

Se trata de detectores altamente sensibles, capaces de detectar antimateria (positrones, an-
tiprotones, anti-deuterones) dificil de producir en procesos astrofisicos convencionales, con
el problema de la dificultad para ubicar al objeto fuente [32].

Guillermo E. Siermi - 2007

Figura 2.5: Detector en la superficie del Observatorio Pierre Auger. Tomado de @]

AMS: El Espectrometro Magnético Alfa (AMS, por sus siglas en inglés) es un detector
disenado como un modulo externo en la Estacion Espacial Internacional. Hace uso de
estar en el espacio para estudiar el universo y su origen mediante la busqueda de anti-
materia y DM; también realiza mediciones precisas de la composicion y flujo de los rayos
cosmicos [50].

DAMPE: Es un telescopio espacial chino cuyo principal objetivo es la busqueda de se-
nales de DM mediante la deteccion de rayos gamma, electrones y rayos cosmicos de alta

energia [51].

GAPS: Se trata de un globo estratosférico antartico, cuyo objetivo es la busqueda de
antinticleos cosmicos de baja energia (< 0.25 GeV/n), como antideuterones, antiprotones

y antihelio [52].

Auger: El Observatorio Pierre Auger, situado en Argentina, investiga rayos césmicos de
ultra-alta energia (E > 10'? €V), las particulas mas energéticas conocidas en el universo.
Estos raros eventos, menores a uno por km? al ano, producen extensas lluvias de aire
al colisionar con la atmésfera [49].

2.3.3. Telescopios de rayos

Los rayos gamma son una de las herramientas mas importantes para la busqueda indirecta
de particulas provenientes de la aniquilacion de DM del tipo WIMP. Debido a que los fotones
provenientes de la aniquilacion no poseen carga eléctrica, pueden viajar a través del medio
interestelar sin sufrir deflexién por campos magnéticos, lo cual ayuda a preservar informa-
cion precisa sobre la ubicacién de la fuente y permite realizar un mapeo detallado del cielo.
Ademas, la masa tipica de los WIMPs (~ GeV-TeV) implica que una fraccién significativa de su
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energia puede transferirse a fotones altamente energéticos. Esta combinacion de informacion
espacial y espectral convierte a los rayos gamma en un mensajero ideal para identificar DM,
especialmente en regiones de alta densidad [32].

Figura 2.6: El observatorio HAWC (J. Goodman, nov. 2016). Tomado de .

Algunos ejemplos de este tipo de experimentos, segun el tipo de detectores, son:

= Fermi: Telescopio de rayos gamma que estudia el cosmos en un rango de energia de 10
keV a 300 GeV. Uno de sus instrumentos, llamado LAT, ofrece una mayor area efectiva,
mejor resoluciéon angular, un amplio campo de visiéon y tiempos muertos reducidos [54].

= JIACTs (H.E.S.S., MAGIC, VERITAS): Los Telescopios Cherenkov Atmosféricos de Imagen
(IACTs) pueden detectar las lluvias atmosféricas generadas por particulas de alta energia
al interactuar con la atmoésfera terrestre. Las imagenes obtenidas por los IACTs pueden
analizarse para distinguir entre los eventos producidos por rayos gamma y aquellos
causados por hadrones, asi como para inferir parametros del evento, como la energia de
la particula primaria [55].

= CTA: El proyecto CTA (Cherenkov Telescope Array) construira la préoxima generacion
de instrumentos terrestres para la observacion de rayos gamma de muy alta energia.
Su propésito es operar como un observatorio abierto para la comunidad astrofisica,
proporcionando una vision profunda del universo no térmico y de alta energia [56).

= HAWC: Se trata del observatorio a gran altura de agua Cherenkov, disefiado para detec-
tar rayos gamma y rayos cosmicos con energias de TeV. Cuenta con una apertura que
cubre mas del 15% del cielo, por lo que esta expuesto a dos terceras partes del cielo
durante cada ciclo de 24 horas [53].

Estos experimentos constituyen una base en la busqueda indirecta de DM. Su capacidad
para mapear el cielo en un amplio rango energético, distinguir senales astrofisicas de posibles
aniquilaciones y tener una alta sensibilidad, los convierte en herramientas esenciales para
contrastar predicciones teéricas de modelos de DM.

A lo largo de este capitulo se vio como la deteccion indirecta es uno de los pilares fundamen-
tales en la busqueda contemporanea de DM, al permitir estudiar sus posibles interacciones
a partir de rayos gamma, neutrinos y rayos césmicos. También se estudié como la combina-
cién entre modelos de aniquilacién, factores astrofisicos J y la sensibilidad de experimentos
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actuales ha permitido establecer algunas de las cotas mas fuertes sobre la seccion eficaz
promediada térmicamente, por ello en este trabajo se hace uso de este tipo de deteccion.

No obstante, interpretar correctamente estas senales requiere un entendimiento preciso de la
fisica de particulas subyacente, como ya se vio en la ecuacion (2.12), asi como de los mecanis-
mos que determinan las propiedades de los candidatos a DM. Por ello, antes de adentrarnos
en los modelos empleados en este trabajo, es importante repasar los fundamentos del Mode-
lo Estandar, asi como sus limitaciones para proponer un candidato de DM. En el siguiente
capitulo se presenta este marco teorico.

26



Capitulo 3

Marco Esencial de la Fisica de
Particulas

Parte importante de este trabajo viene ligada al campo de la Fisica de Particulas, a partir de
€l surgen las extensiones que dan lugar a nuevas particulas candidatas a DM.

Durante el siguiente capitulo se dara una breve explicacion sobre las bases en las cuales se
construyen estas extensiones y por qué la necesidad de las mismas.

3.1. Modelo Estandar

El estudio del universo a pequenas escalas dio lugar a lo que hoy en dia se conoce como
el Modelo Estandar de la fisica de particulas (SM, por sus siglas en inglés) el cual une la
mecanica cuantica y la relatividad a partir del principio de invariancia de norma.

Dicho modelo divide a las particulas conocidas hoy en dia en bosones y fermiones. Los bo-
sones son particulas de espin entero a partir de las cuales se puede describir a 3 de las 4
fuerzas fundamentales: electromagnética, débil y fuerte, esto mediante la teoria cuantica de
campos asociandolas a los grupos SU(3)c ® SU(2)L ® U(1)y [57].

Los bosones son las particulas encargadas de las fuerzas; los gluones son los portadores de
la fuerza fuerte, que asociamos con las particulas a través de la propiedad llamada “color”,
los fotones se encargan de la fuerza electromagnética, que asociamos a través de la carga,
y para la interaccion débil se tienen a los bosones Z° y W*, que se asocian por medio del
“sabor” [57].

Por su parte, los fermiones son aquellas particulas con espin semientero y se pueden dividir
en dos categorias segun sus interacciones con la fuerza fuerte y su carga: quarks y leptones,
que a su vez se clasifican en tres conjuntos llamados generaciones. Los quarks son particulas
cuya caracteristica principal es el confinamiento generado por la interaccion fuerte, formando
hadrones. Por su parte, los leptones si pueden permanecer como particulas libres y tienen
generaciones formadas por un leptén y su neutrino. Son tres de estas particulas las que
componen la materia bariénica observable: los quarks up, downy el lepton electron.

27



Marco Esencial de la Fisica de Particulas
3.1 Modelo Estandar

Masa | | =23Mevic 112 =1.275Gevic: 172 =173.07Gev/c: 172 o 1 =126Gev/c: 0 Espin
el Pl

bosén de Higgs

” 91.2Gev/e 1
0 9

bosén

=
o) 0o
Q|9 e
=

<2.2evic? 1”7 <017Mevie 172 <tssMevic 172 80.4Gevic: 1
0 1

nnnnnnnn del electrén neutrino del muén neutrino del tau bosén W

VINYON 3d SINOSO4d

Figura 3.1: Tabla del Modelo Estandar de la Fisica de Particulas.

3.1.1. Estructura general

El SM es una teoria cuantico-relativista de norma local, surgié con el fin de describir las
interacciones entre las particulas elementales. Se dice que es de norma porque los fermiones
interactiian mediante bosones, cuantica porque describe el mundo a escalas menores que
el atomo, y relativista porque incorpora la invariancia bajo las transformaciones de Lorentz

[57.58].

Esta teoria de norma es renormalizable y compatible con las simetrias de Lorentz y el grupo
de simetria interna
SUB)e®SU2)L @U(1)y, (3.1)

lo que significa que todos los términos permitidos en el lagrangiano poseen dimensién menor
o igual a cuatro unidades naturales, donde el grupo SU(3)¢c describe la interaccion fuerte,
que se encuentra mediada por ocho bosones de norma llamados gluones, SU(2), esta liga-
do a la interaccién débil y afecta tinicamente a particulas de quiralidad izquierda, y U(1)y
corresponde a la hipercarga débil Y.

En el sector electrodébil, la carga eléctrica esta dada por la relacion de Gell-Mann-Nishijima:
Y
Q=1+ 1. 8.2)

una expresion que conecta las simetrias de SU(2); y U(1)y con el electromagnetismo.

Los gluones se acoplan tnicamente a particulas que portan carga de color, lo que da una
propiedad distintiva, el confinamiento, que impide observar quarks y gluones como estados
libres, obligandolos a formar hadrones neutros en color. Debido a ello, la interaccion fuerte
funciona de forma diferente a las interacciones electrodébiles, por lo que no juega un papel
directo en la construccion de extensiones escalares, siendo estas invariantes bajo SU(3)¢ [57].

El lagrangiano que representa las interacciones del SM es:

1 1 1
Luorma = =7 G, G — Wi, W — 2B, B" (3.3)
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donde Gy, Wg, y By, son tensores de campo asociados a SU(3)c, SU(2). y U(1)y, respecti-

vamente y describen la curvatura del campo de norma [59]. Se definen como

GY, = 0,GY — 0,G% + g3 [*°GLGS, (3.4)
Wi, =0, W — 0,W + gae™ WWE, (3.5)
B,, = 0,B, — 9,B,, (3.6)

las constantes de estructura f¢y ¢ pertenecen a los grupos SU(3)c y SU(2)L, respecti-
vamente, y aparecen en los tensores de campo como consecuencia de la no conmutatividad
de sus generadores. En los tensores G}, y Wj,, las derivadas 0,G}, — 0,G}, y 0, W7 — 0, W
representan la curvatura basica del campo de norma que describe como cambia el campo
cuando se transporta por el espacio-tiempo. Los términos adicionales g3 f “”CGZGI”; en la ecua-
ciéon (3.1.1) y gge“bCW£W§ en la ecuacion describen la autointeraccion de los bosones
de norma, caracteristica de las teorias no abelianas, donde los bosones portan la carga aso-
ciada al grupo, mientras que el tensor B,, de la ecuacion solo contiene derivadas, ya
que el grupo U(1)y posee generadores que conmutan.

Para que el lagrangiano sea invariante bajo es necesario especificar como los campos de
materia se acoplan de manera consistente a los bosones de norma. Esto se logra mediante la
introduccion de la derivada covariante

D# = QL - Zng#Y - iQQWﬁTa - iggGZta, (37)

esta garantiza que las transformaciones locales sean invariantes, siendo ¢; la fuerza de aco-
plamiento de la hipercarga, Y el operador hipercarga, g, la fuerza de acoplamiento de la inter-
accion débil, g; la fuerza de acoplamiento de la interaccion fuerte, y 7 y t* los generadores
del grupo de simetria [58].

Es en la caracteristica de invariancia de norma que surge un problema, ya que los términos
de masa fermionicos del tipo m¥¥ no son invariantes bajo estas transformaciones locales.
Esto lleva a la necesidad de introducir un mecanismo adicional que preserve la simetria de
norma y otorgue masa a las particulas. Este mecanismo, conocido como mecanismo de Higgs
se desarrollara a continuacion.

3.2. Mecanismo de Higgs

Dado que el SM tiene un problema al dotar masa a las particulas, es posible solucionar este
problema mediante la introduccion de un doblete de campos escalares complejos a través del
mecanismo de Higgs. Dicho doblete esta dado por [59]:

oF 1 (P 41Dy
P = = — 3.8
(‘I’0> \@<¢3+i¢’4>’ 5.8
donde el doblete transforma como ® ~ (1,2)1; bajo el grupo de norma (3.1), siendo Y = +1 la
hipercarga correspondiente.

El lagrangiano para este campo esta dado por

Le = (D,®)" (D,®) -V (D), (3.9)
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donde el primer término contiene la informacion cinética y de interacciéon de norma a través
de la derivada covariante, mientras que el segundo término incluye la energia potencial

V(®) = —p20Td + \(dTd)2. (3.10)

Cuando X > 0y p? < 0, la funcién adquiere un minimo valor de expectacion en el vacio (vev,
por sus siglas en inglés) distinto de cero. El estado de minima energia no es invariante bajo
SU((2)rL ® U(1)y, lo que da lugar a un rompimiento espontaneo de simetria en el vacio.

