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Resumen.

En el pasado se ha propuesto que las tres familias de fermiones están re-
lacionadas por una simetría, dado que antes del rompimiento espontáneo de
la simetría las partículas no tienen masa, es imposible distinguir entre gene-
raciones. La simetría propuesta por Mondragón et. al. [1], que representa esta
situación, es la simetría permutacional S3.

Si sólo consideramos un bosón de Higgs, esta simetría debe romperse de manera
que todas las partículas adquieran masa. Para evitar romper esta simetría explí-
citamente, se extiende el sector de Higgs al cual se le impone la misma simetría
que al sector fermiónico, requiriendo al menos 3 Higgses. De esta manera la
simetría, aunque oculta, prevalece.

El grupo de simetría S3 tiene tres representaciones irreducibles, un doblete,
un singlete simétrico y un singlete antisimétrico, de manera que ocupando to-
das las representaciones, podemos tener hasta 4 dobletes de SU(2) escalares.
Recordando que necesitamos 3 dobletes para no romper la simetría del sabor
explícitamente, añadimos un cuarto doblete de SU(2) en la representación sin-
glete antisimétrica. Le imponemos, además, una simetría Z2, bajo la cual este
se transforma como Ha ! �Ha, para asegurar su estabilidad, de manera que
podemos tener un candidato (o candidatos) a materia oscura.

Calculamos el mínimo y las segundas derivadas del potencial, para obtener las
matrices de masa y los campos escalares físicos que resultan después del rompi-
miento de simetría electrodébil. Además, para asegurarnos de que el problema
se reduce al de un potencial con tres dobletes de Higgs, comparamos nuestros
resultados cuando el campo Ha es igual a cero con los del potencial de tres
dobletes. De esta manera corroboramos que las propiedades del potencial con
tres dobletes se preservan. Obtuvimos, además, las condicines de estabilidad del
vacío para el potencial con cuatro dobletes.

Identificamos dos candidatos a materia oscura viables, los campos neutros perte-
necientes al doblete antisimétrico. De manera que obtenemos tres posibilidades,
que el candidato sea la partícula neutra escalar, la pseudo escalar o ambas.
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Se ha recorrido un largo camino, desde los primeros años del siglo XX, cuan-
do las bases de la mecánica cuántica fueron establecidas por Max Planck, Albert
Einstein, Werner Heisenberg, Erwin Schrödinger, Niels Bohr, Max Born, Louis
De Broglie y demás científicos brillantes que asistieron a aquella famosísima
conferencia de Solvay de 1927.

En los años venideros se logró profundizar en una teoría del universo subatómico
y sus consecuencias macroscópicas, gracias a las geniales intervenciones de los
científicos desde posguerra hasta los años 70’s: Richard Feynman, Julian Shwin-
ger, Shin’ichirō Tomonaga y Freeman Dyson y la electrodinámica cuántica, Chen
Ning Yang y Robert Mills y su invarianza de norma local, Steven Weinberg, Ab-
dus Salam y Sheldon Glashow y la teoría electrodébil, David Politzer, Franck
Wilczeck y David Gross y la cromodinámica cuántica, François Englert y Peter
Higgs y el rompimiento espontáneo de la simetría electrodébil y el consecuen-
te origen de las masas de las partículas, entre otros científicos de gran relevancia.

Las aportaciones conjuntas de estos personajes tuvieron por consecuencia la
teoría cuántica de campos, que explica las reglas bajo las cuales se rigen las
componentes subatómicas de la materia y sus interacciones. Además, dentro del
paradigma de esta teória se ha establecido el Modelo Estándar de las Partículas
(SM), que nos explica las características de las partículas y sus interacciones en
este nuestro universo.

Entonces, para los años 70’s, teníamos ya un modelo brillante con gran ca-
pacidad de predicción y que daba explicación a muchos fenómenos físicos. Aún
así, el modelo estándar de las partículas, está muy lejos de ser el final de la
historia, existen grandes interrogantes aún por resolver, las cuales requieren ex-
tender el modelo o para los más osados, trabajar una teoría más amplia, cuya
consecuencia a bajas energías sea lo que observamos de manera ‘cotidiana’.

Algunos de los problemas que el modelo estándar de las partículas deja sin
resolver son: la asimetría bariónica del universo, los ingredientes de la materia
oscura y la energía oscura, el problema CP fuerte, el origen de las familias de
quarks y leptones y su jerarquía de masas y la gravedad misma (aunque para
esta existe la teoría general de la relatividad).

En esta tesis nos concentraremos en uno de estos problemas: la conformación de
la materia oscura. Aunque es importante mencionar que se trabajó partiendo de
un modelo extendido del modelo estándar que ataca otro problema: el origen de
las familias de quarks y leptones, obteniendo así, un modelo que busca explicar
dos interrogantes.

El modelo del que partimos [1, 2, 3], incluye una simetría del sabor, S3, da-
do que esta es la simetría no abeliana más sencilla. De manera análoga, este
modelo añade dos nuevos campos escalares al modelo estándar, y establece que
los tres son simétricos bajo S3, de manera que se logra preservar la simetría del
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sabor [4, 5, 6, 7] (a diferencia de lo que sucede con un solo Higgs), oculta en el
espectro de bajas energías, después del rompimiento de simetría electrodébil.

Ahora, en un modelo con campos escalares con simetría S3, es posible acomo-
dar cuatro Higgses [7, 8], dado que tenemos como representaciones irreducibles,
un doblete (donde caben dos campos escalares), un singlete simétrico y un sin-
glete antisimétrico. En el modelo que exploraremos en esta tesis, ocuparemos
todas estas representaciones irreducibles de S3, los Higgses del doblete y del
singlete simétrico interactuarán con los fermiones y preservarán las propiedades
obtenidas en los artículos citados, mientras que el Higgs perteneciente al single-
te antisimétrico de S3, estará desacoplada de los fermiones, y se explorará su
viabilidad como partícula de materia oscura. Es importante mencionar que se
exploró la posibilidad de obtener un candidato a materia oscura directamente
del modelo con tres dobletes, pero resultó no ser viable dado que se alterarían
fuertemente las interacciones con los fermiones y las matrices de masa de los
quarks. Un modelo con cuatro dobletes permite obtener candidatos a materia
oscura respetando lo ya trabajado para el modelo con tres dobletes.

La estructura de la tesis es como sigue. La parte II, trata sobre la materia
oscura, que evidencias tenemos de su existencia, cuales son los candidatos más
famosos y como se determina si una partícula puede ser considerada materia
oscura, pero comienza por una breve descripción del modelo estándar, haciendo
énfasis el bosón de Higgs y en el hecho de que debemos ir más allá. La tercera
parte sobre el modelo bajo el cual trabajamos, comenzando con una descripción
de la simetría S3, y su relación con las familias de fermiones. Hacemos una breve
descripci’on del modelo con tres dobletes para concentrarnos en su extensión a
cuatro dobletes. Añadimos una simetría adicional Z2 para asegurar la estabi-
lidad de los candidatos a materia oscura. Calculamos las primeras derivadas y
las matrices de masa de los campos de Higgs para este modelo. Obtuvimos las
condiciones de estabilidad del potencial y añadimos las condiciones de unitarie-
dad para el modelo con tres dobletes como primera aproximación, para imponer
restricciones a las masas de los Higgses. De este trabajo obtuvimos al menos dos
candidatos a materia oscura.
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Parte II

Materia oscura.
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Capítulo 1

Modelo Estándar.

El modelo estándar [9, 10, 11] es una teoría cuántica de campos [12, 13, 14]
que ha sido amplia y exitosamente comprobado, a un gran nivel de exactitud,
de manera que condensa de mejor manera el conocimiento que tenemos de la
fenomenología de la física de partículas. Aún así, se trata del límite de bajas
energías de una teoría más fundamental que no conocemos.

El modelo estándar es una teoría de norma no abeliana con el grupo de si-
metría U(1) ⇥ SU(2) ⇥ SU(3) y tiene en total 12 bosones de norma: 1 fotón,
2 bosones débiles (Z, W±) y 8 gluones. Las partículas que lo conforman están
caracterizadas por su espín, su masa y los números cuánticos o cargas que deter-
minan su interacción. El contenido fermiónico (que corresponde a las partículas
de espín 1/2), consta de tres familias, con los mismos números cuánticos pero
diferente masa. Los mas pesados son inestables y decaen en la familia más ligera,
de la cual esta hecha la mayor parte de la materia ordinaria (no oscura). Los
cuatro fermiones de cada familia se distinguen por sus cargas electromagnéticas
y fuertes. Los dos fermiónes de cada grupo acomodados en la parte superior se
conocen como quarks, los primeros son tipo ‘up’ y tienen carga elecromagnética
de 2/3 y los segundos son tipo ‘down’ con carga electromagnética -1. Los férmio-
nes de la parte inferior se conocen como leptones y los superiores tienen carga
-1, el lepton de la primera familia es el bien conocido electrón. Los leptones
inferiores tienen carga 0 y se conocen como neutrinos.

Cada fermión está descrito por dos quiralidades que se agrupan en lo que se
conoce como un espinor de Dirac. En el caso de los neutrinos, solo se ha obser-
vado la quiralidad izquierda.

Las interacciones en el modelo estándar están asocidadas al intercambio de
cuatro bosones vectoriales (el término vectorial corresponde a partículas de es-
pín=1) que corresponden a 3 de las cuatro fuerzas fundamentales (electromagné-
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Figura 1.1: El modelo estándar de partículas elementales [15].

tica, nuclear débil y nuclear fuerte). El fotón es el mediador de las interacciones
electromagnéticas, 8 gluones las interacciones fuertes y los bosones Z y W±, las
interacciones débiles. Los fotones y gluones no tienen masa en reposo, mientras
que los bosones "débiles"son masivos. Estos últimos violan paridad P , conjuga-
ción de carga C, carga-paridad CP , inversión temporal T , y el número de familia,
mientras que los fotones y gluones son invariantes bajo estas transformaciones.
Los números cuánticos de los fermiones con respecto a los tres subgrupos están
dados como:

SU(3)c SU(2)L U(1)Y
L 1 2 -1/2
eR 1 1 -1
Q 3 2 1/6
uR 3 1 2/3
dR 3 1 -1/3

.

Los valores de las hipercargas para los fermiones derechos están dados por
Y = Q, dado que los generadores de SU(2)L se desvanecen para los fermio-
nes derechos.

Esta descripción funciona a energías relativamente bajas. La transición de este
régimen “efectivo” y el del modelo estándar toma lugar en la llamada escala
electrodébil v = 174GeV. Sobre esta energía, la naturaleza exhibe mayor sime-
tría, las interacciones débiles y electromagnéticas se vuelven indistinguibles, se
unifican en la interacción “electrodébil”. La quiralidad izquierda de los fermiones
up y down, también se vuelven indistinguibles y se expresan en dobletes elec-
trodébiles.

El mecansimo a través de cual la simetría electrodébil se rompe, se conoce como
rompimiento espontáneo de la simetría, y es a través de este mecanismo que los
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fermiones y los bosones masivos adquieren una masa proporcional a la escala
electrodébil. El mecanismo detrás del rompimiento simultáneo de simetría, es
el mecanismo de Higgs [16, 17, 18]. Este postula la existencia de un campo de
espín 0, llamado campo de Higgs, cuya partícula asociada se descubrió en el
CERN en 2012, con una masa de 125GeV [19, 20]. Este campo está encendido
incluso en su estado base, donde permea el espacio-tiempo. Es a través de sus
interacciones con las partículas del modelo estándar que estas últimas adquieren
una masa proporcional a su acoplamiento con el Higgs. Dado que la tesis tiene
relación directa con el campo de Higgs, destino la siguiente sección a describir
de manera un poco más extensa el rompimiento espontáneo de la simetría y el
mecanismo de Higgs.

1.1. El rompimiento espontáneo de la simetría
electrodébil y el mecanismo de Higgs.

La simetría de norma evita que tengamos términos de masa para los bosones
vectoriales, por lo que la simetría debe, de alguna forma, romperse. Este no es
el único problema, bajo una simetría SU(2)L ⇥ U(1)Y los fermiones tampoco
pueden tener masa.

En el rompimiento espontáneo de la simetría (SSB), las ecuaciones de la di-
námica son exactamente simétricas, pero admiten soluciones que no lo son. Es
el sistema mismo que espontáneamente rompe la simetría. En el contexto de
la teoría cuántica de campos, SSB está caracterizado por: 1) un lagrangiano
invariante bajo la simetría, 2) las corrientes asociadas a la simetría siendo con-
servadas, 3) el vacío, o estado base de la teoría no invariante bajo la simetría,
4) el espectro siendo no invariante. Sus ventajas son: permitir un rompimiento
consistente de las simetrías de norma, en particular, una cuantización consis-
tente de los vectores masivos, y una posible realización en la naturaleza para los
casos de simetrías globales y simetrías de norma.

Para comprender el rompimiento espontáneo de una simetría de norma, es con-
veniente explorar un ejemplo más simple, el rompimienro de simetría global.
Llamemos ⌦ al estado base de nuestra teoría cuántica de campos. el SSB sur-
ge cuando el valor de expectación en el vacío (vev) de los campos en la teoría,
h�i ⌘ h⌦|�(x)|⌦i, es no invariante bajo la simetría. Dado que no queremos rom-
per la invarianza de Poincaré, solo los escalares pueden adquirir un vev (valor de
expectación en el vacío) diferente de cero y h�(x)i no depende de la coordenada
espacio-temporal x. El vev se obtiene minimizando el potencial escalar efectivo
del Lagrangiano de la teoría. Como ejemplo ilustrativo del rompimiento espon-
táneo de la simetría, usaremos un lagrangiano con un campo escalar complejo
�:

L = (@µ�)
†(@µ�)� V (�†�), V (�†�) = µ2�†�+

�

2
(�†�)2. (1.1)

Este Lagrangiano es simétrico bajo una simetría U(1) global. � debe ser no

6



Figura 1.2: Gráfica del potencial “Sombrero Mexicano”, con µ2 < 0 [21].

negativo, de manera que el potencial tenga una cota inferior. Por otro lado,
el parámetro µ2 puede ser negativo o positivo. La forma del potencial V y la
estructura del estado base dependen del signo en µ2. Para µ2 < 0, el mínimo
del potencial corresponde a h�i = vei✓, donde v2 = |µ2| y ✓ parametriza la posi-
ción de � en el círculo de radio v con mínimo degenerado. El sistema escoge un
valor arbitrario de ✓, rompiendo espontáneamente la simetría U(1). Sin perder
generalidad, podemos asumir ✓ = 0.

Es conveniente parametrizar el campo como �(x) = r(x)eig(x), donde g(x) para-
metriza las direcciones planas sobre las cuales el potencial es constante. Como V
no depende de g(x), el correspondiente grado de libertad real es no masivo y solo
tiene interacciones en sus derivadas. Estos grado de libertad no masivos siempre
surgen en la presencia de SSB en teorías cuánticas de campo y son llamados
bosones de Goldstone. Es conviene usar una parametrización lineal para estos
bosones de Goldstone expandiendo �(x) = v + �0(x) = v + (h(x) + iG(x))/

p
2.

G(x) puede considerarse como la linealización de vg(x). En términos de G y h
el potencial es:

V =
�

8
(h2 +G2)2 +

�p
2
vh(h2 +G2) + |µ2|h2 + const. (1.2)

G es no masivo, mientras que el grado de libertad físico h adquiere una masa
proporcional a la escala del rompimiento de simetría v y a su autoacoplamiento,
m2

h = 2|µ2| = 2�v2. Los parámetros µ2, � en el potencial V puede ser intercam-
biados por v y m2

h.

Generalizando el rompimiento de cualquier simetría global genérica G obte-
nemos las siguientes características. Llámese H al subgrupo de G que no está
roto por el vev de los campos escalares. Podemos dividir los generadores de G
en dos conjuntos: los no rotos, los cuales aniquilan el vacío, los rotos, el conjunto
ortogonal. De acuerdo al teorema de Goldstone [22, 23, 24], cada generador ro-
to en G/H esta asociado a un escalar no masivo independiente, con los mismos
números cuánticos que los generadores.
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Pasemos ahora a describir el rompimiento espontáneo de una simetría de nor-
ma. Lo principal en este fenómeno, es el hecho de que el vector asociado a cada
generador roto obtiene una componente longitudinal y una masa. El grado de
libertad adicional es proveído por el bosón de Goldstone asociado al generador
roto, que ser’a absorbido por el vector. De esta manera, podemos describir a los
bosones vectoriales masivos W± y Z observados en la naturaleza, de manera
consistente.

Consideremos de nuevo el campo escalar complejo, pero promoviendo la simetría
global U(1) a una simetría de norma. Nuestro Lagrangiano es ahora:

Lnorma = �1

4
Fµ⌫F

µ⌫ + (Dµ�)
†(Dµ�)� V (�†�)� V (�†�) (1.3)

donde Dµ = @µ + igAµ.

Rompamos la simetría U(1) espontáneamente tomando µ2 < 0. El campo com-
plejo adquiere un vev h�i = v como antes. Un término de masa M2 = 2g2v2 es
generado por el bosón vectorial, proporcional a la escala de rompimiento de la
simetría y a su acoplamiento con �. El bosón de Goldstone es absorbido por el
bosón vectorial, y se convierte en la componente longitudinal. Esto puede verse
parametrizando a �(x) en términos de r(x) y g(x) como se hizo antes, y notando
que:

n
�(x) = r(x)eig(x)

Aµ(x)
es equivalente a

n �(x) = r(x)
Aµ(x)� 1

g@µg(x)
.

Dado que las dos configuraciones están relacionadas por una transformación
de norma. Podemos, entonces, escoger una norma unitaria en la cual el campo
�(x) es real y no contiene a g(x), quien puede ser reconocido como la componen-
te longitudinal de Aµ(x). En el caso general, el vector de norma asociado a cada
generador roto obtiene masa absorbiendo al bosón Goldstone correspondiente.
Esto es conocido como el mecanismo de Higgs.

Es tiempo de romper la simetría del modelo estándar. Para hacerlo debemos
introducir un campo escalar, el Higgs, el cual desarrollará un vev. Los números
cuánticos de este bosón están dados por la necesidad de que los fermiones ad-
quieran un término de masa.

Consideremos el término de masa del electrón, el cual tiene la forma m(ēReL +
h.c.). Como la componente izquierda eL está contenido en el doblete L, esta in-
teracción debe surgir de una que sea invariante, involucrando al térmio bilineal
ēRL. Ahora, este término no es invariante bajo GSM . Se transforma como un
doblete con Y = 1/2 bajo SU(2)L ⇥U(1)Y . Es por esto la masa del electrón no
está permitida por la simetría de norma. La única posibilidad es la interacción
de Yukawa �ēRLH⇤ con un doblete escalar complejo H, el campo de Higgs. H
es un doblete con Y = 1/2 bajo SU(2)L ⇥ U(1)Y y es un singlete de SU(3)c.
Sus dos componentes se contraen con los dos componentes de L. Un término de
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masa para el electrón puede ser generado si H obtiene un vev, y luego este vev,
es sustituido al campo en la interacción de Yukawa anterior. Resulta que un
doblete de Higgs H es suficiente para dar masa a todos los fermiones del modelo
estándar (Esto no implica que exista solo uno). El Lagrangiano de Yukawa más
general que involucra al campo de Higgs, es el siguiente:

�LY = �Eij ¯eiRLjH
⇤ + �Dij

¯diRQjH
⇤ + �Uij ūirQjH + h.c, (1.4)

donde i, j = 1, 2, 3 incluyendo, de esta manera, a las tres familias.

El lagrangiano LY es el origen del sabor en el modelo estándar. Es gracias a este
lagrangiano que podemos discernir de un electrón y un muón, dado que estos so-
lo se diferencian por su masa. El lagrangiano de norma, no diferencía entre ellos.

Ahora solo nos falta especificar el Lagrangiano del Higgs. La opción renormali-
zable más general es la siguiente:

LH = (DµH)†(DµH)� V, V = µ2H†H +
�

2
(H†H)2, (1.5)

donde �H > 0 y µ2 < 0.

1.2. Más allá
El modelo estándar ha sido extensamennte probado, siendo uno de sus gran-

des momentos, el descubrimento de un bosón de Higgs con una masa de 125GeV
en CERN en 2012 [19, 20]. Esto no significa que sea el final de la historia. Exis-
ten evidencias de que debemos ir más allá:

La materia oscura. Existen gran cantidad de evidencias de que existe
mucha más materia en el Universo, que la que corresponde a la materia
“luminosa” u “ordinaria” y ninguna partícula del modelo estándar parece
corresponder a este exceso de materia.

Asimetría bariónica en el Universo. Gracias a esto la materia y la
antimateria no se eliminaron por completo y tenemos materia en el Uni-
verso actual. El modelo estándar no provee explicación a la existencia de
esta asimetría.

El problema de la jerarquía. Este no es un problema del modelo es-
tándar directamente, si no de la sensibilidad del potencial de Higgs ante
cualquier extensión del modelo estándar. La parte eléctricamente neutra
del potencial del campo de Higgs es: V = m2

H |H| + �|H|4. Una masa
de aproximadamente 125GeV para el Higgs implica que , � = ,126 y
m2

H = �(92,9GeV). El problema reside en que, m2
H recibe muchas co-

rrecciones cuánticas debido a los efectos virtuales de cada partícula que se
acopla al campo de Higgs, por lo que se requiere un gran ajuste fino para
que la masa del Higgs sea pequeña como la conocemos.
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Gravedad. Aunque la teoría de la relatividad general explica el fenómeno
de la gravedad, no se ha podido unificar con el modelo estándar, una sola
teoría que incluya a las cuatro fuerzas fundamentales.