De la Ec. se puede llegar a

1
TP = 5(<I>%+<I>§+<I>%;+<I>§i), (3.11)
de donde se sigue
2 - v
|2 = &Td = TR (3.12)

Asignando valores de expectacion a ®;, @3, &3y ¢4; de el término ®3 es neutro y real, de
forma que

(@3) =v,  (P1) = (P2) = (P4) = 0. (3.13)

La eleccion de que s6lo la componente neutra adquiere un vev garantiza que el rompimiento
espontaneo preserve la simetria de norma electromagnética U(1)em. En este proceso, tres de
los cuatro grados de libertad reales del doblete se convierten en bosones de Goldstone G* y
GY, los cuales son absorbidos por los campos de norma Wf y Z,, otorgandoles un término
de masa no nulo.

Para trabajar en la norma unitaria, se introduce un nuevo campo escalar real &, con valor de
expectacion en el vacio nulo, de modo que el doblete de Higgs puede escribirse como

1 0 1 /0
o= 1(0) v @-L(0) 010
A partir del término cinético (D,®)"(D*®), las masas de los bosones débiles surgen de manera

natural:
1 1
my = 592’0, mz = 5\/9%4'795% my =0, (3.15)

mientras que el foton permanece sin masa debido a la combinaciéon ortogonal dada por
Ay =swWl+ewBy,  Zy=cwW) - swBy, (3.16)
con Oy el angulo de Weinberg.
El campo escalar fisico h, correspondiente al bosén de Higgs, adquiere una masa
mi = 2\

Una vez establecido el mecanismo de Higgs es posible dotar de masa a las particulas, empe-
zando por los bosones Z° y W¥; para gluones y fotones esto no es necesario ya que tienen
una masa nula.
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3.2.1. Interaccion de Yukawa

Para el caso de los fermiones, la interaccion con el campo escalar ® se da por medio de los
acoplamientos de Yukawa; a través de esta interaccion, los fermiones adquieren una masa
proporcional al valor esperado en el vacio del campo de Higgs [59].

Para dotar de masa a los leptones mediante su interaccion con el Higgs se requieren términos
de Yukawa renormalizables, lo que restringe a los términos permitidos en el lagrangiano a
interacciones de dimensién cuatro o menor. Se cumple esta condicién, ya que los términos
de Yukawa contienen un campo escalar y dos campos fermidnicos (de dimensién 3/2), dando
una dimension total 3/2 + 3/2 + 1 = 4. Ademas, deben ser invariantes bajo las simetrias de
norma del SM, SU(2), @ U(1)y.

De esta forma, dado que ¢ transforma como un doblete izquierdo bajo SU(2)r, debe aco-
plarse al doblete leptonico izquierdo L = (: i) y a un singlete leptonico derecho e para que
el término total sea invariante de norma. De manera que, el lagrangiano renormalizable e
invariante bajo SU(2);, ® U(1)y es:

EYukawa C - [y(’ éR (erLL + y: EL ® eR] . (3 17]

donde y. es el acoplamiento de Yukawa del electron (para las otras dos familias es: y, y y-),
que es hermitico y de dimension cuatro, lo que permite su inclusion al lagrangiano total del
SM.

Tras el rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil, estos términos de Yukawa generan
términos de masa para los fermiones, que al estar ligados directamente a su interacciéon con
el Higgs dan una explicacién de que los fermiones pesados tengan una mayor interaccién con
el Higgs.

En particular, la sustitucion ® — (®) = (0, v/v/2)” conduce a un término de masa para el

electron dado por
_ Yev

m )
T2

lo cual establece una relacion directa entre la interacciéon de Yukawa y la masa del fermion.

3.3. Singletes escalares y motivacion para su introduccion

Un campo que no cambia al aplicar una transformaciéon de cierto grupo recibe el nombre
de singlete de dicho grupo, es decir, pertenece a la representacion trivial de una dimension.
Un ejemplo son los leptones derechos, que son singletes bajo el grupo SU(2)., esto debido a
que no son participes de la interaccion débil. Los campos que se transforman bajo alguna
simetria son multipletes; ejemplos de esto son los leptones izquierdos, que forman un doblete
de SU(2)., L1 = (zf) y la carga de color de los quarks, que es un triplete bajo SU(3)¢. Esto es
de gran importancia para la construcciéon de nuevas extensiones que complementen al SM,
ya que ayuda a determinar céomo las particulas interacttian entre si por medio de los bosones
de norma [60,/61].

La introduccion de singletes escalares (X) es una de las extensiones mas sencillas. Esto se
debe a que se trata de campos invariantes bajo todas las simetrias de la ecuacion (3.1); debido
a ello, no poseen carga de color, isospin débil ni hipercarga, transformando como X — X.
Por esta razén, se acopla unicamente al doblete de Higgs, acoplamiento que toma la forma
de un término bilineal en X y cuadratico en ¢, conocido como portal de Higgs, cuyo estudio
se presentara mas adelante.

31



Marco Esencial de la Fisica de Particulas
3.4 Portal de Higgs

Si a este singlete escalar, se le impone una simetria discreta Z, de manera que X — —X,
los términos lineales y cubicos en la expansion se eliminan, garantizando la estabilidad del
campo; esto debido a que se impide su desintegracion a otros campos del SM, lo cual es muy
importante si hablamos de DM ya que la ausencia de estos términos asegura que el singlete
sea estable a escalas cosmologicas, convirtiéndolo en un candidato viable para DM fria [60].

Posterior al rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil, el singlete adquiere una masa
fisica. Esto se puede ver partiendo de la expansion a el lagrangiano del SM debida a X [62]:

Ax

1 1
= (0, X)(0"X) — —m2 X2 —
Lx 2(8# )(0* X) 2mX 1

A
x4 - %X%I)T(I). (3.18)
donde %(QLX )? es el término cinético, f%mg(X 2 corresponde al parametro de masa del campo,
’\TXX 4 es la auto interaccion del singlete y —’\HTXX 29td es el acoplamiento que mezcla al
singlete con el sector de Higgs y permite que el rompimiento de la simetria electrodébil genere
una contribucién adicional a su masa.

Haciendo uso de (3.14) en la norma unitaria y sustituyendo en el lagrangiano se ob-
tienen expresiones tanto para el acoplamiento como la masa fisica ps

)\HX 2ata >\HX 2 UQ h2
STl = SR XE (bt o) (3.19)
my = mix + Agx v2 (3.20)

Finalmente, los modelos que incorporan mas de un singlete, ya sean reales o complejos,
extienden de manera natural esta estructura. En el caso de esta tesis, la presencia de dos
singletes escalares permite introducir nuevas interacciones, romper simetrias globales de
forma espontanea y obtener de manera consistente un candidato estable a DM.

3.4. Portal de Higgs

Como ya se menciond, una de las formas mas simples y generales de conectar nuevos sec-
tores con el Modelo Estandar (SM) es a través del portal de Higgs, teniendo una estructura
universal, ya que, cualquier campo nuevo que sea un singlete bajo el grupo de gauge del SM
puede acoplarse a ®'® mediante un acoplamiento escalar [63]. Dado que el campo de Higgs
es el unico escalar del SM, el operador ®'® constituye el anico invariante renormalizable de
dimension dos disponible para acoplar extensiones singletes de manera consistente con la
simetria electrodébil [64].

En el lagrangiano de (3.18) el acoplamiento renormalizable mas general con el Higgs esta
dado como:
Eportal = —AHx X2 ((I)T(I))7 (3.21]

esto es lo que se conoce como portal escalar de Higgs, y es el término que determina por
completo la interaccion entre el sector oscuro y el sector visible, siendo de gran importancia
en fenémenos cosmolégicos y fené6menos en colisionadores [60,/65].

Efectos del portal tras el rompimiento electrodébil

Posterior al rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil, el término del portal se ex-
pande como:

1 1
§AHXv2X2 +Agxvh X%+ 5AHXh?X?. (3.22)
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Estos tres términos tienen una interpretacion fisica directa:

= Correccion a la masa: El termino %)\ axv?X? modifica la masa fisica del singlete, esta-
bleciendo una relacion entre el sector oscuro y la escala electrodébil.

= Acoplamiento trilineal: hX? es lo que controla procesos de produccion y aniquilacion
mediados por un Higgs virtual.

= Acoplamiento cuatrilineal: h?X? afecta procesos de dispersion y contribuye a la estabi-
lidad del potencial.

Asi estos términos definen por completo la fenomenologia del portal, ya que, determinan
la masa, fijan la fuerza de acoplamiento entre sectores, y controlan tanto la producciéon de
particulas del nuevo estado como su aniquilacion [63].

Importancia del portal para DM

El portal de Higgs permite que el campo X interactiie con el SM a la vez que mantiene un
sector renormalizable, mientras que la aniquilaciénde DM ocurre principalmente a través de
un Higgs virtual y esta controlada tiinicamente por la masa del singlete y el acoplamiento Ay x,
mecanismo que determina la abundancia reliquia debido a su relaciéon con la seccién eficaz
de aniquilacién, de esta forma genera senales indirectas en forma de rayos gamma, neutrinos
y antimateria [60,/65].

Ademas modifica los decaimientos invisibles del Higgs, altera la anchura total del bosén y
puede generar firmas caracteristicas en colisionadores, lo que hace que estas teorias sean
fuertemente testables desde multiples frentes [60,/65].

3.5. Produccion de rayos gamma en aniquilacion de DM

La aniquilaciéon de particulas de DM constituye uno de los mecanismos mas prometedores
para la produccion indirecta de seniales astrofisicas, particularmente en forma de rayos gam-
ma. En modelos donde la DM interacttia con el Modelo Estandar a través del portal de Higgs,
como en el caso de un singlete escalar, las aniquilaciones se producen tipicamente como:

XX — h — SM SM, (3.23)

dando lugar a distintos canales finales que eventualmente generan fotones.

D]M\ SM
AN
hSM
>_ —
/
DM, SM

Figura 3.2: Aniquilacion de DM mediada por el Higgs hacia particulas del SM. Tomado de [66]
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3.5.1. Proceso de aniquilacion de DM a SM

Ya se vio que en modelos donde la DM esta compuesta por un singlete escalar, la aniquilacion
de dos particulas de DM se produce tipicamente mediante un estado intermedio un Higgs
virtual, un acoplamiento efectivo X Xh, que permite procesos de la forma

XX = h — ff, WYW~, ZZ, gg, hh, (3.24)

donde f denota fermiones del SM. El bos6on de Higgs actiia como mediador, por lo que la
intensidad de la aniquilacion y los canales accesibles dependen fuertemente de la masa de la
DM y del acoplamiento Ay x.

Para my < my, los canales dominantes son fermionicos, principalmente XX — bby 777~
debido a la dependencia de los acoplamientos de Yukawa. Cuando mx > my, se abren canales
a bosones electrodébiles, que suelen dominar la seccion eficaz debido a sus mayores grados
de libertad. En particular, los procesos con bosones W y Z producen cascadas hadroénicas
ricas en piones, lo que genera altos flujos de fotones secundarios [39].

El proceso completo de aniquilaciéon involucra tres etapas fisicas:

1. Produccion del estado final primario: dos particulas de DM colisionan y producen un
par de particulas del SM mediadas por el Higgs.

2. Cascada y hadronizacion: cuando los productos primarios son quarks o gluones, estos
generan chorros hadronicos en los cuales se producen abundantes mesones ligeros,
como piones neutros.

3. Decaimientos finales: los piones neutros decaen casi exclusivamente en fotones, 7 — v,
lo que constituye la fuente principal del espectro continuo de rayos gamma.

Estos procesos determinan tanto la forma espectral como la intensidad del flujo de fotones
producidos por aniquilacion.

3.5.2. Hadronizacion y produccion de fotones

Cuando la aniquilacion de particulas de materia oscura produce quarks o gluones en €l esta-
do final, estos no pueden propagarse libremente debido al confinamiento de la cromodinamica
cuantica. En su lugar, los partones inician un proceso de cascada parténica seguido de ha-
dronizacion [22,/67].

El hadron mas relevante entre los productos es el pion neutro, 7, cuyo decaimiento domi-
nante
w0 = vy

es la principal fuente de fotones secundarios. Si y = E,o/mx y = E,/mx; entonces:

N. ! N0
dvﬂ/%dw (3.25)

dx y dy

que muestra directamente la contribuciéon de los piones neutros al espectro continuo de fo-
tones [67].

A lo largo de este capitulo se presentaron los elementos esenciales de la Fisica de Particulas
necesarios para entender la interaccion entre DM y el SM. Se reviso la estructura de norma
del SM y la forma en que las particulas se organizan bajo sus simetrias, asi como el papel
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fundamental del mecanismo de Higgs en la generacion de masas para bosones y fermiones
mediante el rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil.Se introdujeron los campos
singletes escalares como una extensién minima y renormalizable del SM, y se hizo énfasis en
su importancia para este trabajo.

Para finalizar se describi6 el origen de los rayos gamma producidos en procesos de aniqui-
lacion, los cuales constituyen una de las herramientas observacionales mas sensibles para
estudiar escenarios de DM débilmente interactuante. Proporcionando la base teérica necesa-
ria para analizar la fenomenologia de los modelos estudiados en esta tesis.
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Capitulo 4

Herramientas Numeéricas y
Entorno Computacional para el
Analisis de DM

En este capitulo se presentan las herramientas computacionales empleadas a lo largo de este
trabajo. Para la implementacion del modelo, la obtencion de sus acoplamientos, el calculo
de observables relevantes y la estimacion del flujo de rayos gamma fueron utilizados una
combinacion de programas especializados y rutinas de automatizaciéon que se describiran a
continuacion.

4.1. Calculos Analiticos Iniciales de los Modelos con Mathe-
matica

Previo a la implementacion en programas especializados, fue necesario realizar una serie
de derivaciones y comprobaciones analiticas utilizando Mathematica [68]. En esta etapa se
llevaron a cabo diversos calculos preliminares, como son:

= Analisis del potencial escalar. Se examing la estructura general del potencial agregado
por los modelos, clasificando los parametros dependientes e independientes.

= Calculo de las condiciones de minimo. Mediante derivadas y solucion de sistemas de
ecuaciones, se llegoé a expresiones para algunos de los parametros libres en funcion de
otros ya definidos.

» Derivacion y diagonalizacién de matrices de masa. Se construyeron y diagonalizaron
algebraicamente las matrices de masa para el sector escalar lo que permitié6 obtener
términos fisicos para las masas y los posibles angulos de mezcla entre los campos.

La utilizacion de Mathematica permitio realizar un estudio analitico detallado que sent6 la
base para la implementacién numérica de los modelos y para la interpretacion fisica de los
resultados obtenidos en etapas posteriores.
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4.2. Construccion del Modelo y Obtencion de Interacciones
en FeynRules

En esta seccion se describe el programa FeynRules y el procedimiento seguido para implemen-
tar los modelos. Para ello, se definen explicitamente los campos y parametros que conforman
el sector extendido, asi como la estructura del potencial escalar. A partir de esto se obtienen
las interacciones del modelo, las cuales constituyen la base para el calculo de las observables
de DM.

4.2.1. ¢;Qué es FeynRules?

FeynRules es un paquete desarrollado en Mathematica para implementar modelos de fisica
de particulas a partir de su Lagrangiano. Partiendo de la definicion de los campos, para-
metros, simetrias y potenciales del modelo, el programa calcula de manera automatica las
reglas de Feynman necesarias para realizar los calculos fenomenolégicos, ademas de las sa-
lidas de archivos compatibles con herramientas de simulacion como CalcHEP, MadGraph5 y
MicrOMEGAs. [69,/70].

Esto resulta de importancia en teorias mas alla del Modelo Estandar garantizando consis-
tencia algebraica, permitiendo verificar propiedades fundamentales como la hermiticidad del
Lagrangiano y asegurando la correcta conservacion de cargas y nameros cuanticos. Por ello
fue empleado para implementar el sector escalar extendido, definir los parametros y la es-
tructura del potencial, y obtener los vértices asociados a las nuevas interacciones entre los
campos.

4.2.2. Potencial implementado en FeynRules

Para implementar el modelo fue necesario definir el nuevo potencial escalar dentro del ar-
chivo (.fr) de entrada de FeynRules. Este potencial contiene las interacciones entre el campo
de Higgs del Modelo Estandar y los nuevos campos escalares adicionales, asi como los para-
metros de masa y autointeraccion correspondientes, la implementacion consiste en traducir
estos términos a lenguaje Mathematica. El potencial completo se declara en como una exten-
sién al Lagrangiano (Figura4.1) escalar del SM, archivo ya contenido en el programa.

LVs := Block[ii, feynmangaugerules, feynmangaugerules = If[Not[FeynmanGauge], GO | GP

| GPbar ->0, 1;

ExpandIndices[

1/2 del[SS, mul.del[SS, mu] + 1/2 del[SX, mul.del[SX, mu]l - (1HS SS2Phibar|ii]Phi[ii] +
IHX SX?Phibar[ii| Phifii] + (1/2)MSS?SS? + (1/4)I1SSS* — (1/2) M X X2SX? + (1/4)IXSX* +
1SX5525X7?),

FlavorExpand ->SU2D, SU2W ] /. feynmangaugerules

Figura 4.1: Segmento de cédigo correspondiente al Lagrangiano de la extensién para escalares reales en
FeynRules

Una vez definido el potencial en el archivo .fr, FeynRules puede:
» expandir Vevs alrededor del vacio,

» identificar los términos cuadraticos responsables de la matriz de masas,
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= obtener los términos ciibicos y cuarticos que definen las interacciones fisicas,
= generar automaticamente los vértices de interacciéon en los formatos deseados.

Esto garantiza que las reglas de Feynman generadas son consistentes con la estructura teérica
del potencial escalar.

Archivos para MicrOMEGAs

Una vez lista la implementacion es posible exportar la construcciéon del modelo a un formato
compatible con CalcHEP (.md1l), el cual a su vez puede ser utilizado por MicrOMEGAs [71] para
calcular los observables cosmologicos asociados al candidato de DM.

Los archivos generados son cinco:

= varsl.mdl: El archivo de variables y parametros contiene todos los parametros numeéri-
cos, o con valor definido, del modelo: masas, acoplamientos, constantes fisicas, para-
metros libres y derivados.

= prtclsl.mdl: El Archivo de particulas tiene la lista completa de particulas del mode-
lo y sus caracteristicas: nombre, espin, masa, ancho, carga, color, e incluye tanto las
particulas pertenecientes al SM como las nuevas.

» lgrngl.mdl: Un archivo dedicado al Lagrangiano del modelo, contiene términos cinéticos,
términos del potencial, interacciones trilineales y cuarticas, ademas de los vértices que
MicrOMEGAs usara para generar los procesos de aniquilacion.

= funcl.mdl: Contiene las funciones auxiliares como definiciones simbdlicas o funciones
derivadas que dependen de parametros del modelo, por ejemplo, expresiones para ma-
sas, angulos de mezcla y parametros definidos en funcién de otros.

= extlibl.mdl: Para agregar librerias externas este archivo es opcional, especifica funcio-
nes externas o bibliotecas adicionales que el modelo puede necesitar, no fue usado en
este caso.

A partir de estos archivos se procede a trabajar en MicrOMEGAs.

4.3. Calculo de Observables Cosmologicas en MicrOMEGAs

Una vez implementado el modelo en FeynRules y exportado se utiliz6 el paquete
MicrOMEGAs [72], en la siguiente seccion se presenta su uso para la evaluacion de observables
cosmologicas asociados al candidato a DM. En particular, se calcula la densidad reliquia y
las secciones eficaces de aniquilacion.

4.3.1. ¢(Qué es y como funciona MicrOMEGAs?

Este software esta disenado para calcular de manera precisa los observables asociados a
modelos de DM dentro de extensiones al SM, esto resolviendo de manera numérica las ecua-
ciones que gobiernan la evolucion térmica del universo.

Las rutinas de interés son:

= El calculo de la densidad reliquia Qpyh?, la cual MicrOMEGAs calcula resolviendo numeé-
ricamente la ecuacion de Boltzmann para la densidad numérica n del candidato a DM,

39



Herramientas Numéricas y Entorno Computacional para el Analisis de DM
4.3 Calculo de Observables Cosmologicas en MicrOMEGAs

gobernada por

dn
s +3Hn = —(ov) (n* —nl,), 4.1)

dando una solucién por medio de la abundancia comoévil Y = n/s, de la misma forma

a la mostrada en la seccién MicrOMEGAs integra desde temperaturas altas (donde
Y ~ Y,,) hasta temperaturas bajas, pasando por la regiéon de congelamiento térmico. A
partir del valor final Y, se obtiene la abundancia relicta actual mediante

mMDpM
GeV

Qpah? = 2.742 x 108 ( ) Yo, 4.2)

el valor que proporciona MicrOMEGAs [72].

Determinar la seccion eficaz de aniquilacién promediada térmicamente (ov) en el ré-
gimen del frezee-out; para este calculo MicrOMEGAs parte de las secciones eficaces de
aniquilacién 2 — 2 permitidas por el modelo, previamente definidas en los vértices del
archivo del Lagrangiano.

Para un solo candidato a DM de masa mpy, €l promedio térmico, a temperatura 7' se
obtiene evaluando la integral relativista sobre la energia invariante s [72],

1
Smiy T K3 (2

{ou)(T) =

)[O ds Cann(5) (s—4m1%M)\/§K1($), 4.3)

m2
H’LDM

donde K; y K5 son funciones de Bessel modificadas y .., (s) es la seccion eficaz total
de aniquilacién, construida como suma de todos los canales posibles.

El valor de (ov) cercano a la temperatura de congelamiento es el que se usa en ecuaciéon
(4.3.1) para determinar la densidad reliquia [71].

La obtencion de las razones de ramificacion (BR) para los canales de aniquilacion rele-
vantes. Para esto MicrOMEGAs identifica automaticamente todos los procesos de aniqui-
lacion del candidato de DM en pares de particulas del modelo y calcula para cada canal
1 su contribucién parcial a la seccion eficaz total de aniquilacion, o,(s). A partir de esto,
el codigo determina:

(o),

Zj (ov);’

donde (ov); es la seccion eficaz promediada térmicamente asociada al canal i. Asi
MicrOMEGAs proporciona un listado ordenado de los canales de aniquilacion dominan-
tes y sus BR, informacion indispensable para el calculo de flujos de rayos gamma y
otras senales de deteccion indirecta [72].

BR,; = (4.4)

4.3.2. Procedimiento de uso de MicrOMEGAs

Para el analisis cosmolégico del modelo se llevaron a cabo una serie de pasos sistematicos que
permitieron automatizar la exploracion del espacio de parametros y extraer los observables
relevantes para el estudio de DM. A continuacion se detallan.

1. Carga del modelo generado en FeynRules. Se incorporaron los archivos tipo .mdl en el

directorio correspondiente de MicrOMEGAs. Asi el programa identifica automaticamente
los campos, acoplamientos, masas y la particula candidata a DM.

2. Generacion automatizada de archivos de entrada con Python. Para realizar un ba-

rrido en el espacio de parametros, especialmente en la masa del candidato escalar, se
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construyeron archivos de entrada que especificaban para cada punto: el valor de la ma-
sa del candidato de DM, los parametros libres del potencial escalar y las condiciones
iniciales requeridas por el ejecutable de MicrOMEGAs, como se puede ver en la Figura

Msigs 50.0

Msigx 80

Msc 50.0

Mxc O

MH 125

MSS 70.71066249185144
MXX 98.96690547100324
1HX 0.016449830366268892
1HS 2.4360586547455495e-10
1X 0.017597940888122728
lam 0.43710851860462147

Figura 4.2: Archivo de entrada para MicrOMEGAs

Un script de Python generé automaticamente los archivos modificando los valores.

3. Ejecucion en ciclo de MicrOMEGAs variando la masa. Para explorar el intervalo de masas
50 GeV < mpy < 1000 GeV se utilizé un ciclo en bash para que el ejecutable principal
usara cada archivo de entrada.

4. Extraccion de datos numéricos mediante Python. Las salidas de MicrOMEGAs, genera-
das en formato de texto, fueron procesadas con Python para extraer:

» la abundancia relicta Qpyh?2,
= la seccion eficaz térmicamente promediada (ov),
= las fracciones de ramificacion (BR) de los canales dominantes.
Los datos fueron organizados en tablas y almacenados para su analisis posterior.

5. Generacion de graficas de observables cosmolégicos. Con los datos procesados, se
construyeron graficas que muestran:

= el comportamiento de la densidad reliquia y la seccién eficaz en funcion de la masa,
= las fracciones de ramificacion de los canales de aniquilacién mas relevantes,

Por medio de estas graficas que se pueden encontrar en las secciones y
se puede identificar las regiones viables del espacio de parametros proporcionando la
informacién necesaria para los calculos de flujos en CLUMPY.

La informacién obtenida durante estas corridas es utilizada posteriormente para generar los
archivos de entrada de CLUMPY.

4.4. Predicciones para el flujo por aniquilacion en Sph a par-
tir de simulaciones en CLUMPY

Alo largo de la siguiente seccién se habla sobre como el software CLUMPY [73] integra los temas
antes vistos y su importancia en el desarrollo de este trabajo.
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CLUMPY esta dedicado al calculo de senales de aniquilacion y decaimiento de DM a través de
rayos 7 o neutrinos, presentando halos de DM a diferentes escalas segun el objeto de estudio.
Debido a esto, CLUMPY cuenta con diversos modulos.

Las predicciones calculadas para cada simulacion en CLUMPY son:

= Factores astrofisicos: calcula los factores J, para aniquilacion de DM y D para decai-
miento de DM, en distribuciones esféricas o triaxiales.

» Flujos de neutrinos y rayos ~: calcula el flujo de contribuciones galacticas o extra-
galacticas a partir tanto de la informacion sobre las caracteristicas astrofisicas de las
fuentes como del modelo de fisica de particula que describa el proceso de aniquilacion.

= Analisis de Jeans: ejecuta un analisis de Jeans para la reconstruccion de perfiles de
DM a partir de datos sobre la distribucion de velocidades estelares.

Para el desarrollo de esta tesis se considerara el factor J, ya que se esta trabajando con
particulas candidatas a DM estables cuyos productos provienen de la aniquilacion. También
se centrara en el flujo de rayos gamma, dado que son los productos de aniquilacion mas
limpios y adecuados para la busqueda indirecta de DM.