El problema de CP fuerte. La cromodinámica cuántica (QCD), la
teoría de las interacciones fuertes, parece ser simétrica bajo CP, pero la
teoría permite que esta simetría se viole. Es necesario imponer un “ajuste”
en la teoría para asegurar la conservación de CP.

Para dar solución a uno o varios de estos problemas abiertos, es necesario exten-
der el modelo estándar. Ejemplos importantes son los Modelos Supersimétricos
[25] que atacan el problema de la jeraquía, cancelando la correcciones cuánticas
de manera “natural” y proveen candidatos a materia oscura, como el neutralino
[26] . En esta tesis haremos una extensión con 3 Higgses extras con una simetría
S3, atacando el problema de la materia oscura.
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Capítulo 2

Pruebas de la existencia de la
materia oscura

La primera evidencia de la existencia de materia oscura se dio en 1933 por
Fritz Zwicky [27], al observa clústers de galaxias. Desde entonces ha surgido
nueva evidencia cosmológica (materia oscura en clústers de galaxias, lentes gra-
vitacionales, etc.) apuntando a que existe, en el universo, una gran cantidad de
materia no bariónica.

Este capítulo esta basado en los artículos: [28, 29, 30] y en el libro [31].

2.1. Curva de rotación de galaxias espirales
Las velocidades circulares de las estrellas a diferentes distancias radiales del

centro de la galaxia nos dan la curva rotacional de la galaxia. Por lo que, la
curva rotacional de una galaxia es la velocidad orbital de las estrellas en una
galaxia, como función de su distancia radial al centro galáctico. En una galaxia
espiral, la mayoría de la masa se concentra en el centro y los brazos espirales
se esparcen sobre un disco. Para una estrella a una distancia r del centro de la
galaxia, que se mueve a una velocidad circular v(r), tenemos un balance entre
la fuerza gravitacional y la fuerza centrífuga dada por la ecuación:

mv(r)2

r
=

GmM<r

r2
, (2.1)

donde M<r es la masa dentro del círculo de radio r. Si la estrella está dentro
de la región densa de la galaxia, entonces M<r = 4

3⇡r
3⇢ donde ⇢ es la densidad

promedio de la región central. Por lo tanto, dentro de esta zona esperamos:

v(r) s r. (2.2)

Mientras que para una estrella fuera de la región de mayor densidad, la ma-
sa M<r pude pensarse como constante con respecto a r, por lo que podemos
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Figura 2.1: Gráfica que muestra la diferencia entre la velocidad de rotación de
las galaxias con respecto a la distancia radial predicha y observada. Créditos:
www.e� education.psu.edu/astro801/content/l8p8.html.

aproximar:

v(r) s 1

r1/2
. (2.3)

Pero las medidas observacionales de curvas de rotación en diversas galaxias
espirales muestran a v(r) constante, incluso para r grande, entonces de (2.1)
obtenemos que M<r s r, sugiriendo la presencia de una gran cantidad de masa
no detectada en la galaxia. Esto fue observado por primera vez por Rubin y
Ford [32]

2.2. Materia oscura en clusters de galaxias
Los clusters de galaxias son conglomerados de galaxias unidos a un potencial

gravitacional común. La presencia de materia oscura en estos clusters es inferida
estimando su dinámica, gobernada por efectos gravitacionales y comparándola
con la masa estimada de su luminosidad. La estimación de la masa dinámica se
hace usando el teorema del virial.

Fue el astrónomo Fritz Zwicky, en 1933 [27], quien primero infirió la existencia
de materia oscura, estimando la masa gravitacional del Clúster Coma, usando el
teorema del virial. Tomó las velocidades radiales conocidas de siete galaxias en
el clúster para medir la media cuadrática de la velocidad de la galaxia. Conside-
rando al Clúster Coma como esférico y que sus galaxias tienen la misma masa,
la energía cinética total se estima como T = 3

2Mv2rms, siendo M la masa del
clúster y la energía potencial gravitacional está dada por V = � 3

5
GM2

R . Con la
luminosidad conocida de la luz visible del Clúster, la razón masa-luminosidad
M
L para el Clúster Coma es calculado y comparado con la obtenida para cada
una de las siete galaxias. Zwicky encontró que la M

L estimada para el Clúster
Coma es 50 veces más grande que cualquiera de las galaxias individuales. Esto
indica la presencia de una gran cantidad de masa gravitacional no detectada.
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Figura 2.2: Esquema del efecto de lente gravitacional provocado por un cuerpo
masivo entre la fuenta y el receptor [33].

2.3. Lentes gravitacionales
La desviación de la luz al pasar cerca de un objeto masivo da lugar a un

efecto de lente. El fenómeno es conocido como lente gravitacional.

La observación de este efecto, por astrónomos, sin la detección de masa lu-
minosa que lo produzca, indica la presencia de una gran cantidad de materia
oscura.

Los lentes gravitacionales se clasifican en fuertes [34], débiles [35] y microlentes
[36, 37]. En el caso de las lentes fuertes, múltiples anillos de Einstein son pro-
ducidos para un objeto distante en el fondo, mientras que los lentes débiles se
refieren a imágenes distorsionadas de un objeto en el fondo. En los microlentes
el brillo de un objeto en el fondo del objeto masivo parece aumentar para el
observador en el frente.

El ángulo de deflexión de un rayo de luz por un objeto masivo puntual de
magnitud M está dado por:

↵D(x) =
4GM

xc2
, (2.4)

donde G es la constante gravitacional de Newton, c es la velocidad de la luz en
el vacío y x es la distancia de mayor acercamiento del rayo de luz a la masa
puntual. En realidad, el rayo de luz estará curvado pero si la fuente luminosa
y el objeto masivo puntual están muy separados, entonces el camino de dobla-
miento de la luz puede ser aproximado por dos líneas rectas con el ángulo de
deflexión denotado por ↵D. Esta aproximación es conocida como la aproxima-
ción de “lente delgado”.

La ecuación de “lente” es la base para la estimación de la masa en un clús-
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ter por una lente gravitacional. Esta ecuación relaciona la distancia entre la
posición de la fuente y el observador DS , con el ángulo de deflección ↵D y la
distancia del objeto masivo Dds. Si S denota la fuente luminosa, I el punto de
imagen y P es un punto justo arriba del lente. Entonces la ecuación de lente
sigue de la relación PI = PS + SI y está dada para ángulos pequeños como:

DS✓ = DS�S +Dds↵D, (2.5)

donde ✓ y � son las posiciones angulares de la imagen y la fuente con respecto
al observador y ↵D es el ángulo de doblamiento.

Definiendo un ángulo de doblamiento ↵ como:

↵ =
Dds

DS
↵D (2.6)

la ecuación del lente (2.5) toma la forma

✓ = �s + ↵

o �s = ✓ � ↵.
(2.7)

2.3.1. Clúster Bala.
Una de las mejores evidencias de la materia oscura, usando lentes gravita-

cionales fuertes y débiles se encontró en el “Clúster Bala” (1E0657-56) [38].

El clúster se creó luego de la colisión de dos clústers gigantes de galaxias a
4 mil millones de años luz de la tierra, en el clúster Carina. Los análisis de rayos
X revelan la distribución de masa bariónica del clúster mientras que los lentes
gravitacionales fuertes y débiles reconstruyen sus componentes de materia os-
cura.

El análisis realizado revela que el impacto de los clústeres fue tan grande que
provocó que la materia bariónica se desfase de sus respectivos halos de materia
oscura, mientras que esta última cruzó sin perturbarse. Por lo que el fenómeno
de Clúster Bala, además de proveer evidencia de la existencia de materia oscura,
nos da indicaciones de que esta prácticamente no interacciona.

2.4. Bosque Lyman-↵
Las líneas de emisión que un átomo de hidrógeno emite cuando el electrón en

él hace una transición de un nivel de energía excitado al estado base, se conocen
como líneas Lyman-↵ [39]. De manera inversa, cuando un átomo de hidrógeno
en su estado base es irradiado por una onda electromagnética de manera que el
electrón toma un estado excitado, la onda correspondiente a esa energía será ab-
sorbida por el estado base y aparecerá para el observador una línea de absorción.
La serie de estas líneas de absorción representa las energías que fueron usadas
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para excitar el estado base del hidrógeno en el medio intergaláctico. Estas son
llamadas Bosque Lyman-↵ y son observadas en el espectro de cuásares distantes.

A causa de la expansión del Universo, la longitud de onda absorbida por un
átomo neutro se habría desplazado al rojo si no se hubiera encontrado con un
átomo de hidrógeno. De esta manera un observador distante verá una línea de
absorción Lyman-↵ a una longitud de onda correspondiente al tiempo y lugar
de donde esta siendo absorbido, por lo que el bosque Lyman-↵ contiene infor-
mación del medio intergaláctico.

El medio interestelar consiste de gas influenciado por el potencial gravitacio-
nal de toda la materia presente, incluyendo la materia oscura. El bosque de
Lyman-↵ observado combinado con simulaciones computacionales sugieren que
el gas interestelar forma estructuras arregladas en filamentos conocidos como
la red cósmica, esto es consistente con el escenario de materia oscura fría en el
sentido de que la estructura sigue la distibución de materia oscura supuesta a
gran escala [40].

2.5. Radiación cósmica de fondo
La radiación cósmica de fondo (CMB, por sus siglas en inglés) es una reliquia,

casi uniforme, de ondas que recubre el universo [41]. Es la energía calorífica
sobrante del Big Bang. La radiación cósmica de fondo tiene un espectro de
cuerpo de negro con una temperatura de 2.726K. En 1992 el explorador COBE
(Cosmic Background Explorer) de la NASA detectó anisotropía (fluctuaciones)
del orden de 1 en 100,000 [42] . Las fluctuaciones angulares de la CMB proveen
evidencia de la materia oscura, revela efectos diferentes para materia bariónica y
oscura. La materia ordinaria interactúa de manera fuerte vía radiación mientras
que la materia oscura no. El satélite Wilkinson Microwave Anisotropy Probe
(WMAP) [43], lanzado en 2001 hizo un mapa preciso de las variaciones de
temperatura de la CMB, revelando puntos calientes o fríos de alrededor de 1.8
grados en tamaño, a través del espacio, que varían en unas cuantas partes de
millón. Gracias a WMAP, conocemos las densidades totales, bariónica y oscura
de materia:

⌦mh2 = 0,1334+0,0056
�0,055

⌦bh
2 = 0,0226± 0,00053

⌦dh
2 = 0,1± 0,00035.

(2.8)

Donde ⌦mh2 corresponde a la densidad de masa total, ⌦bh
2 a la densidad de

masa bariónica y ⌦dh
2 a la densidad de materia oscura. Nótese que la densidad

de materia oscura corresponde al 83% de la densidad de masa total.
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Figura 2.3: Mapa de la radiación cósmica de fondo. Créditos: NASA / WMAP
Science Team.
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Capítulo 3

Caracterización de la materia
oscura.