4.4.1. Flujos de rayos v y neutrinos

En CLUMPY el flujo de rayos v o v para diferentes energias FE provenientes de la aniquilacion o
decaimiento de particulas de DM en el universo, expresado como d®, , /dE, depende de:
PP
= Un término de Fisica de Particulas, di}; (E,z), el cual caracteriza el flujo producido
por un solo proceso de aniquilaciéon o decaimiento relacionado con las propiedades y
acoplamientos del candidato a DM.

= Un factor astrofisico que codifica la distribucion de la DM a lo largo de la linea de visién,
cuya forma matematica varia segun el objeto de estudio (si es galactico o extragalactico,
o si se trata de un unico halo frente a una poblacion de halos),

ddy, v
Lw(E) = 45 aq-

(4.5)

Formalmente, el factor astrofisico J para el caso de aniquilacién se define como la integral de
de proyeccion a lo largo de la linea de vision del cuadrado de la densidad de DM p(v, 0,1, «, 3),
sobre el angulo soélido subtendido en el plano de observacion AQ = 27 (1 — cosaint ) en la
coordenada (I, a, f8),

AQ
J(2,0, AQ) :/ / dl dQ x p%. (4.6)
0 Jl.o.s

Flujo Galactico

La senal de la galaxia proviene tanto del halo principal suave como de los subhalos, con una
densidad total promedio {(piot)(r) = psm(r) + (psubs)(r), donde pg, representa el componente
suave y (psup) es la densidad promedio de las subestructuras en cada radio r. La contribucién
astrofisica al flujo de aniquilacién se puede escribir de manera explicita como:

AQ  plmax 1\ 2
Jgal - / % <psm + Z pél) di an (47)
0 i

min
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donde p, corresponde a la densidad interna del cimulo i-ésimo contenido en el elemento de
volumen diferencial dV = /2 d/ d). De la ecuacion surgen tres términos (s6lo componente
suave, contribucion de la subestructura y el producto cruzado):

AQ max
= / o2, 10,

Imin

AQ max
JE = / / (Zpd) d1de, 4.8

Imin

1 AQ max
chiﬂs prod = / / Psm Z pcldl dQ .

Imin

Flujo de un solo halo

Si se considera que el halo es local, z ~ 0 0 que su extension es lo suficientemente pequena,
Az/z <« 1, se pueden separar las contribuciones espectrales y astrofisicas en el calculo del
flujo. El ﬂUJO para an1qu11a010n de DM para un halo individual, con el espectro elemental de

la fuente d@” *(E,z) es

d® d(I)PP annihil. ( AQ
B, ,, AQ) = (1 dldQ. 4.9
dE%V ( VsV ) dE +Z / /los phalo ( ]

4.4.2. Los factores J para los flujos

CLUMPY evalua el factor J mediante integracion numérica de la densidad de DM a lo largo de
la linea de vision para cada direccion (I, ):

Joum (AQ) ZpDM ) Al A, (4.10)

el término p3,;(r;) muestra como la tasa de aniquilacién es proporcional al cuadrado de la
densidad numérica n?, siendo Al; el espesor diferencial asociado a cada segmento a lo largo
de la linea de vision, es decir, el tamarno del elemento discreto en la direccién /, que determina
cuanto aporta ese punto especifico a la integral total y A{); representa el elemento de angulo
sélido correspondiente a la direccion en el cielo considerada para ese segmento, de forma que
al sumar sobre todos los elementos i, CLUMPY reconstruye numéricamente la integral continua
del factor J, obteniendo su valor integrado dentro del angulo sélido Af). Los resultados pueden
obtenerse como:

= J(0) : funcion del angulo observado.

[ ]

int : valor integrado dentro de un A2 dado.

® Jmean : promedio angular.

4.4.3. Implementacion de CLUMPY

La implementacion del software CLUMPY [73] constituye la etapa final del analisis numeérico,
ya que permite transformar la informacién procedente de la Fisica de Particulas —obtenida
con MicrOMEGAs— en predicciones astrofisicas observables. El propésito principal es calcular
los factores-J y los perfiles de intensidad I, (¢) para galaxias enanas esferoidales (dSph), asi
como estimar el flujo de rayos gamma esperado por aniquilacion de DM en sus halos.

El procedimiento seguido para utilizar CLUMPY se detalla a continuacion.
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1. Construccion de la tabla de parametros estructurales de cada dSph.

Como entrada minima, CLUMPY requiere un archivo que especifique la estructura del halo
de DM para cada galaxia. Para ello se construy6 una tabla recopilando los parametros
estructurales derivados de estudios dinamo-cinematicos de dSph: coordenadas (I,b),
distancia heliocéntrica, radio caracteristico r,, densidad caracteristica p; y el perfil uti-
lizado (por ejemplo, NFW o Zhao).

Un ejemplo del formato empleado se encuentra en la Figura

f Name Type 1 b d[kpc] z Rdeltalkpc] rhoy[Msol/kpc®]rs[kpc|profile
URSA) INORDSPH105.044.866 — 10.561.006e80.49kZ H A01.03.01.0

Figura 4.3: Formato de entrada de los parametros de galaxias usados en CLUMPY

Este archivo sirve como referencia para todos los calculos posteriores del factor-J y del
flujo.

2. Generacion automatizada de archivos de entrada mediante Python.

A partir de los resultados obtenidos en MicrOMEGAs, se construyeron archivos de entrada
para CLUMPY en formato .txt, cada archivo contiene la informacion fisica necesaria para
evaluar el flujo gamma, a saber:

= gPP_BR: razones de ramificacion (branching ratios) de los canales de aniquilacion,
= gPP_DM_ANNIHIL_SIGMAV_CM3PERS: seccion eficaz térmicamente promediada (ov),

= gPP_DM_MASS_GEV: masa del candidato de DM,

= gSIM_OUTPUT_DIR: directorio donde se guardaran los resultados.

Estos archivos fueron generados de forma automatizada utilizando un script de
Python [74], el cual ley6 los valores de masa, (ov) y BRs calculados para cada punto
del barrido en MicrOMEGAs y los transfirié al formato requerido por CLUMPY. Este paso per-
mitié vincular directamente los resultados de fisica de particulas con las predicciones
astrofisicas.

3. Ejecucion automatizada de CLUMPY en modo -h3.

CLUMPY cuenta con distintos modos de operacion. El modo -h3 se utiliza para ejecutar
simulaciones sobre uno o varios halos definidos por el usuario mediante archivos exter-
nos, por lo que es el adecuado para analizar galaxias enanas esferoidales.

Para procesar todos los archivos generados previamente, se emple6 un ciclo en bash:

for £ in *.txt
do
echo "$f%.x"
clumpy -h3 -i $f | tee salidas_ clumpy/$f%.x*
done

Figura 4.4: bash para correr recursivamente CLUMPY

Este procedimiento permitié ejecutar automaticamente CLUMPY para cada conjunto de
parametros (masa, BRs y seccion eficaz), generando para cada galaxia:
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el perfil de intensidad I, (),
el factor-J(6),

el valor integrado Jint,

la intensidad promedio (I,).

Estos resultados son necesarios para construir los perfiles angulares y comparar las
distintas galaxias.

4. Extraccion de datos relevantes mediante Python.

Las salidas de CLUMPY, generadas en formato de texto y organizadas por carpetas, fue-
ron procesadas mediante scripts de Python para extraer los observables astrofisicos de
interés. En particular, se recopilaron:

= el perfil de intensidad I, (¢) para distintos angulos de apertura,
= el factor-J como funcién del angulo,

= el valor integrado del factor-J dentro de un angulo sélido,

= la intensidad promedio (I,) dentro del area observada.

Estos datos se organizaron en tablas y se utilizaron para generar las graficas que se
presentan en las secciones [5.3.1]y del capitulo de resultados.

Este procedimiento permitié integrar de manera consistente la informacion de fisica de parti-
culas y astrofisica, generando predicciones para el flujo de rayos gamma en galaxias enanas
esferoidales bajo modelos escalares de DM.

Finalmente se puede decir que en conjunto, las herramientas y procedimientos descritos
en este capitulo sustentan la base computacional utilizada para el estudio de DM en este
trabajo. En los siguientes capitulos se dara un analisis detallado de las extensiones escalares
consideradas, asi como en la interpretacion de los resultados obtenidos mediante las técnicas
previamente expuestas.
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Capitulo 5

Modelo Estandar extendido con
dos singletes escalares reales

En este capitulo se desarrolla una extension al Modelo Estandar, la cual esta basada en el
articulo “An update on the two singlet dark matter model” de los autores T. Basak, B. Coleppa
y K. Loho. En ella se agregan dos singletes escalares reales. Se realiza una breve introduccion
al modelo y se replican los calculos para la matriz de masa y las graficas de los parametros
Ax ¥V Ay, esto apoyado en los programas Mathematica [68] y Python [74], y replicando los
calculos del mencionado articulo. Aunado a ello, se realiza la busqueda de cotas para otros
parametros, asi como la implementacion del modelo en FeynRules [69] y el estudio de una
particula candidata a DM por medio de MicrOmegas [71] y CLUMPY [73].

5.1. Modelo

La expansion al Modelo Estandar se genera a partir de dos singletes escalares reales S'y X
bajo una simetria Z, x Z) tal que

Z>

s, s, s 2 2

S y X 2% _x, x & x
donde Z, se rompe espontaneamente lo cual produce que X trabaje como una particula
mediadora, mientras Z) se mantiene intacta, obteniendo a partir de S una particula estable
que se convierte en un buen candidato a DM [75]. Segun los autores T. Basak, B. Coleppa y
K. Loho [61] la extension al lagrangiano escalar para sumar estos nuevos escalares es de la

forma: . 1
Lese = (D"®)TD,® + 5aﬂxa,tx + 5aﬂsaﬂs — Vg (5.1)

con potencial escalar

Vs = —3p30T0+ Iy (@1T0)2 — Ip3 X2 + I X4+ L2 5% + Lagst

g xPTOX2 + A gs®TDS2 + \gx S2X?2 (5.2)

donde ® es el doblete de Higgs del Modelo Estandar, Ay, As, Ax, Ags, Agx, Asx ¥ 4o, (S, X
son los parametros de auto acoplamiento, acoplamiento y masa, del Higgs y de los dos nuevos
singletes.
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5.1 Modelo

Los campos ¢ y X adquieren valores de expectacién v, y vx, respectivamente, quedando como:

X =hy +vx (5.3)
1 0
d=— 5.4
V2 (ho + Uh) (5-4)
donde h; y ho representan excitaciones al rededor de los vevs [61].

P1+id2
Partiendo del doblete ® = < ¢3\@¢4 > y de los singletes S y X se puede reescribir el lagran-
V2

giano como:

Vs = g50idn + {56 +f568hn + 5odhn + kotoihn + Lotoihn + L030Rhn + totoih
T33O0 m + 5305 — 9T — 193E — 1ORNE — TOANT + 5570 Ans + §i2¢§)\HS
+35° 0 us + 3570 Ans + 3220t A + 32208 hx + 52208 ux + 327 Aux + 3
+35202 + s?x?hex + L2x — 122t

(5.9)
Se hace uso de el Hessiano del potencial evaluado en el minimo con el fin de llegar a la matriz
de masa
0?Vs
L

donde v, ; = (s,z,®;) Después de evaluar el potencial en la ecuacion anterior por primera
vez, dado que unicamente ¢3; y x adquieren valor de expectacion se tienen solo dos derivadas
con valor diferente a cero.

Vs 1 Vs

1
wzzﬂgAH‘thUg{)\HX—i’Uhﬂ%{, %:U}QLUXAHX +’U§()\X_’UX,LL§( (57]
3

(M?);; = (5.6)

A partir de ello es es posible establecer las condiciones de tadpole para vx y v,

_ VAupk — 2p3nx V20 x — axpk

v Uh
NG v ey v ' VA X — Ay

De la misma derivada se obtiene las ecuaciones para los parametros de masa

x = \/vfb)\ﬂx—&—vi)\x (5.9)

1
HH = \/2’0,21)\}[ + 2)\1—1}(1}% (5.10)

(5.8)

Posteriormente, evaluando por segunda vez Vg en se llega a la matriz de masas:

0 0 0 0 0 0

0 0 0 0 0 0

110 0 3uix 0 2vpAuxv 0

2 _ 1 SURAH hAHXUX

M= 2 0 0 0 0 0 0 (5.11)

0 0 2’Uh )\HX'UX 0 21}%( )\X 0

0 0 0 0 0 vidns + 13 + 2Asxvk
de donde se obtiene la siguiente ecuacion en la cual Mg es la masa del candidato

s = \/2M3 — o2 dus — 2Asxvk (5.12)
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Reduciendo se llega a la matriz de mezcla para Hy X,

1,2
2 FURAH  UpAHXUX
M = (i e ) 5.13)

La cual es diagonalizable llegando a las siguientes masas para las particulas tipo Higgs

1

M= 1 (UgAH 403 — \Jol g — Bu AR Ax + G + 16v§()\§() (5.14)
1

ME = 3 (v;i/\H + 403 Ax + 1 /vEAY — 80P AmvI Ax + 64 NE v + 16113*«\%) (5.15)

Mismas a las que se asignan los valores My = 125 GeV correspondiente al valor del bos6n de
Higgs [1], y Mx = 80 GeV, esto considerando Mx > my,/2 ~ 62.5 GeV donde el canal H — XX
ya no es cinematicamente permitido, evitando las restricciones experimentales sobre el ancho
invisible del Higg

Dado que existe una mezcla se puede obtener el angulo de mezcla 6 haciendo uso de la matriz

cosf sinf
k= (—sin@ COSH)’
2vh)\HXvX

tan20 = ——————. 5.16
iU%A H — ’Ug( A X ( )
De esta forma la extensién escalar considerada introduce dos singletes reales, permitiendo
la diagonalizacion del sector escalar para identificar al candidato a DM, asi como los estados
fisicos tipo Higgs y su angulo de mezcla. Este desarrollo constituye la base empleada para la
implementacion del modelo en FeynRules y el posterior analisis fenomenolégico.