Para diseñar un modelo que contenga uno o varios candidatos de materia
oscura, es importante tomar en cuenta las características, derivadas de observa-
ciones experimentales, que debe tener, así como su capacidad de ser comprobado.
Taoso, Bertone y Masiero [44] proveen un test con 10 puntos esenciales a tomar
en cuenta para considerar a una partícula como candidata.

3.1. Densidad reliquia
Como pudimos notar en el capítulo anterior, las anisotropías del CMB son

una herramienta poderosa para probar modelos cosmológicos y obtener sus pará-
metros. Uno de estos parámetros es la determinación de la densidad de materia
oscura en el universo. WMAP junto a otros experimentos de CMB (BOOME-
RRang,ACBAR,CBI and VSA), de estructura a gran escala (SDSS,2dFGRS) y
de SuperNova (HST/GOODS,SNLS) han afinado (2.8) obteniendo [45]

⌦mh2 = ,131+0,004
�0,010

⌦bh
2 = 0,0220+0,0006

�0,0008.
(3.1)

Para que una partícula sea considerada un buen candidato a materia oscura,
debe tener una abundancia reliquia acorde y debe tener una esperanza de vida
mayor a la edad del universo, calculada en ⌧ & 4,3 ⇥ 1017s [46]. Una manera
natural de impedir el decaimiento de la partícula de materia oscura, es mediante
simetrías discretas [47]. Un ejemplo es la paridad-R en modelos supersimétricos.

3.1.1. Reliquia térmica y las WIMPs
Existe una clase de partículas, conocidas como WIMPs (Weakly Interacting

Massive Particles), que son partículas masivas que solo interactúan mediante
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la fuerza débil, además de la gravitacional y que de manera natural logran la
densidad reliquia estimada para la materia oscura.

Las WIMP están, originalmente, en equilibrio termodinámico con el plasma
en el Universo temprano y se desacopla cuando el rango de interacción es menor
al rango de expansión del universo. Para una partícula no relativista, bajo este
desacoplamiento, la densidad numérica sobre la densidad de entropía permanece
congelada, es decir, la reliquia térmica se congela. La evolución de la densidad
numérica de especies genéricas � en el universo, está descrita por la siguiente
ecuación de Boltzmann:

ṁeq + 3Hn = �hgannvi[n2 � n2
eq], (3.2)

donde 3Hn toma en cuenta la dilución de la densidad numérica debida a la
expansión del universo. Aquí, hgannvi es el promedio térmico de la sección eficaz
de aniquilación por la velocidad. neq es la densidad de equilibrio de las WIMPs en
el plasma a temperatura T, y para partículas no relativistas neqg(

mT
2⇡ )3/2e�m�/T

donde g es el número de grados de libertad de � y m� es la masa del WIMP.
La densidad reliquia para una WIMP � es [48]:

⌦�h
2 ⇡ 1,07⇥ 109Gev�1

MPl

xfp
g ⇤ f

1

a+ 3b/xf
⇡ 3⇥ 10�27cm3s�1

h�annvi
. (3.3)

donde g ⇤ f cuenta los grados de libertad relativistas en el momento del desaco-
plamiento, MPl es la masa de Planck y xf ⌘ m�/Tf donde Tf es la temperatura
de congelamiento. Es importante notar que la sección eficaz de aniquilación, pa-
ra un partícula de masa m�, tiene un máximo, impuesto por la unitariedad de la
onda parcial de matriz S, h�annvimax ⇠ 1/m2

� [49]. Entonces de (3.3) se obtiene
una cota superior para la masa de la materia oscura [49]:

mDM . 340TeV. (3.4)

Aplicando constricciones más estrictas obtenidas de WMAP, la cota superior
para mDM se convierte en:

mDM . 120TeV. (3.5)

No se debe olvidar que esta cota se obtuvo suponiendo que las partículas se
encontraban en equilibrio térmico en el universo temprano y puede ser evadida
por especies que no han sido producidas térmicamente.

3.1.2. Ejemplos de mecanismos de producción.
Se han propuesto candidatos a materia oscura muy pesados, como los lla-

mados “wimpzillas”, con masas de hasta 1015GeV, arriba del límite (3.5). Para
estos candidatos, el reto es evitar la sobreproducción. Se han propuesto varios
mecanismos, como su creación durante un recalentamiento después de la infla-
ción, con masas 103 veces mayores a la temperatura de recalentamiento [50] o
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creadas durante una etapa de precalentamiento con masas de hasta el orden de
la escala de gran unificación (1015GeV) [51], entre otros.

Varios mecanismos de producción pueden actuar en conjunto para producir
una cierta especie. Su cálculo depende en los detalles del modelo adoptado. Por
ejemplo, en el caso de los axiones, los mecanismos de producción son disper-
sión en el plasma caliente y posible radiación por defectos topológicos como
cuerdas-axión.

3.2. ¿Fría o caliente?
La materia oscura caliente se refiere a partículas neutras de con masa pe-

queña, que seguían en equilibrio después de la más reciente transición de fase en
el Universo temprano, que sucedió aproximadamente a TQCD ⇡ 102MeV, donde
TQCD es la temperatura de transición de confinamiento de QCD.

Las partículas de materia oscura “tibia” se desacoplan a temperaturas T �
TQCD, y no se calientan por la subsecuente aniquilación de especies hadrónicas.

La materia oscura fría consiste en partículas que interactúan muy débilmen-
te con la materia ordinaria y se mueven a velocidades relativamente menores a
la velocidad de la luz. Se han propuesto dos clases de esta materia, un conden-
sado de frío de Bose, como lo podrían ser los axiones, y remanentes pesados de
aniquilaciones y decaimientos, como las partículas masivas de interacción débil
[52].

3.2.1. Materia oscura caliente.
La materia oscura caliente consiste en especies de partículas que son rela-

tivistas al momento de formación de estructura. El prototipo de este tipo de
materia, es el neutrino del modelo estándar. Los neutrinos fueron producidos
termicamente en el universo temprano y se desacoplaron termodinámicamente
a T ⇠ 1MeV, conllevando a una abundancia reliquia, que depende de la suma
de masas de neutrinos m⌫ =

P3
i=1 m⌫i :

⌦⌫ =
m⌫

90eV
, (3.6)

y su distancia de flujo libre (distancia que recorren las párticulas sin ser disper-
sadas) es :

�FS ⇠ 20(
30eV

m⌫
)Mpc. (3.7)

Los modelos de materia oscura caliente son desfavorecidos hoy en día por va-
rias razones [53]. Por ejemplo, el espectro de potencia de perturbaciones de la
densidad debe suprimirse más allá de la distancia de flujo libre de las partículas
de materia oscura caliente, las cuales para neutrinos en el rango de masas de
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unos cuantos eV corresponde al tamaño de superclusters. Además la materia
oscura caliente predice una jerarquía top-down de la formación de estructuras,
con pequeñas estructuras formándose por fragmentación otras de más grandes,
mientras que las observaciones muestran que las galaxias son más viejas que los
superclusters.

Pequeñas cantidades de materia oscura caliente pueden ser toleradas, siempre y
cuando sean compatibles con la estructura a gran escala y CMB.

La combinación de datos obtenidos de CMB, SuperNova, Bosque de Lyman-↵,
y clústers de galaxias pone una cota superior a la suma de masas de neutrinos
ligeros de [54]: X

⌫

= 13m⌫ < 0,17eV. (3.8)

Este límite puede ser aplicado a un candidato de materia oscura genérico.

3.2.2. Materia oscura fría.
La teoría estándar de formación de estructura requiere que la materia oscura

sea fría [52], es decir que sea no relativista antes de la era de dominación de la
materia y pueda aglomerarse a pequeñas escalas. Candidatos a materia oscura
fría pueden ser reliquias térmicas pesadas como el neutralino o partículas ligeras
no producidas térmicamente como el axión.

Simulaciones de N-cuerpos para modelos de materia oscura fría-⇤ (donde ⇤
denota la constante cosmológica, que permite conocer el valor de la expansión
acelerada del universo) están de acuerdo con una amplia gama de observaciones,
haciéndolo un modelo cosmológico ampliamente aceptado.

3.2.3. Materia oscura tibia.
También se ha propuesto que la materia oscura sea tibia, es decir, con veloci-

dades de dispersión entre aquellas de las partículas oscuras frías y calientes. La
distancia de flujo libre mayor de las partículas tibias con respecto a las ligeras
suprime la formación de pequeña estructura [55]. Mediciones del crecimiento de
estructura en clústers de galaxias y bosque de Lyman-↵ pueden usarse para en-
contrar un límite inferior para la masa de la materia oscura tibia. Los gravitinos
pueden ser candidatos para este tipo de materia, siempre y cuando se desaco-
plen cuando el número de grados de libertad sea mucho mayor que en el del
desacoplamiento del neutrino [56] . Sin embargo, cálculos explícitos muestran
que un gravitino ligero como este, no puede conformar toda la materia oscura
[57].

Otro ejemplo de candidato de este tipo de materia oscura es el neutrino es-
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téril. Su escala de flujo libre está dada por [58]:

�FS ⇡ 840Kpch�1(
1KeV

ms
)(
hp/T i
3,15

), (3.9)

donde ms es el eigenestado de masa asociado al eigenestado de sabor estéril.
hp/T i es el momento medio sobre la distribución de temperatura del neutrino.

Las cotas inferiores para partículas de materia oscura tibia, dependen fuertemen-
te del conjunto de datos usados en el análisis, por ejemplo [59], una combinación
del espectro de potencias del SDSS (Sloan Digital Sky Survey) 3D y el SDSS
del bosque de Lyman-↵ pone la cota

ms > 1,7KeV (3.10)

y para una partícula de materia oscura tibia termal como

mWDM > 0,50KeV. (3.11)

3.3. ¿La materia oscura es neutra?
Rújula et. al. en [60] propusieron partículas cargadas masivas (CHAMPs)

como candidatos a materia oscura.

Actualmente existen restricciones importantes en la abundancia de las CHAMPs.
La primera viene de la búsqueda de agua pesada anómala (óxido de deuterio).
Dado que las CHAMPS son químicamente idénticos al agua pesada, pueden
ser atrapadas en océanos y lagos en la forma de HXO. Las búsqedas de óxido
de deuterio anómalo han fallado, por lo que la abundancia de CHAMPs, para
masas en el rango de 100GeV-1000Gev está restringido a ser

(
nX

nH
)Tierra ⇠ 10�28 � 10�29, (3.12)

mientras que para masas alrededor de los 10TeV se tiene la cota (nX/nH) <
10�20. Como resultado los CHAMPs son descartados como candidatos a mate-
ria oscura en el rango de masas mX = 10� 104GeV.