5.2. Implementacion y analisis fenomenologico del modelo

A partir de lo anterior se procede a la construccion del modelo en FeynRules [69], con el fin
de obtener los vértices de interaccion y los acoplamientos efectivos entre los nuevos campos
y €l SM. Posteriormente, dichos resultados se utilizan para calcular observables relevantes
mediante MicrOMEGAs [71].

5.2.1. Obtencion de acoplamientos en FeynRules

Como ya se vio en el capitulo 4] FeynRules es una paqueteria desarrollada en Mathematica
que permite implementar modelos de fisica de particulas a partir de su Lagrangiano. En ella
se definen los campos, simetrias y parametros, con lo cual el programa calcula de manera
automatica los vértices de interaccion y genera los archivos necesarios para trabajar en otros
programas, como CalcHEP, MadGraph 0 MicrOMEGAs.

En este trabajo se utilizo FeynRules para obtener los acoplamientos asociados al modelo,
verificando la consistencia de las interacciones derivadas del potencial escalar, también se
obtuvieron los archivos necesarios para trabajar en MicrOMEGAs. Esto partiendo del potencial
escalar definido en la Seccién definiendo los nuevos singletes S y X, el valor de expecta-
cion vx y los parametros involucrados.

Los vértices que involucran al candidato a DM se encuentran en la Tabla La tabla com-
pleta de los acoplamientos obtenidos se encuentran en el Apéndice [Al

1E]l ancho invisible del Higgs (I';n) es la parte del ancho total de desintegracion del Higgs que corresponde a
canales no detectables experimentalmente |61,(76].
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Tabla 5.1: Vértices que involucran al campo escalar S.

5.2.2. Exploracion de parametros del potencial

los cuales se procura dejar el menor numero posible libres.

Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares reales
5.2 Implementacién y analisis fenomenolégico del modelo
Campos Vértice
S1.52 5354 —6idg
S1 59 X3 —2iAgs vy cos O + 4idgx vx sin @
Hy S5 S5 —4idgx vx cosl — 2iAgg vy sin 6
H1 H2 53 54 _4i/\SX C0829 — Qi)\HS SiIlQe
Sl SQ X3 X4 —Qi/\HS COS29 —4i/\sx sin29
H,S553 X, | 4idgx cosOsinf — 2iAgg cosfsinf

El modelo cuenta con 9 parametros por definir (Ax, As, Ag, Agx. Ags, Asx, My, Mx,yvx) de

un rango de valores para los parametros Ay, Ax, Agx Y Vs.

Ax

_ V(M - M

A partir de y se llega a ecuaciones para \x y Ay a partir de las cuales se busca

A =

0.6 vx =250 GeV

2)2 — 42 vk + ME + M%

2
2v%

2 (VOME = M3)? = WPk + M + M)

2
U,

Grafica de Ay vs Apx

- vx =500 GeV
- vx=750 GeV
0.5{ "7~ vx=1000 GeVv

0.4

0.2

]
0.1

0.0

< 0.90

500GeV, 750GeV, 1000GeV).

0.06 0.07
AHx
(@) Relacion de los parametros Ax y Agx fijando My = (b) Relacion de los parametros Ay y Agx fijando My =
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Figura 5.1: De la grdfica en la Fig. se observa que al disminuir v, los valores para las lambdas

aumentan, también se puede notar que la relacion entre A\gx Yy Ax es directamente proporcional. En la
grafica de la Fig. el comportamiento entre v, y las lambdas permanece igual, pero la relacién entre
de lambdas aceptables.

Aux Y Ax es inversamente proporcional. En ambos casos v, = 1000 GeV y v, = 750 GeV permiten valores
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A partir de las graficas mostradas en la Figura se seleccionan dos valores para v,, 750
GeV y 1000 GeV. De las graficas en la Figura se establece que para v, = 750 GeV, Ayx se
encuentra en el intervalo [0,0.024) y para v, = 1000 GeV tenemos valores para Ay x en [0,0.018).

Los parametros A\ys y Asx pueden ser fijados a partir de la seccién eficaz de aniquilacion con
calor canonico de 3 x 10~26 cm?®s y que se puede calcular mediante [75]:

(0(SS = HH + X X)v) ~ MNsxx + Nsun + Nirxss

R~ S2r M2 (5.19)

Se utilizan los valores para Aigy v, Aigpn ¥V A xss Provenientes de la tabla llegando a
la expresion
(cos@* + sin 6% + 4sin 6% cos 62) (2A% g + A%y ) — 2AmsAsx sin 62 cos 62
327w M2

<ov>= (5.20)

Sustituyendo 6 con la ecuacién (5.16) y utilizando los valores maximos de la Tabla para
M, Mx, Aax, v, y vx se llega a ecuaciones para < ov > que dependen unicamente de Agx,
As Y Ms.

0.847903 (% + Agx) — 0.233542 s Asx

327rM§ 6.21)

< 0OV >gR1=

1.9312 (2 + 23y — 0.4608 s s
327rM§

A partir de las ecuaciones anteriores y utilizando el valor < ov >= 3 x 107%¢ se llega a expre-
siones para Mg dependientes inicamente de Ay s v Asx, de las cuales se obtienen las graficas
mostradas en la Figura de las cuales se consideran los valores por debajo de Mg < 1000
GeV. De esta forma se tienen los resultados mostrados en la Tabla [5.21

< OV >8§R2= (5.22)

Escenario MH MX )\HX )\SX /\HS Vh vx
SR1 125GeV [ 80 GeV | 0a0.024 [ 0a1.95x 1072 ] 0a3.9x 1079 | 246 GeV | 750 GeV
SR2 125GeV | 80 GeV | 0a0.018 | 0a1.27x 1079 [ 0a 2.55 x 1079 | 246 GeV | 1000 GeV

Tabla 5.2: Parametros utilizados para los escenarios SR1 y SR2.

En la Tabla se encuentran los valores para los parametros libres, los siguientes calculos
fueron realizados con el escenario SR2.

5.2.3. Analisis de densidad reliquia con MicrOMEGAs

Haciendo uso del sofware MicrOMEGAs se obtienen resultados para analizar la viabilidad del
Escalar S como candidato a DM en base al valor canonico de Qh2, ademas de las contribucio-
nes de los canales de aniquilacién a la seccion eficaz de aniquilacion, asi como la comparaciéon
de esta con el valor canénico para (vo).

Este programa utiliza los archivos generados en FeynRules para la Fisica de Particulas y a
través de Python se generan archivos de entrada que asignan valores a los parametros del
modelo, en este caso haciendo uso del escenario SR2 la Tabla[5.2] Posteriormente se hace un
barrido para Mg en el intervalo [50,1000] GeV generando 100,000 puntos.

En la grafica de la Figura se muestra la dependencia de la densidad reliquia Qh? con la
masa del candidato M. Es posible observar que, para masas menores a 300 GeV, la densidad
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Figura 5.2: En las grdficas y|5.2(b) se observa con mayor precisién el rango de aceptacién para \g x
considerando v, = 750 GeV (0 a 0.024) y v, = 1000 GeV (0 a 0.018).

52




Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares reales
5.2 Implementacién y analisis fenomenolégico del modelo

Relaciéon entre Ays y Ms Relacién entre Asx y Ms

1200 1200

1000 1000

S N
[ [
e e
Em 600 Ev’ 600
400 400
200 200
0 )
G0 o4 os 12 15 20 24 28 32 385 40 G0 o2 o4 s o8 1o 12 1s 1s 15 20
AHS le-9 ASX le-9
(a) Mg vs Agg con vy = 750GeV (b) Mg vs Agx con vx = 750GeV
Relacién entre Ays y Ms Relacién entre Asx y Ms
1400 1400
1200 1200
1000 1000
S 800 S 800
[ [
S e
2 o0 = o0
400 400
200 200
o ]
0.0 03 0.6 0.9 12 15 18 21 24 27
/‘HS le-9
(c) Mg vs Agg con vy = 1000GeV (d) Mg vs Agx con vx = 1000GeV

Figura 5.3: Graficas de Ms en funcién de Asuy Yy Asx con < ov >=3 x 1072° .

reliquia disminuye rapidamente, esto indica una alta tasa de aniquilacion hacia los canales
del Modelo Estandar disponibles en esa region, principalmente SS — WTW~y SS — ZZ.
Conforme la masa aumenta, la densidad reliquia va en aumento.

Se observa un pico en torno a Mg ~ 600 GeV, este corresponde a la region de resonancia,
en la cual el doble de la masa del candidato a DM se aproxima a la masa del bosén escalar
mas pesado, 2Mg ~ My. En este punto, la aniquilacion se encuentra fuertemente suprimida,
dando lugar a un exceso en la densidad.

En la ampliacién de la grafica se encuentra la regién compatible con la cota experimental
obtenida por el satélite Planck [3], zona donde el modelo permite un tinico candidato viable
para DM.

Para un resultado mas preciso se realiz6 un filtro en el intervalo 0.119 < Qh? < 0.121 obteniendo
un total de 110 valores dentro de la cota de aceptacion.

En la Figura 5.5 se muestra la grafica para los valores para la masa del candidato dentro de
la cota de densidad reliquia Qh? = 0.120 + 0.001 [43], teniendo un valor méaximo para Mg de
475.34 GeV y uno minimo de 472.67 GeV.
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Densidad Religuia en funcién de la masa Cota
1.23 x 1074
1_0] =
1.22 x 1071 o
=1
10 1.21x 1071 v
o 1
5 1073 | 1.2 X 10~ =
5
/ 1.19x 1071 -
1075 + r
a
1.18x 1071 e
10—? 4
- T T T T 1.17 x 1071 T T T
200 400 600 800 1000 465 470 475 480 485
Ms [GeV]

Figura 5.4: Densidad reliquia en funcion de la masa. En el recuadro de la izquierda se observa un acer-
camiento a la regién de aceptacién para un tinico candidato.
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Figura 5.5: Densidad reliquia en funcién de la masa dentro de la cota de densidad reliquia.

En el caso de la seccion eficaz, se puede notar de la grafica mostrada en la Figura que
alrededor de los valores de masa mencionados anteriormente, el orden de magnitud de (ov) se
encuentra cercano a 1072 cm?s~!, lo cual coincide con el valor esperado para una particula
de DM térmica que reproduce la densidad reliquia observada en el Universo.

Este comportamiento es el esperado y caracteristico del escenario térmico que se utilizo, el
freeze-out.
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Eldecaimiento de la seccion eficaz alrededor de Mg ~ 600 GeV corresponde a la ya mencionada
region de resonancia. En este punto, la aniquilacion se ve fuertemente suprimida.
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Figura 5.6: Seccion eficaz en funcion de la masa.

Canales de Aniquilacién

Otra de las salidas importantes obtenidas de MicrOmegas son las razones de ramificaciéon para
los canales de aniquilacién que se pueden ver en la grafica de la Figura los cuales son
de gran importancia para el calculo del flujo de rayos ~, pues diferentes canales producen
espectros de fotones con intensidades y formas caracteristicas..

Canales de aniquilacién
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Figura 5.7: Canales de aniquilacién posibles en el modelo.

Estos canales de aniquilacién obtenidos mediante MicrOMEGAs permiten identificar qué proce-
sos dominan la produccion de particulas del SM por la aniquilacién de pares de particulas de
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DM. Cada curva de la Figura 5.7 muestra los BR’s asociados a cada canal especifico de ani-
quilacién en funcion de la masa del candidato a DM, a masas pequenas la aniquilacion tiende
a producir pares de fermiones, mientras que a masas mayores los principales productos son
particulas vectoriales y escalares.

5.3. Flujo de rayos gamma con CLUMPY

Como ya se menciono en el capitulo [2{la deteccion indirecta de materia oscura consiste en el
analisis del flujo de rayos gamma producido por los procesos de aniquilaciéon o decaimiento
de las particulas de DM en regiones astrofisicas con alta densidad de DM.

El programa CLUMPY |73] permite modelar este flujo a partir de la distribucion espacial de la DM
en distintos perfiles de halo y calcular el llamado factor-J, el cual proporciona la contribuciéon
astrofisica de la densidad de DM a lo largo de la linea de vision.

A partir de este factor, es posible estimar el flujo diferencial de rayos gamma esperado para
un modelo dado de aniquilacién como se muestra en la (2.12).