Los estudios de rayos cósmicos usando globos o satélites también restringen el
rango de masas de los CHAMPs. Se han excluido a estas partículas en el rango
de masas de 2,4⇥ 103 � 5,6⇥ 107GeV [61]. El límite inferior viene del requeri-
miento de que las partículas penetran el viento solar y la deposición de energía
está sobre el umbral experimental. El límite superior se obtiene comparando el
flujo máximo de CHAMPs en la parte más alta de la atmósfera permitida por
los experimentos de rayos cósmicos.

Experimentos bajo tierra excluyen el rango de masas desde los 108GeV a los
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1020GeV. Las respuestas de centelladores a monopolos y CHAMPs se espera
que sean similares. Aplicando el límite superior del flujo de monopolos, obteni-
do en el experimento MACRO, al caso de los CHAMPs se tiene este límite.

Otra restricción viene de la evolución estelar. Se ha visto que los CHAMPs
perturban una estrella de neutrones en una escala de tiempo corta, cayendo en
su centro produciendo un agujero negro, esto excluye el rango de masas entre
102 y 1016GeV [62]. Las propiedades de nubes interestelares difusas constriñen
las interacciones del halo de partículas con el hidrógeno. La tasa de deposición
de energía debida a colisiones debe ser menor que la tasa de enfriamiento, para
nubes en equilibrio, esto desecha a las masas por debajo de los 106GeV.

La combinación de estas restricciones básicamente descarta a los CHAMPs como
candidatos a materia oscura.

3.4. Consistencia con Nucleosíntesis del Big Bang
(BBN)

La nucleosíntesis de big bang permite hacer predicciones en las abundancias
de elementos ligeros, D, He3,He4 y Li7, dado que es responsable de la producción
de estos. Se cree que ocurrió entre los primeros 10 segundos hasta 20 minutos
después del Big Bang. Además de las secciones eficaces nucleares, la teoría solo
tiene un parámetro, la razón de barión-fotón. Combinando las predicciones de
BBN con las abundancias de D, He3,He4 y Li7 se puede determinar el rango de
densidad bariónica como [63]:

0,018 < ⌦Bh
2 < 0,023 (3.13)

Si sólo tomamos la abundancia de deuterio, se obtiene el rango:

0,019 < ⌦Bh
2 < 0,027. (3.14)

En concordancia con CMB.

3.5. Evolución estelar
La evolución estelar provee una herramienta poderosa para poner cotas en

física de partículas.

En lo que nos atañe, si los WIMPs son ligeros, pueden ser producidos en el
plasma caliente en el interior del gas, y si escapan sin interacción, representan
una pérdida de energía, posiblemente modificando la evolución estelar.

Aniquilaciones de materia oscura, pueden proveer una fuente importante de
energía, que, para estrellas orbitando en regiones de alta densidad de materia
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oscura puede ser igual o mayor a la generada por reacciones nucleares. Se ha
propuesto en [64, 65]que estos aniquiladores de WIMPs pueden encontrarse en
regiones donde la formación reciente de estrellas es inhibida, buscando poblacio-
nes de estrellas que parezcan extrañamente más jóvenes que aquellas de mayor
masa.

El efecto de los decaimientos y aniquilaciones de materia oscura en la formación
de primeras estructuras ha sido investigado para candidatos a materia oscura
ligera [66, 67]. Ha sido notado que, incluso los neutrinos (párticulas estándar),
pueden modificar la evolución de estrellas de población III [68].

3.6. Compatibilidad con restricciones de auto-interacciones.
Se ha propuesto que la materia oscura sea auto-interactuante (SIDM) con

sección eficaz amplia y secciones de aniquilacón suficientemente pequeñas de
manera que sean consistentes con búsqueda indirecta [69]. Candidatos acepta-
bles para SIDM incluyen, por ejemplo, a singletes escalares acoplados con el
campo de Higgs [70].

Cálculos semi analíticos y simulaciones de N-cuerpos han sido desarrollados
para estudiar el efecto de la SIDM en estructuras de halos. Se han obtenido
diversas soluciones dependiendo de la razón entre el camino libre medio de la
partícula de materia oscura (�mfp _ (⇢�/m)�1 con n la densidad de número y
�/m la sección eficaz de dispersión por unidad de masa de la SIDM) y el radio
virial del halo. Se ha encontrado que una sección eficaz por unidad de masa en
el rango de �/m ⇠ 0,5 � 5cm2g�1 reproduce correctamente el perfil galáctico
observado [71, 72, 73, 74].

Existen varias constricciones a la materia oscura autointeractuante. Se ha ob-
servado, por ejemplo, que para 0,3 . �/m . 104cm2g�1, los halos galácticos
en clústeres de galaxias se evaporarían en una escala de tiempo menor que
el tiempo de Hubble [75]. Por otro lado, se ha obtenido un límite superior
�/m < 0,1cm2g�1 comparando los resultados de simulaciones con el perfil del
clúster MS 1358+62 [76].

Otros límites vienen de la unitariedad de las matrices de dispersión. Esto provee
límites superiores en la sección eficaz total y en la sección eficaz inelástica.

3.7. Detección directa de materia oscura.
La búsqueda de materia oscura directa apunta a detectar partículas de mate-

ria oscura a través de la medición de retroceso nuclear producido por dispersión
de estas partículas. Los resultados de estas suelen darse en términos de secciones
eficaces de protones de manera que puedan compararse facilmente entre dife-
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rentes experimentos, donde intervienen diferentes blancos. Para acoplamientos
dependientes del espín, no hay mejora coherente, y la sección eficaz está domi-
nada por neutrones y protones no emparentados en el núcleo objetivo. Por esto,
las interacciones independientes del espín suelen dominar la sección eficaz en los
experimentos que emplean núcleos pesados.

Para discriminar señales de materia oscura del fondo natural, se han hecho
experimentos para obtener una modulación anual de la tasa de eventos [77].
De hecho, se espera que la rotación de la Tierra alrededor del Sol, genere una
modulación en la velocidad relativa de partículas de materia oscura dada por:

vE = 220Km/s{1,05 + 0,07 cos[2⇡(t� tm)]/1año, (3.15)

donde tm es aproximadamente el inicio de junio. La variación del flujo de WIMPs
es del 7% aproximadamente.

Restricciones proveídas por detección directa excluyen, por ejemplo, al sneu-
trino izquierdo del MSSM como una componente dominante de materia oscura,
mientras que en extensiones del MSSM, el sneutrino derecho es un candidato
viable a materia oscura [78].

3.8. Compatibilidad con restricciones en obser-
vaciones de rayos gamma.

Es posible buscar materia oscura a través de fotones, neutrinos y antimateria
producto de su aniquilación.

En particular, dado que la escala de energía de los fotones provenientes de
aniquilación depende de la masa materia oscura. Algunos de los candidatos más
populares de materia oscura se espera estén entre los Gev y los TeV [79].

El flujo de rayos gamma de aniquilación de WIMPs en un halo de materia
oscura depende de parámetros de física de partículas tanto como de cantidades
cosmológicas. El flujo de rayos gamma que llega a la tierra está dado por:

�( , E�) =
h�annvi
8⇡m2

�

N�

E
⇥
Z

l.o.s.

ds⇢2(r(s, )), (3.16)

donde m� y h�annvi son la masa y la sección eficaz de aniquilación por la velo-

cidad relativa de la partícula de materia oscura.
N�

E
es el espectro del fotón de

aniquilaciones de materia oscura que depende de la naturaleza del candidato de
materia oscura. El último es el término de integración sobre la línea de visión
de la densidad de materia oscura al cuadrado.

A pesar de que no se ha encontrado evidencia concluyente de la aniquilación
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de materia oscura, los experimentos de rayos gamma han proveído un amplio
rango de observaciones que pueden ser usados para obtener cotas superiores en
flujos de rayos gamma provenientes de aniquilación de materia oscura. Algunos
observatorios de rayos gamma son HAWK, Milagro y FERMI-LAT.

3.9. Detección indirecta
Los experimentos de detección directa están diseñados para la búsqueda de

los productos de la aniquilación de materia oscura. Las partículas más pro-
metedoras que queden provenir de estas aniquilaciones son los neutrinos, la
antimateria y emisiones de fotones a diferentes longitudes de onda.

3.9.1. Neutrinos
Los neutrinos pueden producirse directamente o del decaimiento de otros

productos de aniquilación y pueden ser detectados con telescopios de neutrinos
de alta energía que miden la luz Cherenkov emitida por muones secundarios
propagándose en el agua o hielo.

El Sol y la Tierra son blancos importantes para la búsqueda indirecta de materia
oscura , dado que los WIMPs se pueden acumular en su interior, aumentando
la tasa de aniquilación, liberando un mayor número de neutrinos.

Por otro lado, el centro galáctico, ofrece pocas posibilidades de detectar ani-
quilación de materia oscura a través de neutrinos.

Una combinación de datos, de diferentes telescopios de neutrinos, pueden usarse
para poner una cota superior en la sección eficaz de aniquilación total de ma-
teria oscura en el límite no relativista, para masas de WIMPS entre 100MeV y
105GeV [80].

3.9.2. Antimateria.
Puede realizarse detección indirecta de materia oscura buscando contribu-

ciones exóticas de positrones y antiprotones en flujos de rayos cósmicos.

La medida de la razón del flujo de positrones sobre la suma de los flujos de
electrones y positrones, provee una herramienta interesante para la búsqueda
de fuentes exóticas a una distancia de unos cuantos Kpc de la Tierra.
En 1994, el experimento HEAT observó un exceso en la fracción de positrones
a energás mayores a 7GeV[81]. Este resultado ha sido confirmado por nuevas
mediciones obtenidas por HEAT [82] y un reanálisis realizado por AMS-01[83].
Se ha propuesto a la aniquilación de WIMPs, en el marco de la supersimetría
(e.g. [84]) y la materia oscura de Kaluza-Klein [85] como explicación a estos
resultados.
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Figura 3.1: Imagen del observatorio de rayos gamma HAWC.
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3.9.3. Longitud de onda múltiple y rayos X
Un análisis de longitud de onda múltiple puede proveer resultados robustos.

Por ejemplo, al interpretar el origen de la fuente de rayos gamma, se puede
estudiar la emisión asociada a sincrotrón, bremsstrahlung y Compton inverso,
producidos por electrones y positrones inevitablemente producidas junto con
rayos gamma en aniquilación de materia oscura.

Observaciones de rayos X proveen restricciones a candidatos a materia oscu-
ra además de los WIMPs. Por ejemplo, los neutrinos estériles pueden decaer en
neutrinos activos ⌫↵ y fotones con energías en el rango X: ⌫s ! ⌫↵+�, E�=ms/2.
Por lo tanto, observaciones de rayos X ponen cotas a la masa del neutrino estéril
ms y su ángulo de mezcla.

3.10. ¿Puede comprobarse experimentalmente?
Hay un requerimiento extra para que una partícula pueda ser candidato a

materia oscura, debe poder ser comprobado experimentalmente. Como ejemplo,
presento diferentes vías por las cuales puede comprobarse la existencia de los
axiones.

Los axiones son candidatos viables de materia oscura fría, su abundancia reli-
quia se acopla a la densidad cosmológica de materia oscura para masas alrededor
de 10µeV.

Una propiedad importante es la interacción de fotones que permiten conver-
siones axion-fotón en la presencia de un campo electromagnético, de la forma

L = ga�E · Ba, (3.17)

donde, B y E son los campos eléctrico y magnético, a es el campo del axión y
ga� es la constante de acoplamiento, la cual está relacionada linealmente con la
masa del axión y conectada a propiedades medidas de piones.

El proceso de Primakoff que convierte axiones en fotones está en la base de
la mayoría de las búsquedas de axiones, véase, por ejemplo, [86]. Por ejemplo,
los axiones galácticos pueden ser convertidos en fotones de manera resonante,
esta señal llevaría información de la masa del axión y su distribución en el halo
galáctico. El experimento ADMX realiza estas búsquedas [87].

Los axiones también pueden afectar la polarización de un láser propagándo-
se en un campo magnético. Si la luz está polarizada linealmente, con un ángulo
con la dirección del campo magnético diferente de cero, el plano de polarización
rota debido a la debilitación de la componente paralela al campo magnético por
los procesos de conversión axión-fotón, mientras que la componente perpendi-
cular no.

27



Los axiones también podrían encontrarse en experimentos de regeneración de
fotones, como el ALSP [88] y por experimentos de rayos gamma sensibles a
axiones gracias a las conversiones axión-fotón en el campo magnético galáctico.
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Capítulo 4

Candidatos actuales a
materia oscura

Existe en la literatura una extensa cantidad de modelos con candidatos a
materia oscura, en esta sección se nombran los más populares junto con una
breve descripción. Las siguientes líneas toman como referencia a [29, 30, 31].

4.1. Materia oscura supersimétrica
Un candidato popular para la materia oscura fría es dada por la teoría su-

persimétrica (SUSY) [25, 90]. La supersimetría es una simetría entre fermiones
y bosones. Fue propuesta para atacar el problema de la jerarquía, duplicando
el número de partículas de manera que cada fermión de Modelo Estándar tenga
un compañero bosónico supersimétrico y cada bosón un compañero fermiónico.
Además en el marco del SUSY los tres acoplamientos de norma, fuerte, débil y
electromagnético, pueden unificarse a un valor a escalas de s 1016GeV.

La partícula supersimétrica más ligera, el neutralino, (X) es el candidato más
viable en este marco: En el modelo supersimétrico, los supercompañeros de los
cuatro bosones neutros del modelo estándar (el bino, el wino y dos higgsinos
neutros) se mezclan en 4 partículas físicas conocidos como neutralinos. Esta
mezcla puede escribirse como la superposición

X = ↵B + �W 0 + �H1 +H2, (4.1)

donde los binos (B) y los winos W 0 se conocen como gauguinos y H1 y H2 son
higgsinos.

Para obtener el eigenestado más ligero que nos da el neutralino de la ecua-
ción de superposición anterior se debe diagonalizar la matriz de masa (en la
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Figura 4.1: Gráfica de los rangos de masa contra las secciones eficaces de inter-
acciónes con nucleones estimados para diferentes modelos [89]. A continuación
nos centraremos en WIMPs axiones y neutrinos.
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(4.2)

4.2. Materia oscura en teoría de Kaluza-Klein
La teorías con dimensiones extras pueden proveer candidatos viables para

la materia oscura. Consideremos solo una dimensión extra (4+1 dimensiones)
“y”. Y denotemos la densidad lagrangiana L para un campo escalar no masivo
� ⌘ �(xµ, y) donde µ = 0, 1, 2, 3 como

L = �1

2
@A�@

A�, A = 0, 1, 2, 3, 4. (4.3)

La quinta dimensión “y” se compactifica (debe estar en una forma “compacti-
ficada” dado que usualmente no vemos manifestaciones de esta dimensión en
nuestro universo 4D) en un círculo de radio R llamado radio de compactifica-
ción. A una escala M � R, el efecto de esta dimensión extra no se manifiesta.
Dado que la compactificación es sobre un círculo, “y” es periódico de manera
que y �! y + 2⇡R (�(x, y) = � (x, y + 2⇡R)). Por lo tanto, tenemos

� =
1X

n=�1
�n(x)e

iny/R, (4.4)
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(con � ⇤n (x) = ��n(x)). De manera que de (4.3) y (4.4) obtenemos

L = �1

2

1X

n,m=�1
(@µ�n@

µ�m �
nm

R2
�n�m)ei(n+m)y/R. (4.5)

La acción está dada por

S =

Z
d4x

Z 2⇡R

0
dyL. (4.6)

Integrando sobre la dimensión extra (4.6) toma la forma

S =

Z
d4x(�1

2
@µ 0@

µ 0)�
Z

d4x

1X

k=1

(@µ k@
µ ⇤k +

k2

R2
 k ⇤k), (4.7)

donde  n =
p
2⇡R�n. De (4.7), obtenemos, para un campo escalar no masivo 5D

(después de la compactificación de la dimensión extra), un modo cero  0 como
campo escalar real y un número infinito de campos escalares masivos complejos.
Las masas de estos modos están dados por mk = kR. Estos modos se conocen
como modos de Kaluza-Klein (o torres de Kaluza-Klein). El número cuántico k
es llamado número de Kaluza-Klein y corresponde al momento cuantizado p5
en la dimensión compactificada. De la invarianza de Lorentz en 5D, tenemos la
relación

E2 = p2 + p25 = p2 +m2
k. (4.8)

El número k se conserva. Esto podría darnos un partícula ligera de Kaluza-Klein
(LKP) estable.

De acuerdo con el modelo universal de dimensiones extra (UED) todas las par-
tículas del Modelo Estándar pueden propagarse a una dimensión extra y cada
partícula SM tiene una torre Kaluza-Klein. El candidato a materia oscura pro-
puesto puede ser el LKP, el cual es el primer compañero KK del bosón de gauge
de hipercarga [91].

4.3. El singlete escalar como materia oscura
Este modelo fue propuesto por primera vez por Silveira y Zee en [92] y explo-

rado con mayor detalle en [93, 70, 94]. La forma más general para el potencial
del sector escalar añadiéndole un singlete escalar real al modelo estándar es el
siguiente:

V (H,S) =
m2

2
H†H +

�

4
(H†H)2 +

�1
2
H†HS

+
�2
2
H†HS2 +

�1m
2

2�
S +

2
2
S2 +

3
3
S3 +

4
4
S4,

(4.9)
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y el lagrangiano del modelo está dado por

L = LSM +
1

2
@µS@

µS � �1
2
H†HS � �2

2
H†HS2

��1m
2

2�
S � 2

2
S2 � 3

3
S3 � 4

4
S4,

(4.10)

donde LSM es el lagrangiano del Modelo Estándar, H es el doblete de Higgs
SM y S es el singlete escalar real. Para que S pueda ser candidato a materia
oscura, este debe ser estable y no tene ninguna interacción con fermiones. Con
este propósito, se impone una simetría Z2 en el potencial, de manera que S
y L se transformen como: S ! �S y L ! L. La imposición de esta simetría
nos asegura que los coeficientes de las potencias impares de S en (4.9) sean
cero (�1 = 3 = 0), lo que quiere decir que no hay vértices donde interviene
un número impar de campos singletes. Considerando además que S no genera
ningún vev, esto asegura que S puede ser un candidato a materia oscura si Z2

es una buena simetría. Añadiendo Z2 al potencial tenemos:

V (H,S) =
m2

2
H†H+

�

4
(H†H)2+

�2
2
H†HS2+

�1m
2

2�
S+

2
2
S2+

4
4
S4. (4.11)

Ahora con

H =

✓
0

v+hp
2

◆
, (4.12)

donde h es el campo de Higgs físico y v, el vev del campo escalar H está definido
por m y � y

q
�2m2

� . Después del rompimiento de la simetría electrodébil, el
término H†HS2 se convierte en

�2
2
H†HS2 =

�2
2

⇣
0 v+hp

2

⌘✓ 0
v+hp

2

◆
S2 =

�2
2

⇣
v2S2

2 + vhS2 + h2S2

2

⌘
. (4.13)

Después del rompimiento de la simetría electrodébil los términos de masa escalar
pueden escribirse como

Vmass �
1

2
(m2

h +m2
s), (4.14)

donde
m2

h = �m2 =
�v2

2
. (4.15)

y

m2
S = 2 +

�2v
2

2
. (4.16)

El término �2H†HS2 nos muestra la interacción entre los dos campos escalares y
el campo de Higgs físico y � = �2v/2 es el acoplamiento entre los dos escalares y
el Higgs. Con este acoplamiento es posible calcular la sección eficaz de dispersión
� del escalar S de un nucleón y sección eficaz de aniquilación � de S, donde
los dos escalres se aniquilan via el Higgs a un par fermión-antifermión ff̄ o a
W+W�,ZZ o hh. Requerimos � para calcular el rango de detección directa y a
� para cálculos de densidades reliquia.
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Figura 4.2: Ejemplo de diagrama de aniquilación de materia oscura en modelos
de portales de Higgs [96].

4.3.1. Portales de Higgs
La materia oscura puede acoplarse con las partículas del modelo estándar

a través de un bosón de Higgs. El caso del singlete escalar es la versión más
simple de esta propuesta. Abdallah et. al. provee en[95] la siguiente clasificación,
además de una descripción más extensa.

La partícula de materia oscura es un singlete escalar bajo el grupo de
norma del modelo estándar, y se acopla a través de una interacción cuártica
con el Higgs. Su fenomenología ha sido extensamente estudiada.

La partícula de materia oscura es un singlete fermiónico bajo las simetrías
de norma del modelo estándar, que se acopla a un bosón escalar el cuál se
mezcla con el Higgs.

El candidato a materia oscura puede ser una mezcla de un singlete y
doblete electrodébil, igual que en el MSSM donde tiene una componente
bino y una higgsino.