A continuacioén se presentan los resultados obtenidos para el modelo de dos singletes es-
calares reales, considerando diferentes halos de DM en el perfil NFW, dichos halos fueron
modelados a partir de los datos en la Tabla

Nombre l b dkpc]l | z | Ra [kpc] | ps [Mo/kpc?] | rs [kpcl « 8 ~

URSA_MINOR | 105.0 | 44.8 66 -1 0.56 1.006 x 108 0.49 1.0 3.0| 1.0
SCULPTOR 287.5 | -83.2 79 -1 0.52 8.80 x 107 0.38 1.0 3.0 | 1.0
DRACO 86.4 | 34.7 82 -1 0.40 8.70 x 107 0.28 1.0 | 3.0 | 1.0
SEXTANS 243.5 | 42.3 86 -1 1.36 1.093 x 108 0.91 1.0 | 3.0 | 1.0
CARINA 260.1 | -22.2 101 -1 0.48 9.92 x 107 0.27 1.0 3.0| 1.0
FORNAX 237.1 | -65.7 138 -1 1.34 1.029 x 108 0.56 1.0 3.0 1.0
LEO_II 220.2 | 67.2 205 -1 0.30 1.072 x 108 0.08 1.0 3.0| 1.0

Tabla 5.3: Parametros astrofisicos de las galaxias enanas esferoidales utilizadas. Todas ellas se modela-
ron con un perfil de densidad tipo Zhao con parametros («, 8,v) = (1, 3,1), equivalente al perfil NFW [31]|.

5.3.1. Intensidad del flujo de rayos + el perfil NFW

En las siguientes graficas se muestra la intensidad del flujo de rayos gamma en funcién del
angulo de apertura 6 para las galaxias de la Tabla[5.3] considerando el perfil de densidad tipo
NFW y distintos valores de la masa del candidato de DM que corresponden a los encontrados
en la zona de aceptacion para un unico candidato segun densidad reliquia.

Se observan dos graficas por galaxia, en la primera es notable el punto en que la DM dismi-
nuye drasticamente dado el radio de observacion. En la segunda se muestra un corte antes
de esta caida, para angulos pequenos, la intensidad se mantiene elevada debido a la alta
concentracion de DM en el centro del halo, decreciendo abruptamente conforme aumenta 6.

Ursa Minor

En el caso de Ursa Minor, la distribucion de DM presenta una concentracion central notable,
lo que se refleja en una intensidad del factor-J elevada para angulos pequenos y una caida
marcada conforme aumenta 6.
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Figura 5.8: Intensidad del factor-J en funcion de Figura 5.9: Comparacion de la intensidad del
la distancia angular al centro de la galaxia Ursa  factor-J para las masas minima y maxima del can-
Minor, considerando distintos valores de la masa didato de DM en la galaxia Ursa Minor.

del candidato de DM.

Sculptor

En la galaxia Sculptor, la estructura del halo dominado por DM genera una disminucion
progresiva de la intensidad del factor-J conforme crece el angulo de apertura, manteniéndose
en valores mayores en la region central.
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Figura 5.10: Intensidad del factor-J en funcién de Figura 5.11: Comparaciéon de la intensidad del
la distancia angular al centro de la galaxia Scul-  factor-J para las masas minima y mdxima del can-
ptor, considerando distintos valores de la masa del didato de DM en la galaxia Sculptor.

candidato de DM.

Draco

Para la galaxia Draco, la concentracion de DM en la region central produce una intensidad del
factor-J alta para angulos pequenos, seguida de una pronunciada caida conforme aumenta
6.
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Figura 5.12: Intensidad del factor-J en funcién de Figura 5.13: Comparacién de la intensidad del
la distancia angular al centro de la galaxia Draco,  factor-J para las masas minima y maxima del can-
considerando distintos valores de la masa del can- didato de DM en la galaxia Draco.

didato de DM.

Sextans

En la galaxia Sextans, la intensidad del factor-J se mantiene alta en angulos pequenos debi-
do a la alta concentracion central de materia oscura, disminuyendo rapidamente conforme
aumenta 6.
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Figura 5.14: Intensidad del factor-J en funcion de Figura 5.15: Comparacién de la intensidad del
la distancia angular al centro de la galaxia Sex-  factor-J para las masas minima y mdxima del can-
tans, considerando distintos valores de la masa del didato de DM en la galaxia Sextans.

candidato de DM.

Carina

La galaxia Carina muestra una intensidad del factor-J con una marcada caida conforme
aumenta ¢, manteniéndose significativa inicamente en la region central del halo.
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5.3 Flujo de rayos gamma con CLUMPY
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Figura 5.16: Intensidad del factor-J en funcion de

la distancia angular al centro de la galaxia Carina,

considerando distintos valores de la masa del can-

didato de DM.

Fornax
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Figura 5.17: Comparacién de la intensidad del
Jactor-J para las masas minima y maxima del can-
didato de DM en la galaxia Carina.

En la galaxia Fornax, la intensidad del factor-J exhibe el comportamiento caracteristico de
un halo con perfil NFW, teniendo valores altos en la regién central y una disminucion pro-
nunciada a medida que aumenta 6.
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Figura 5.18: Intensidad del factor-J en funcion de
la distancia angular al centro de la galaxia Fornax,
considerando distintos valores de la masa del can-
didato de DM.

Figura 5.19: Comparacién de la intensidad del
factor-J para las masas minima y méxima del can-
didato de DM en la galaxia Fornax.

Leo II

En Leo II, la intensidad del factor-J se mantiene en niveles elevados inicamente para angulos
muy pequenos, disminuyendo de forma marcada y semilineal a medida que aumenta 6.

59



Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares reales
5.4 Resultados
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Figura 5.20: Intensidad del factor-J en funcién de Figura 5.21: Comparacién de la intensidad del
la distancia angular al centro de la galaxia Leo II,  factor-J para las masas minima y maxima del can-
considerando distintos valores de la masa del can- didato de DM en la galaxia Leo II.

didato de DM.

5.4. Resultados

De las graficas se puede notar que Ursa Minor es un gran laboratorio para la biisqueda de
DM. Si se obtienen las intensidades promedio (I,), que se muestran en la Tabla se ob-
serva que Ursa Minor y Sextans presentan los valores mas altos, siendo del orden 102 a
10781/cm?ssr, lo que las convierte en los objetivos mas prometedores para la busqueda de
senales de aniquilacién de DM, por su parte Fornax y Sculptor muestran también intensida-
des relativamente elevadas, mientras que Draco y Carina exhiben valores intermedios, y Leo
II presenta la intensidad mas baja.

Galaxia (I,) (1/cm? s s1)
SEXTANS 1.55 x 1078
URSA MINOR 3.75 x 107°
FORNAX 1.34 x 1079
SCULPTOR 9.53 x 1010
DRACO 3.23 x 10719
CARINA 2.28 x 10710
LEO II 1.96 x 10713

Tabla 5.4: Comparativa de las intensidades promedio para diferentes galaxias enanas esferoidales.

Dado que la galaxia mas prometedora en deteccion indirecta es Sextans, se gener6 una grafica
para la intensidad del flujo promedio en funcion de la masa, la cual se muestra en la Figura

6.221
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Figura 5.22: Intensidad promedio (1) en funcién de la masa del candidato de DM para la galaxia Sextans,
obtenida a partir del barrido realizado con CLUMPY.

Se aplicé un suavizado del cual se observa que, aunque los valores individuales presentan
dispersion, la tendencia muestra un aumento progresivo de (I,) a medida que crece la masa
del candidato.

Este comportamiento refleja que al incrementar la masa, la contribucion relativa de la aniqui-
lacion en la region central del halo se vuelve ligeramente mayor, produciendo un flujo gamma
promedio mas elevado, lo cual muestra que para Sextans, las masas mas grandes dentro del
intervalo explorado generan un flujo gamma superior.

En este capitulo se integraron los elementos teéricos y computacionales necesarios para el
analisis indirecto de DM en el modelo extendido con dos singletes escalares reales. Haciendo
uso de los parametros del sector escalar y de las masas obtenidas en la region de aceptacion
por densidad reliquia, se estudié la intensidad de los halos de DM asociados a diversas ga-
laxias enanas esferoidales, utilizando perfiles de densidad bien establecidos en la literatura.
Esto permiti6 caracterizar la concentracion de DM en cada sistema.
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Capitulo 6

Modelo Estandar extendido con
dos singletes escalares complejos

En este capitulo se desarrolla un modelo en el cual se agregan dos singletes escalares comple-
jos al SM. Para esta extension se realizan los mismos calculos que en el caso del capitulo
considerando como candidato para este caso a la parte real de uno de los dos nuevos singletes
escalares agregados.

6.1. Modelo

Para la expansion al Modelo Estandar a partir de dos singletes escalares complejos se anexan

1 1
S=—(0os+1s X=—(vg +0,+ix 6.1
ok ) y Nk ) )
ambos también bajo una simetria Z> x Z) de forma que
Zé Zo Z3 Zé
S —= =5, S—=S9 y X = -X, X=X

donde Z, se rompe espontaneamente, mientras 7} se mantiene intacta, obteniendo a partir
de S particulas estables, siendo la parte real la que se convierte en un buen candidato a DM.
La expansion realizada a el lagrangiano del SM es de la forma

1 1
Lese = (D"®)'D,® + 5(8“5)*8#5 + 5(8“)()*8#)( — Vsx (6.2)
con
Vex = —(D10) 4 EES"S — EEXTX 4 M(DID) 4 X5(S7S)? 6.3)
FA (X X)2 4 A s (BT R)S*S + Aprx (BT R) X* X + Agx S*SX*X :

donde ® es el doblete de Higgs del Modelo Estandar, Ay, As, Ax, Ags, Agx, Asx ¥ 4o, (S, X
son los parametros de auto acoplamiento, acoplamiento y masa, del Higgs y de los dos nuevos
singletes. Los campos ¢ y X adquieren valores de expectacion v, y v,, respectivamente.
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6.1 Modelo
P1t+id2
Partiendo del doblete & = ( %ﬁm > y de los singletes complejos S y X se puede reescribir
2

el potencial como:

1 1 1 1 1 1 1
Vsx :E54)\S + 79 2% Asx + T Nx + Zsmg — 13:2/& + gszx\so,f + 1332/\5)(05

1 1 1 1 1
+ S purol + f)\go + ZSQASXU + —2*Axo? — fuxai + Zz\sxafai + E)\Xai

4 8 4
1 2 2 1 2 1 2,2 1 2,2 1 4
+8 AHSPT + 1" Agx¢i — Z#H% + ZAHSUSQH + 1/\HX0$¢1 + TG>\H¢1
1 1 1 1 1 1
+ ZSQAqug + *172>\HX¢§ - ZM%{Q% + ZAHSUEQSg + ZAHXU.in% + g)\mfﬁéﬁ% (6.4)
1 1 1 1 1
16)\H¢>4 *52/\Hs¢3 + 4$2)\HX¢3 4M§{¢§ + *AHSUSfb:%, + fAonidﬁ
1 1 1 1
+ gAnotol + §AH¢§¢>§ AH¢3 + 5 s di + 4x2AHX¢>4 THH®

1 1
+ Phirso?0d + Dol + udtel + Dnddh + ol + sl

Después de la primera derivada se llega a los parametros de masa:

1
Bx = \/U%AHX + §v§(>\x (6.5)
1
e = \/2Uh/\H + 03 Amx (6.6)
Obteniendo una matriz de masa en el orden ¢1, ¢2, @3, P4, 0, 05, X, S:
0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 *Uh/\H 0 Uh,UX/\HX 0 0 0
M2 — 0 0 0 0 0 0 0 0
¢~ 0 0 UhUX)\HX 0 11}%()\)( 0 0 0
00 0 0 0 L (v Ams + v Asx +uE) 0 0
0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 0 0 0 3 (vidms +vkAsx + pi)
(6.7)
a partir de donde se obtiene una expresion para pg.
1
MG = Mg, = 5 (vidms + viAsx + p5) (6.8)
La matriz de mezcla para H y X
2
2 _( A UvnUxAHX
Mcux (UhUX)\HX FUXAx ) (6.9)
de la cual se obtienen expresiones para ‘las masas My y Mx
1
M3 = 1 ( A+ X Ax /UG ok A+ 2030 (8 — )\H/\X)) (6.10)
M2 =1 (2 XAx —\/UiAZ 2% +2 8AZ ¢ — AmA (6.11
X = 3\ UhAH T UXAX VAT + U AY + 20300% (8A G x — AmAx) 11)
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a las cuales se asignan los mismos valores que en el caso anterior My = 125 GeVy Mx = 80
GeV.

Para el angulo de mezcla se llega a la expresion

dvpvx A x

tan(20) = (6.12)

2 2
'Uh>\H — 'UX)\X

Un aspecto notable de la matriz es el elemento M2, . = 0 esto implica una particula
tipo Goldston responsable de algun Z’, mismo que se explicaria al agregar una simetria U’(1)
al Modelo Estandar, sin embargo esta nueva simetria no sera considerada en los calculos
realizados a lo largo del siguiente capitulo.

De lo anterior se puede decir que la extension con dos singletes escalares complejos introduce
un sector escalar enriquecido en el que la parte real de S actia como candidato a materia
oscura estable, mientras que las partes reales de H y X se mezclan dando lugar a los auto-
estados fisicos con masas My y Mx, asi como un angulo de mezcla bien definido.