4.4. Materia oscura de un doblete inerte
En el modelo del Doblete Inerte, propuesto Ma et. al. [97, 98], un escalar

adicional es añadido al modelo estándar. En el marco resultante con dos dobletes
de Higgs (H1 y H2), el doblete escalar adicional no genera ningún vev y no se
acopla a los fermiones del modelo estándar. Se impone una simetría Z2, de
manera que bajo esta simetría, SM! SM y el doblete escalar adicional H2 !
�H(2). Todos los campos del SM son pares bajo Z2. Dado que la simetría Z2

asegura que el doblete H2 no se acopla con la materia, los componentes neutros
de este doblete son estables y el componente más ligero puede se un candidato
para materia oscura. Después del rompimiento de la simetría electrodébil

hH1i =
✓

0
hH0

1 i

◆
. (4.17)

y dado que Z2 debe preservarse en el estado base, no genera ningún vev para
H2. Tenemos por tanto

hH2i =
✓
0
0

◆
. (4.18)
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En el mínimo H1 y H2 se escriben en términos de los campos escalares físicos
h1, h

0
2, A

0yh+ como

H1 =

✓
0

v+h1p
2

◆
(4.19)

y

H2 =

 
h±
2

h0
2+iA0

p
2

!
. (4.20)

donde v = 246GeV es el vev del Higgs. En este modelo tenemos cuatro nuevas
partículas dos escalares cargados (h±

2 ) y dos escalares neutros (h0
2, A

0), donde
cualquiera de estos dos últimos pueden ser el candidato a materia oscura. El
lagrangiano de este modelo puede escribirse como:

L = LSM + LIDM, (4.21)

donde

LIDM = (DµH2)
†DµH2 � µ2

2(H
†
2H2)� ⇢2(H†

2H2)
2�

�1(H
†
1H1)(H

†
2H2)� �2(H†

2H1)(H
†
1H2)� �3[(H†

2H1)
2 + h.c].

(4.22)

Después del rompimiento espontáneo de SUL(2)⇥UY (1), las masas de las nuevas
partículas se obtienen como

m2
h±
2
= µ2

2 +
1

2
�1v

2 (4.23)

m2
h0
2
= µ2

2 + �L1v
2 (4.24)

m2
A0 = µ2

2 + �L2v
2 (4.25)
, (4.26)

donde

�L1 =
1

2
(�1 + �2 + 2�3) (4.27)

�L2 =
1

2
(�1 + �2 � 2�3). (4.28)

La masa del Higgs está dada por

m2
h = 2⇢1v

2, (4.29)

donde ⇢1 es el coeficiente de acoplamiento cuártico del Higss del SM. Pueden
imponerse cotas a los parámetros mh±

2
, m2

h0
2
, m2

A0 , �L1 , �L2 , ⇢2, etc. tomando
en cuenta lo siguiente:

1. La estabilidad del vacío. El potencial en LIDM debe tener una cota
inferior de manera que su mínimo no sea infinitamente negativo. Esta
condición requiere

⇢1, ⇢2 > 0, (4.30)

�L1 , �L2 > �p⇢1⇢2,�1 > �2
q
�2p⇢1⇢2. (4.31)
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2. Unitariedad. De manera que el modelo permanezca dentro de los límites
de perturbabilidad, el valor de los parámetro debe ser < 4⇡.

3. Cota de LEP en el ancho de decaimiento del bosón Z La cota de
LEP exige que

mh0
2
+mA0 > mZ . (4.32)

Además, dado que los escalares (h0
2 o A0) son candidatos a materia oscura, el

espacio de parámetros puede ser acotado comparando las densidades reliquia con
los datos obtenidos por WMAP y Planck y las secciones eficaces de dispersión
con los resultados obtenidos de los experimentos de detección directa de materia
oscura.

4.5. Axiones
Los axiones son pseudo bosones de Goldstone, que aparecen al resolver el

problema fuerte de CP a través de una simetría quiral de Peccei-Quinn global.

Las interacciones fuertes del modelo estándar, QCD poseen una estructura del
vacío no trivial, que en principio permite la violación de CP. Junto con efectos
generados por interacciones débiles, aparece un término de violación de CP ✓̄
extra en el Modelo Estándar. Sin embargo, interacciones grandes que violan CP
originadas por QCD inducirían un momento dipolar eléctico EDM grande para
el neutrón. Experimentalmente no se han observado estos EDM implicando que
la violación de CP de QCD debe ser muy pequeña y por lo tanto ✓̄ también.
Esto constituye el problema de CP fuerte.

En 1977 Peccei y Quinn postularon una solución a este problema, añadiendo
una nueva simetría global. Llamada simetría de Peccei-Quinn [99].

Esta simetría se rompe espontáneamente. En este formalismo, el término es-
tático ✓̄ que viola CP se reemplaza por el campo dinámico del axión que lo
conserva. Bajo la transformación UPQ(1), el campo del axión a(x) se transfor-
ma como:

a(x) �! a(x) + ↵fa, (4.33)
donde fa es el parámetro de orden asociado con el rompimiento de UPQ(1).

La simetría PQ hace a ✓̄ = 0 en la actualidad del Universo, es decir, a ba-
jas temperaturas. El movimiento del campo del axión ocurre en la dirección
angular del potencial “Sombrero Mexicano”. La curvatura del potencial en esta
dirección es cero a altas temperaturas, haciendo a los axiones no masivos. Cuan-
do el Universo comienza a enfriarse, debajo de los cientos de MeV, el potencial
del axion se “ladea” debido a los efectos de instantones en QCD (la simetría se
rompe explícitamente), debido a esto, los axiones oscilan alrededor del mínimo y
adquieren una masa pequeña(entre 10�5eV y 10�3eV), la cual debería percibirse
en el presente, haciéndolos candidatos a materia oscura.
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4.6. Materia oscura caliente (relativista)
Los candidatos populares para conformar la materia oscura caliente, son los

neutrinos [100]. Los neutrinos pueden ser producidos o destruidos en el Universo
temprano por medio de la reacción

� + � $ ⌫ + ⌫̄ $ e+ + e� (4.34)

en equilibrio térmico, los neutrinos también interactuaron con la materia a través
de las reacciones

⌫ + n$ e� + p, (4.35)
n̄u+ p$ e+ + p. (4.36)

Estas interacciones son débiles por lo que la sección eficaz es del orden de

� v G2
FT

5, (4.37)

donde GF es la constante de Fermi, que cumple GF /(~c)3 = 1,16⇥ 10�5GeV y
Ev es la energía del neutrino. A temperaturas muy altas, el número de densidad
n⌫ v T 3 por lo que el rango de aniquilación está dado por:

n⌫h�⌫i v G2
FT

5. (4.38)

El rango de expansión del universo a altas temperaturas puede estimarse del
parámetro de Hubble H = ȧ

a , donde a es el factor de escala cosmológica, como:

ȧ

a
= (

8⇡G

3
g(T )

⇡2

30

(kT )4

(}c)3 )1/2 v T 2. (4.39)

Donde, g(T ) es el número efectivo de grados de libertad del espín en equilibrio
térmico. Por lo que el rango de aniquilación es mayor que el rango de expansión
en equilibrio térmico.

Los neutrinos con masa mayor a 1MeV, comenzarán a aniquilarse antes del
desacoplamiento, estando en equilibrio, por lo que su densidad se verá exponen-
cialmente suprimida. Por esto, cálculos de la densidad de número para neutrinos
ligeros (mnu . 1MeV) y pesados (m⌫ & 1MeV) difieren mucho.

La densidad de número de neutrinos ligeros puede expresarse como:

⇢⌫ = m⌫Y⌫n� , (4.40)

donde Y⌫ = n⌫/n� es la densidad de ⌫’s relativa a la densidad de fotones, que
actualmente es de 411 fotones por cm3. En un universo en expansión adiabática
Y⌫ = 3/11. Está supresión es resultado de la aniquilación e+e� que ocurre
después del desacoplamiento de los neutrinos. Se requiere que la componente de
materia esté acotada por

⌦h2 < 0,3. (4.41)
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De aquí se obtiene una cota fuerte para los neutrinos,

mtot = ⌃⌫m⌫ . 28eV, (4.42)

donde la suma corre sobre los eigenestados de masa del neutrino.

Es posible poner límites más estrictos en la densidad de masa de neutrinos
ligeros ⌦⌫h2, y por lo tanto en la masa del neutrino, basándose en el espectro
del bosque de Lymman-alpha, mtot < 5,5eV . Añadiendo cotas observacionales
de CMB (radiación cósmica de fondo) y clusters de galaxias es posible bajar
este límite a < 2,4eV. Enfocándose en el favorecido ⇤CDM (Modelo de materia
oscura fría-Lambda), la cota para la masa del neutrino es mtot < 1,8eV para
⌦ < 0,5. Incluyendo más cotas como el “HST Key project”, datos de supernova
tipo Ia, y de nucleosíntesis de big bang (BBN) el límite puede ser mtot < 0,3eV
[101].

El cálculo de la densidad reliquia para neutrinos pesados, está determinada por
el enfriamiento de las aniquilaciones de neutrinos, que ocurre a T . m⌫ , después
de que las aniquilaciones han comenzado a reducir la densidad de neutrinos. El
rango de aniquilación está dado por [102]:

h�⌫in⌫ v m2
⌫

m4
Z

(mnuT )
3/2e�m⌫/T , (4.43)

donde se asume que la aniquilación está dominada por ⌫⌫̄ ! ff̄ via intercambio
de bosón Z y que h�⌫i v m2

⌫

m4
Z

. Cuando el rango de aniquilación se hace más lento
que la tasa de expansión del universo, la abundancia relativa de neutrinos se fija.

Basándose en el ancho leptónico e invisible del bosón Z, experimentos en LEP
(Gran colisionador electrón-positrón), han determinado que el número de neu-
trinos es N⌫ = 2,9841 ± 0,0083 y por tanto LEP excluye neutrinos adicionales
con masas de m⌫ . 45GeV. Combinando esto con los límites que proveen los
cálculos para densidades reliquia de neutrinos de Dirac, se obtiene que la densi-
dad de masa para neutrinos pesados ordinarios es pequeña, ⌦⌫h2 < 0,001 para
masas entre m⌫ > 45GeV y v 100TeV. Cotas de laboratorio excluyen neutrinos
con masas entre 10GeV y 4.7TeV. Esto descarta la posibilidad de neutrinos como
materia oscura basados en una asimetría entre ⌫ y ⌫̄. Neutrinos de Majorana
son excluídos como materia oscura dado que ⌦⌫h2

0 < 0,001 para m⌫ > 45GeV.
Finalmente, los datos cosmológicos y observacionales implican que la densidad
de energía cosmológica para todos los neutrinos ligeros, de interacción débil está
restringido al rango

0,0005 . ⌦⌫h2 . 0,09. (4.44)

Esta restricción indica que los neutrinos ordinarios de interacción débil no son
una componente dominante de materia oscura.
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Considerar neutrinos derechos nos da nuevas posibilidades. Estos debieron des-
acoplarse antes que los neutrinos izquierdos, dado que sus interacciones son más
débiles. Para una larga escala apropiada de las interacciones de neutrinos de-
rechos, sus masas pueden ser del orden de hasta unos cuantos KeV[103]. Estos
neutrinos pueden ser buenos candidatos a materia oscura, no obstante, el rango
de masas viable para la formación de galaxias está muy restringido [104].

4.7. Materia oscura asimétrica.
Los modelos de materia oscura asimétrica (ADM) [105] etán basados en la

hipótesis, de que la abundancia de materia oscura actual tiene el mismo origen
que la materia ordinaria, una asimetría entre la densidad de partículas y anti-
partículas.