Por su parte, la estructura de la matriz de masas hace evidente la presencia de un modo
tipo Goldstone asociado a una posible simetria adicional, la cual no sera considerada en el
analisis fenomenolégico posterior. Al igual que en el caso real, estas relaciones entre para-
metros, masas y mezclas, proporcionan la base tedrica sobre la cual se sustentan los codigos
utilizados en la implementacion del modelo en FeynRules y en los calculos numeéricos de los
siguientes apartados.

6.2. Implementacion y analisis fenomenologico del modelo

Al igual que en la seccion anterior se hace uso de FeynRules [69] para la construccion del
modelo y de MicrOMEGAs [71] para calcular observables.

6.2.1. Obtencion de acoplamientos en FeynRules

Con la construccion del modelo se obtienen las reglas de Feynman y considerando a la parte
real de S el candidato a DM los acoplamientos que involucran a og son (Los vértices faltan-
tes se encuentran en el Apéndice ApAc) Para la obtencion de los vértices mostrados en la

Campos Vértice
5182053054 —35As
051052053054 _%)\S
Os1 052 T3 X4 —IAsx
Os1 0s2 O3 —iXgs v, cos 0 + iv/2Agx vy sin 6
Hio04 03 —ivV2A\gx vy c0sO — iApg v Sin O
Hi Hy043044 —idgx cos20 — iApggsin® 0
Os1 052 Op3 Ogd —iAgg cosZ 0 — idgx sinZ 0
Hi 045053024 | —iAggcosfsinf + idgx cosfsind

Tabla 6.1: Vértices que involucran a o.

Tabla se hizo uso de FeynRules permitiendo verificar la consistencia de las interacciones
derivadas del potencial escalar, de igual forma se obtuvieron los archivos (tipo .mdl) necesa-
rios para trabajar en MicrOMEGAS.
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6.2.2. Exploracion de parametros del potencial

Para otorgar valores a los parametros del modelo a partir de las ecuaciones (6.8), (6.10), (6.11)
se llega a
—2M? +U2>\Hs+,u2
Agx = — % __h = (6.13)
Ux
2 24,2 _ T 7224 — 19.2.,6 )2
Ay — (ME + M3)vy — v/ (ME — M3)?vy — 4000503« 6.14
X = 1 (6.14)
Ux
2 24,2 T 722,04 — 17,2.,0 )2
B (MH+MX)UX+\/(MH Mz )2v% — 4upv§ Agy x
Ay = 53 (6.15)
UpUx
Gréfica de Ax vs Ayx Gréfica de Ay vs Apx
--—- Vx=250 GeV ‘ 052 --=- Vx=250 GeV
---- vx =500 GeV /‘ ---- vx =500 GeV
0301 ---- vx=750 GeV v ---- vx =750 GeV
--=- vx=1000 GeV 020 ---- vx=1000 GeV
0.25 e
- 0.48 <
P ™
0.46 N
> T \
~< ~ N
0.151 \
0.44 N
0.10 ‘\
0.42 \\
________ __——"/ ‘\\
0.05{ r======rF \
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(a) Relacion de los parametros A\x y Ay x para el caso (b) Relacion de los parametros Ay y Ay x para el caso
de dos singletes escalares complejos, fijando My = 125, de dos singletes escalares complejos, fijando My = 125,
Mx = 80, v, = 246 y cuatro valores de v, (250 GeV, 500 Mx = 80, v, = 246 y cuatro valores de v, (250 GeV, 500
GeV, 750 GeV, 1000 GeV).

GeV, 750 GeV, 1000 GeV).
Figura 6.1: De la grdfica se observa que al disminuir v, los valores para las lambdas aumentan,

también se puede notar que la relacién entre Agx Yy Ax es directamente proporcional. En la grafica[6.1(b) el
comportamiento entre v, y las lambdas permanece igual, pero la relacién entre Az x Y Ax es inversamente
proporcional. En ambos casos v, = 1000 GeV permite valores de lambdas aceptables.

Considerando que se tiene < o(o0s0, - HH + 0,0, + zx)v > se puede escribir la seccion eficaz
promediada térmicamente como [77]

2 2 2 2
Os0sTT + AUSO'SHH + )‘Usasamaz + ososHoy,

6.16

32w M2, ( )
utilizando el valor canénico y los acoplamientos de la Tabla[6.1]y los valores ya mencionados
para My, Mx, Agx, vp y vx se llega a

<o(o0s0s = HH + 0,0, + zx)v >~

(cos0* 4 sin 6% + 4sin 6% cos 62) (3% g + Akx) — 2AmsAsx sin 62 cos 62
<ov >~ 39702

(6.17)
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Gréfica de Ax vs Apyx
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Figura 6.2: En las grdficas se observa con mayor precision el rango de aceptacién para A\gx consi-
derando v, = 1000 GeV (0 a 0.018).

1 1 1
<oV >~ W B ()\HS cos? 0 — \gx sin? 9)2 + B (Apscosfsind + Agx cos@sinQ)2
1 .92 2 1\ 2 . . 2
5 (/\Hssm 0 + Agx cos 9) + (Agscosfsind — A\gx cosfsin6)

0061195172, ¢ — 0.00229183 A5\ 006119512
<(w>%0006 951A%¢ — 0.00 9]5[?; HSAsx + 0.00611951A% 6.18)

de donde se obtiene cotas para Asx y Ays

Relacién entre Ays y M,

1400

Relacién entre Asx y My,

1400

1200 1200

1000 1000

400

(@ My, vs Ags con vy = 1000GeV (b) My, vs Agx con vx = 1000GeV

Figura 6.3: Grdficas de M, en funcién de Asg Yy Asx con < ov >= 3 x 107%%, se observa que en ambos
casos el valor 2.2 x 1072 es factible.

67



Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares complejos
6.2 Implementacién y analisis fenomenolégico del modelo

Escenario MH MX )\HX )\SX )\HS Vh Vx

SC 125GeV | 80 GeV | 0a0.018 [ 0a22x 1077 [ 0a2.25 x 1077 | 246 GeV | 1000 GeV

Tabla 6.2: Tabla de parametros para dos singletes complejos.

6.2.3. Analisis de densidad reliquia con MicrOMEGAs

Haciendo uso del software MicrOmegas [71] se obtienen resultados con el fin de analizar la
viabilidad de os como candidato a DM, ademas de la seccion eficaz de aniquilacion y las
contribuciones de los canales de aniquilacion.

Los siguientes resultados fueron obtenidos considerando el escenario SC de la Tabla
variando aleatoriamente los parametros Ayx y Asx. Para M, una variacion creciente lineal
de 100,000 puntos en un rango de 50 GeV a 1000 GeV.

Cota

1.23x 10°1

100 4

1.22 x 1071 -
10—1 4

10-2 4 / 121x 107! -

103 4
1.2x101 -

0h?

1074 5
1.19% 1071 a
10—5 4

1076 3 1.18% 10" -

1077 4

1.17 x 1071
280

200 400 600 800 1000 285 290 295 300

Mys [GeV]

Figura 6.4: Densidad reliquia en funcion de la masa. En el recuadro de la izquierda se observa un acer-
camiento a la regién de aceptaciéon para un tinico candidato.

En la grafica de la Figura [6.4] se muestra la variacion de la densidad reliquia 2% en funcion
de la masa del candidato de DM M.

Se puede ver que, a medida que aumenta la masa del candidato, la densidad reliquia crece
rapidamente hasta alcanzar una region en la que se aproxima al valor canoénico de Qpyh? =
0.120 4+ 0.001, en el recuadro de la derecha se observa una ampliacion de la zona de interés
donde se localiza la region de aceptacion para un candidato tnico.

Para un resultado mas preciso se realizé un filtro basado en la densidad reliquia, conservando
unicamente masas que produjeran un valor de la misma dentro del rango de aceptacion,
obteniendo un total de 126 valores dentro de la cota. De se tiene una masa minima de
286.12 GeV y una maxima de 288.53 GeV, coincidiendo con el intervalo previamente identificado
en la grafica que se muestra en la Figura6.4]
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Masas dentro de la cota de Qh2=0.120 +0.001
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Figura 6.5: Densidad reliquia en funcién de la masa dentro de la cota de densidad reliquia.

Por su parte, para el caso de la seccion eficaz en la Figura[6.6/muestra como la curva presenta
un comportamiento decreciente ya que a medida que la masa aumenta, la seccion eficaz
disminuye progresivamente, reduciendo la tasa de aniquilacion y elevando el valor de Qh2.

Como era de esperarse después de los resultados de la grafica en la Figura |6.4| es alrededor
de los 286 GeV que se tiene una seccion eficaz del orden de 10~26 lo cual coincide con el valor
canonico esperado.

Seccidn Eficaz en funcion de la masa
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10-20 4
107224
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Figura 6.6: Seccion eficaz en funcion de la masa.

69



Modelo Estandar extendido con dos singletes escalares complejos
6.3 Flujo de rayos gamma con CLUMPY

Canales de aniquilacion

También fueron obtenidos los canales de aniquilaciéon del modelo, mismos que se pueden ver
en la Figura importantes para el calculo del flujo de rayos ~.

Canales de aniquilacién Sx — Sx

o 1 Sxc — Sxc

T ‘ ; ﬁ Ssc —Ssc
! ' Sx—H
107 l H—-H
u—-u-
1077+ ‘ i c—c

BRs
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Q
|
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I

b-b
07 ) e—e
' M=

10-16 4

102 10°
Ms [GeV]

Figura 6.7: Canales de aniquilaciéon posibles en el modelo.

Para masas pequenas, los canales dominantes corresponden a la produccion de pares de
fermiones del Modelo Estandar. Conforme M, aumenta los canales hacia bosones masivos
se vuelven preferentes. Finalmente, en el régimen de altas masas, los canales escalares del
sector nuevo adquieren un coeficiente de ramificaciéon cercano a la unidad, mientras que las
aniquilaciones hacia particulas del SM se suprimen.

6.3. Flujo de rayos gamma con CLUMPY

A continuacion se presentan los resultados obtenidos para el modelo de dos singletes esca-
lares complejos, considerando los halos de la Tabla

6.3.1. Intensidad del flujo de rayos el perfil NFW

Como en el modelo anterior las siguientes graficas muestran la intensidad del flujo de rayos
gamma en funcion del angulo de apertura para las galaxias ya mencionadas, esto conside-
rando el perfil de densidad tipo NFW y distintos valores de la masa del candidato de DM que
corresponden a los encontrados en la zona de aceptacion para un unico candidato segun
densidad reliquia.

También se incluyen dos graficas por galaxia, la primera donde se grafica un gran numero de
valores de masa y en la cual se puede notar el punto en que la DM disminuye drasticamente
dado el radio de observacién. En la segunda se muestran solo los dos valores maximo y
minimo de la masa y un corte antes de esta caida.
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Ursa Minor

La intensidad del factor-J como funcién del angulo de apertura # para la galaxia Ursa Minor,
muestra un comportamiento elevado para angulos pequenos debido a la alta concentracion
de materia oscura en el centro del halo, mientras que para > 10~! la sefial cae abruptamente
al disminuir la densidad hacia las regiones externas.
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Figura 6.8: Intensidad del factor-J en funcién de Figura 6.9: Comparacion de la intensidad del

la distancia angular al centro de la galaxia Ursa factor-J para las masas minima y mdxima del can-
Minor, considerando distintos valores de la masa didato de DM en la galaxia Ursa Minor.

del candidato de DM.

Sculptor

Para la galaxia Sculptor, la intensidad se mantiene alta para angulos pequenos, mientras que
decrece bruscamente conforme aumenta 6, siguiendo la caida de densidad del perfil NFW.
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Figura 6.10: Intensidad del factor-J en funcion de Figura 6.11: Comparacién de la intensidad del

la distancia angular al centro de la galaxia Scul- factor-J para las masas minima y mdxima del can-
ptor, considerando distintos valores de la masa del didato de DM en la galaxia Sculptor.

candidato de DM.
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Draco

En la galaxia Draco, como en los casos anteriores, la senal de la intensidad es mayor en
angulos pequenios y presenta una caida abrupta conforme aumenta 6.
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Figura 6.12: Intensidad del factor-J en funcion de
la distancia angular al centro de la galaxia Draco,
considerando distintos valores de la masa del can-

didato de DM.
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Figura 6.13: Comparaciéon de la intensidad del
Jactor-J para las masas minima y méxima del can-
didato de DM en la galaxia Draco.

En la intensidad del factor-J para la galaxia Sextans la sefial muestra valores altos en angulos
pequenios y una caida rapida conforme aumenta 6.
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Figura 6.14: Intensidad del factor-J en funcion de
la distancia angular al centro de la galaxia Sex-
tans, considerando distintos valores de la masa del

candidato de DM.
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Figura 6.15: Comparacién de la intensidad del
Jfactor-J para las masas minima y méxima del can-
didato de DM en la galaxia Sextans.
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Carina

Para la galaxia Carina la sefial mantiene el comportamiento caracteristico para el perfil NFW,

con una intensidad elevada para angulos pequenos y una disminuciéon abrupta conforme
aumenta 6.
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Figura 6.16: Intensidad del factor-J en funcion de
la distancia angular al centro de la galaxia Carina,
considerando distintos valores de la masa del can-
didato de DM.

Figura 6.17: Comparaciéon de la intensidad del
Jactor-J para las masas minima y méxima del can-
didato de DM en la galaxia Carina.

Fornax

En la galaxia Fornax la intensidad es mayor a angulos pequenos y tiene una caida abrupta

al aumentar 6, reflejando la disminucion de la densidad de DM hacia las regiones externas
del halo.
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Figura 6.18: Intensidad del factor-J en funcion de
la distancia angular al centro de la galaxia Fornax,
considerando distintos valores de la masa del can-
didato de DM.

Figura 6.19: Comparacién de la intensidad del
Jfactor-J para las masas minima y méxima del can-
didato de DM en la galaxia Fornax.
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Leo II

Debido a su baja densidad central la intensidad del factor-J para la galaxia Leo II, es significa-
tivamente menor que en las demas dSph analizadas, manteniéndose casi constante durante
la mayor parte del rango angular antes de decaer abruptamente.
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Figura 6.20: Intensidad del factor-J en funcion de Figura 6.21: Comparacién de la intensidad del

la distancia angular al centro de la galaxia Leo II, factor-J para las masas minima y méxima del can-
considerando distintos valores de la masa del can- didato de DM en la galaxia Leo II.

didato de DM.

De las graficas anteriores se pueden comparar las masas minima y maxima del candidato
de DM para cada galaxia, observandose que ambas curvas coinciden, lo que indica que la
variacion en la masa no afecta de manera apreciable el comportamiento angular del factor-J.

6.4. Resultados

De la Tabla se observa que al igual que para el modelo anterior las galaxias Sextans y
Ursa Minor presentan las mayores intensidades promedio, lo que las convierte en los objetivos
mas prometedores para la busqueda de senales de aniquilacion de DM bajo este modelo. Las
galaxias Fornax y Sculptor también muestran intensidades relativamente elevadas, mientras
que Draco y Carina exhiben valores intermedios. Por su parte, Leo II presenta la intensidad
mas baja, con un valor del orden de 1072 1/cm?ssr, lo que la sitia como la menos favorable
dentro del conjunto analizado.
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Galaxia (I,) (1/cm? s sr)
SEXTANS 3.52 x 1077
URSA MINOR 8.52 x 1078
FORNAX 3.05 x 1078
SCULPTOR 2.17 x 1078
DRACO 7.33 x 1079
CARINA 5.18 x 107°
LEO II 4.46 x 10712

Tabla 6.3: Comparativa de las intensidades promedio (I,) para diferentes galaxias enanas esferoidales,
obtenidas considerando un perfil de densidad tipo NFW.

Estos resultados reflejan las diferencias en las distribuciones de densidad de DM entre las
galaxias enanas esferoidales, destacando el papel del perfil NFW en la estimacién del factor-J
y, por consiguiente, en la intensidad del flujo esperado de radiacién gamma.

le—7 Intensidad promedio del flujo gamma en funcién de la masa (SEXTANS)

—— Suavizado
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Figura 6.22: Intensidad promedio (I,) en funcién de la masa del candidato de DM para la galaxia Sextans,
obtenida a partir del barrido realizado con CLUMPY.

La Figura muestra la intensidad promedio del flujo gamma (I,) en funcién de la masa
del candidato de DM para la galaxia Sextans, seleccionada en base a los datos de la Tabla
La curva en rojo representa una version suavizada.

Se observa que, la intensidad promedio presenta una disminucién conforme aumenta la masa
del candidato de DM. Esta grafica en conjunto con la generada para el caso de escalares reales
ilustran cé6mo, incluso manteniendo fija la estructura del halo, el flujo gamma esperado puede
variar significativamente debido a la masa del candidato.

A lo largo de este capitulo se desarrollo e implement6 una extension al SM con dos singletes
escalares complejos, en el cual la parte real del campo S actiia como candidato estable a DM.
A partir del potencial escalar se obtuvieron las masas del sector de Higgs y se definieron los
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parametros que serian usados para el estudio fenomenolégico. Con el modelo implementado
en FeynRules fue posible extraer los acoplamientos relevantes y generar los archivos nece-
sarios para los calculos numeéricos con MicrOMEGAs, a partir de esto se realizé el analisis de
densidad reliquia identificando una regiéon de masas viables, para la cual la seccion eficaz
reproduce el valor canénico esperado. Asimismo, el estudio de los factores-J con CLUMPY mos-
tré que las galaxias enanas Sextans y Ursa Minor son las fuentes mas prometedoras para
busquedas indirectas de DM dentro de las estudiadas.
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Conclusiones

El trabajo aqui presentado tuvo como base estudiar extensiones del Modelo Estandar que in-
corporan nuevos singletes escalares al Modelo Estandar, esto con el fin de proponer candida-
tos viables a materia oscura y analizar su fenomenologia a nivel de particulas y en escenarios
astrofisicos.

En primer lugar, se abord6é un modelo con dos singletes escalares reales, esto partiendo de un
trabajo ya realizado por los autores Basak, Coleppab y Lohob, y que permitié establecer las
bases del mecanismo de interaccion. Este modelo reprodujo correctamente el comportamiento
esperado de la densidad reliquia en especial en el rango de masas que va de 472.67 GeV a
475.34 GeV, donde el modelo, bajo bajo los parametros establecidos, puede satisfacer las cotas
cosmolégicas observadas por Planck [3].

Qpmh? = 0.120 + 0.001.

Posteriormente, se desarroll6 un modelo extendido con dos singletes escalares complejos,
para el cual se realizaron las mismas pruebas obteniendo un rango de masas dentro de la
zona de aceptacion para un solo candidato que va de 285 GeV a 295 GeV.

Las graficas obtenidas para densidad reliquia y seccion eficaz en funcion de la masa mos-
traron un comportamiento similar para ambos modelos: una aniquilacion eficiente a bajas
masas y una supresion progresiva para masas elevadas, destacando que para el modelo com-
plejo las masas en el rango de aceptacion son menores, lo cual se esperaba dado que existen
mas intermediarios para la aniquilacion lo cual eleva la seccion eficaz.

Complementariamente, se realizo el estudio de deteccion indirecta mediante CLUMPY, esto por
medio de las intensidades promedio (I,) en funcién de # para diferentes galaxias enanas
esferoidales. Como resultado entre los objetivos analizados, las galaxias Sextans y Ursa Minor
destacaron como las mas prometedoras para la busqueda de senales gamma de aniquilacion
de materia oscura, con intensidades del orden de 1078 y 107 ecm~2s~!sr—!, respectivamente,
en el modelo real, y de 1077 y 1078 cm~2s ! sr~! en el modelo complejo.

De esto podemos decir que entre ambos modelos, el modelo complejo tiene una mayor pro-
babilidad de deteccion, lo cual era esperable dada su mayor seccién eficaz de aniquilacion.

También es posible ver la consistencia de los datos con el perfil NFW utilizado, ya que es nota-
ble una mayor concentracién de materia oscura en los centros de las galaxias que disminuye
al aumentar la distancia.

En conjunto, los resultados obtenidos muestran que ambos modelos de extensiones con dos
singletes escalares ofrecen escenarios teéricamente consistentes, estables y capaces de re-
producir la densidad reliquia observada, ademas de proporcionar predicciones compatibles
con los limites actuales de deteccion indirecta.
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Asimismo, los resultados obtenidos motivan la exploracion de escenarios mas amplios, como
el estudio de la particula tipo Golsdtone surgida del modelo complejo y la incorporacion del
sector fermiénico que podrian vincular la Materia Oscura con el origen de las masas de los
neutrinos y con posibles sefales observables en futuras busquedas astrofisicas y experimen-
tales.
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Apéndice A

Acoplamientos

A.1. Acoplamientos SM-2 escalares reales

Los acoplamientos nuevos para el modelo de dos escalares reales son

Interaccion | Acoplamiento

79X _\% cos 0 (ygP- + yaP+) Omym,
auX f\% 080 (4= P— + yuP) s
wx —% cos O (y; P— + yePy)
XXWHW- 7¢62208()282
XX7Z7 % o
XV — ieQQ;,;Qcos 0 -
X277 iezzg;%v(c:;)us 0 -

Tabla A.1: Acoplamientos de X con fermiones y bosones de gauge a arbol.
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Acoplamientos
A.1 Acoplamientos SM-2 escalares reales

Interaccion | Acoplamiento
SSSS —6i \g
SSX —2i Aggvp cos @ + 4i Agxvx sin 6
HSS —4i Agxvx cos — 2i A\ggvp, sin 0
HHSS —4iAgx cos? 0 — 2 Aggsin? 0
SSXX —2i Mg cos? 0 — 4i Agx sin? 0
HSSX 4i Agx cosfsinf — 2i Ay g cos @ sin 6
HHHX —65 A x cos® Osinf + 63 Ay cos® fsinf — %i)\H cos Osin® 0 +
6i A\ x cosfsin® 0
HXX —2i A xvx cos® 0 — %i)\th cos? 0sinf + 4i Ay xvp, cos? fsin 6 +
4i Ay x vy cosBsin® 0 — 6i Ay vy cosfsin® 6 — 2i AHX VR sin® 0
XXX —%z’/\th cos3 0 + 6i A xvx cos20sin 0 — 6i Ay x v, cos O sin® 6 +
6i Axvy sin® 0
HHXX —2i Agx costh — %i)\H cos? 0sin? 0 + 8i Ay x cos? Osin? 6 —
6i Ay cos?0sin? 0 — 2i Ay x sin? 0
XXXX | —3iXgcosd —12i \yx cos? Osin® @ — 6i Ay sin 0
HXXX —%i Apr cos® 0sin @ + 6i A x cos® 0sin @ — 6i \gy x cos 0sin® 0 +

6i Ay cos@sin® 0

Tabla A.2: Acoplamientos de los nuevos campos escalares con el sector escalar.
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A.2 Acoplamientos SM-2 escalares Complejos

A.2. Acoplamientos SM-2 escalares Complejos

Los acoplamientos nuevos para el modelo de dos escalares complejos son

Interaccion | Acoplamiento

$8SS ——Ag
2
1
$8050s —=As
2‘
3t
05050505 7*)\5
2
ssrx —iAsx
Os O XX —iAsx
3i
TXTX ——Ax
2
$S0, —i Aprsvp cos 0 + iv/2Ag x v, sin 0
Os 040y —i Aprsvn, cos 0 + iv/2Agx vy sin 0
Hss —i\@/\swi cosf — ’L')\Hsvh sin 6
Hogo, —ivV2 Agx vy c080 — i Agrgup sin 0
. 1 Ax Vg Sin b
Oz TT —iAgxvpcosl + — 2

V2

1 Ax g COS 0

Hzxzx — 4 Agxvpsinf

V2
HHss —iAgx cos?f —idggsin? @
HHO’SO'S —i)\SXcoszﬁ—i/\HSsiHQG
§S0, 04 —iAggcos? —idgxsin?0
05050, 0y —iAggcos?f —idgysin?é
1. 9 . . 9
HHzx —izAXcos 0 —iAgxsin“6
. 2 1 -2
Op0x TX —i Agx COS inzAXsm %
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A.2 Acoplamientos SM-2 escalares Complejos

Interaccion | Acoplamiento

3i Ax vy cos? O sin
HHo, —i A xvp cos® 0 — 2iv/2 Mg x v, cos2 0sin 0 + AN COF TSIMT

V2

3
5i/\vh cosfsin® 0 + 2i AHXUn cosfsin 0 + V2 A x Uy sin® 0

3 )
Oy Og Og 751' Avp, cos3 0 + 3iv/2 Ay x vy cos? 0sin 6 — 3i A\ xvp, cos @ sin’ 0 +
3i Ax v, sin® 0

V2

) 3
Ho,o, —iV2 A x v, cos’ 0 — 51 Ay, cos? sin @ + 26 Ay xvp, cos? 0sin @ +

3i Ax v, cosOsin? 0

2iv/2 Ay x vy cos O sin? 6 —
HX NG

— i A xvp, sin® 6

3
HHo,o, —iAgxcosth — 52‘)\ cos? 0sin? 0 + 4i Ay x cos? 0sin® 0 —

3
52’ Ax cosZ0sin 6 — i Ay x sin* 0

3. . . 3. .
Oy Oy Og Oy —§Z>\ cost 0 — 6i Ay x cos?0sin? 0 — =i Ay sin* 0

Tabla A.3: Acoplamientos de los nuevos campos escalares con el sector escalar.
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Apéndice B

Constantes

B.1. Valores para constantes cosmologicas

Parametro Simbolo Valor
Constante de Hubble Hy =100% [km s~ 'Mpc ] 67.4+0.5
Densidad de materia oscura fria Qcpmh? 0.120 £ 0.001
Densidad bariénica Oh? 0.0224 + 0.0001
Densidad de materia Q= Oy + Q, 0.315 4 0.007
Curvatura Qp 0.001 £0.002
Densidad de energia de vacio Qph? 0.3107 + 0.0082
Constante cosmologica A [eV7] (4.24 +0.11) x 10796

Tabla B.1: Valores de los parametros cosmolégicos a partir de las mediciones de Planck 2018 results
(2020) (3,|19].
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