El modelo más simple de ADM consiste en una partícula estable y su antipartí-
cula, con una de ellas constituyendo la materia oscura presente. Es importante
destacar que, al igual que la materia oscura ordinaria, el sector oscuro puede
estar formado de un conjunto más complejo de partículas.

La aniquilación de materia oscura, convertida en radiación podría ser descu-
bierta a través de observaciones de BBN o CMB, o quizás las partículas oscuras
se aniquilaron en partículas del modelo estándar a través de estados intermedios.

La potencial riqueza del sector oscuro sugiere una gran fenomenología en cosmo-
logía, astrofísica, detección directa y experimentos en aceleradores. Aunque no
es obligatorio, la mayoría de los modelos de ADM tienen partículas de materia
oscura en el régimen de unos cuantos GeV, lo que sugiere que la micro física
detrás del origen de la masa del sector oscuro está relacionado con las escalas
del modelo estándar como la escala electrodébilo la de QCD. Por ejemplo, el
modelo espejo, donde la masa de la materia oscura es exactamente la misma
que la escala QCD que fija la masa del protón.

4.8. MACHOS
Los MACHOS (Massive Asthrophysical Compact Halo Objects), son cual-

quier tipo de cuerpo astrónomico bariónico que emite poca o nula radiación, se
mueve por el espacio interestelar de forma aislada y puede explicar la presencia
de materia oscura en los halos galácticos. Los MACHO’s podrían ser detectados
por medio de microlentes gravitacionales.

Resultados recientes de la Colaboracón MACHO, indican la existencia de mu-
chos de estos objetos con masas alrededor de 0.5 masas solares, pudiendo co-
rresponder al 20% de la sección del halo constituido por materia oscura [106].
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4.9. Materia oscura inelástica.
Una modulación anual en el rango de eventos consistentes con una reliquia

de WIMPs ha sido reportada por el experimento de detección directa de materia
oscura DAMA/Nal [107]. Sin embargo, CDMS (Cryogenic Dark Matter Search)
Ge excluye la mayor parte de la región preferida por DAMA. Se ha propuesto
que si la materia oscura se dispersa haciendo una transición de energía a un
estado ligeramente mas pesado (�m 100KeV), los experimentos dejan de estar
en conflicto.

El modelo de materia oscura inelástica asume que existe un estado excitado
oscuro �⇤ junto con una materia oscura � con una división de masa �. La
dispersión inelástica de materia oscura por el núcleo puede expresarse como
N�  N�⇤. La partícula de materia oscura � se dispersa inelásticamente del
núcleo de masa mN , satisfaciendo

� <
�2m�mN

2(m� +mN )
. (4.45)

La materia oscura inelástica causa cambios en la cinemática. Para CDMS suce-
dería una supresión de eventos mayor a la que ocurriría en DAMA.

Modelos de materia oscura como el candidato supersimétrico neutralino o el
escalar complejo sneutrino pueden proveer candidatos de materia oscura inelás-
tica.

39



Parte III

Materia oscura en un modelo
con simetría S3.
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Capítulo 5

El grupo de simetría

El grupo simétrico Sn es el grupo de biyecciones de {1, 2, ..., n} a sí mis-
mo, también llamado grupo de permutación de n objetos. Es un grupo finito
de orden n!, es decir hay n! maneras de permutar n objetos. El grupo que nos
interesa es el S3, pero antes mencionaré a los grupos S1 y S2

El grupo S1, comprende las permutaciones de un solo objeto, y su único ele-
mento es la identidad {e}.

El grupo S2, comprende las permutaciones de dos objetos f1 y f2. Este grupo
tiene 2! = 2 elementos {e,⌧ }, donde e la identidad que produce la transfomación
trivial e : f1 ! f1, f2 ! f2 y ⌧ produce la transformación ⌧ : f1 ! f2, f2 !
f1. Nótese que hasta aquí, los grupos de simetría son abelianos.

El grupo S3, comprende las permutaciones de tres objetos f1, f2 y f3. Es-
te grupo tiene 3! = 6 elementos {e, ⌧,⌧ 0, ⌧ 00,� ,�0}, donde e como siempre,
es la identidad, los ⌧ transforman dos elementos y deja uno fijo (por ejem-
plo ⌧ 0 produce la transfomación ⌧ : f1 ! f3, f2 ! f2, f3 ! f1), y los �
producen una permutación de todos los objetos (por ejemplo � transforma
� : /f1 ! f2, f2 ! f3, f3 ! f1). Nótese ahora que ⌧� 6= �⌧ , por lo que
el grupo de simetría S3 es no abeliano. De hecho, dado que un grupo Sm, donde
m < n, es un subgrupo de Sn, los grupos Sn con n � 3 son no abelianos.

5.1. El grupo de simetría S3

El grupo de simetría puede ser representado geométricamente por las 6 dife-
rentes formas de rotar y reflejar a un triángulo equilátero dejándolo invariante.
Tiene tres representaciones irreducibles, un doblete 2 y dos singletes 1S y 1A,
simétrico y antisimétrico respectivamente. Los productos de Kronecker de las
representaciones irreducibles son: 1S ⌦ 1S = 1S , 1A ⌦ 1A = 1S , 1A ⌦ 1S = 1A,
1S ⌦ 2 = 2, 1A ⌦ 2 = 2 y 2⌦ 2 = 1A � 1S � 2.
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La representación tridimensional real de S3 no es irreducible, puede descom-
ponerse en la suma directa de un doblete y un singlete irreducible: 3S ⌘ 2� 1S

o 3A ⌘ 2�A donde

1S =
1p
3
(f1 + f2 + f3), 2 = (

1p
2
(f1 � f2),

1p
6
(f1 + f2 � 2f3)). (5.1)

El único producto tensorial no trivial es aquél de dos dobletes pT
D = (pD1, pD2) y

q = (qD1, qD2) que contiene dos singletes, rS y rA y un doblete rTD = (rD1, rD2)
donde

rS = pD1qD1 + pD2qD2, rApD1qD2 � pD2qD1

rTD = (rD1, rD2) = (pD1qD2 + pD2qD1, pD1qD1 � pD2qD2).
(5.2)

5.2. La simetría del sabor.
La introducción en el modelo estándar de una simetría no abeliana en las 3

familias o generaciones es la manera más sencilla de relacionarlas de forma no
trivial. El grupo de simetría no abeliano más pequeño es el que corresponde a
la simetría bajo permutación de tres objetos, S3.

Hasta ahora la evidencia experimental sugiere que existen solo tres generaciones
de quarks y leptones. Antes del rompimiento de simetría electrodébil, las tres
familias de quarks y leptones son indistinguibles, por lo que son invariantes bajo
transformaciones del grupo S3. Esto nos indica que la simetría S3 es conveniente.

Ahora la jerarquía de masas de las familias fermiónicas de Dirac es la siguiente:

mu, mc, mt ⇡ 10�6 : 10�3 : 1

md, ms, mb ⇡ 10�4 : 10�2 : 1

me, mµ, m⌧ ⇡ 10�5 : 10�2 : 1

. (5.3)

Esto sugiere asignar a las dos primeras familias  1,(L,R) y  2,(L,R) a la repre-
sentación del doblete 2 de S3 y escoger a las tercer familia  3 de manera que se
transforme en la representación del singlete simétrico 1S o del antisimétrico 1A.
En [7] se exploran ambas posibilidades, aquí solo nos concentraremos en el caso
singlete simétrico. Los fermiones en la representación irreducible del doblete se
denotan como  D,(L,R), donde

 D,(L,R) ⌘
✓
 1,(L,R)

 2,(L,R)

◆
v 2 (5.4)

y los que se encuentran en la representación del singlete simétrico como

 3,(L,R) ⌘3,(L,R)v 1S (5.5)
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donde 1, 2, 3 representan el índice de cada familia del campo fermiónico izquierdo
(L) o derecho (R). Para quarks se tiene:

 3,L = (bL, tL),  3,R = tR ó  3,R = bR✓
 1,L

 2,L

◆
=

✓
(uL, dL)
(cL, sL)

◆
,

✓
 1,R

 2,R

◆

 =u

=

✓
uR

cR

◆
,

✓
 1,R

 2,R

◆

 =d

=

✓
dR
sR

◆
, (5.6)

donde (uL, dL) y (cL, sL) son dobletes bajo SU(2)L, mientras que uR, cR, dR
y sR son singletes de SU(2)L

Existen, básicamente dos tipos de modelos basados en S3. En primer lugar están
aquellos que solo incluyen un campo de Higgs, doblete bajo SU(2)L y singlete
bajo S3. En estos modelos la simetría del sabor S3 debe romperse para producir
las mezclas adecuadas de los fermiones. En segundo, están los que añaden al
menos dos campos de Higgs extra. De estos tres dobletes, dos se acomodan en
la representación del doblete de S3, y el otro se incluye en la representación
del singlete simétrico o al antisimétrico, o si se trata de 4 Higgses, se incluirá
uno en el singlete simétrico y otro en el antisimétrico (más adelante veremos
que podemos hacer uno de estos dos higgses inerte y usarlo como candidato a
materia oscura y con los otros tres obtener la matriz de mezcla adecuada). En
[7] se exploran los casos con 1, 3 y 4 Higgses, y en [1] se trata el caso con 1
Higgs y la tercer familia en el singlete simétrico. Aquí me concentraré solo en
los casos de 3 y 4 higgses y la tercer familia fermiónica simétrica.

Los Higgses se denotan entonces como:

HD ⌘
✓
H1

H2

◆
v 2 Hs v 1s Ha v 1a. (5.7)
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Capítulo 6

Modelos de 3 y 4 Higgses con
simetría S3.

Para poder generar las masas de los fermiones en todas las familias sin rom-
per la simetría del sabor explícitamente, el sector del Higgs debe ser extendido
a 3 o 4 dobletes de Higgs electrodébiles, extendiendo el concepto de sabor al
sector de Higgs.

Modelos con 3 dobletes de Higgs con simetría S3 han sido extensamente es-
tudiados [7, 108, 109, 110], siendo exitoso, en muchos casos, al obtener compa-
tibilidad con los datos para masas y mezclas de los quarks e incluso prediciendo
los ángulos de mezcla de neutrinos. Ahora, usando simetría S3 tenemos a nuestra
disposición 3 representaciones irreducibles, 2, 1S , 1A, donde podemos acomo-
dar hasta 4 Higgses Un modelo que ocupa todas las representaciones irreducibles
de S3. es de gran interés, gracias a que podemos tomar al cuarto Higgs como una
partícula estable sin interacción con los fermiones de manera que se convierte
en un candidato a materia oscura, mientras que con los tres Higgses restantes
se mantienen imperturbadas las propiedades que se obtienen un modelo con 4
dobletes. Esta es la motivación principal de esta tesis.

6.1. Los potenciales escalares con simetría S3

Considerando un modelo con simetría S3 y tres tripletes SU(2) ⇥ U(1) re-
ducibles: �1, �2 y �3, los cuales admiten vevs complejos y que se descomponen
como:

�i =

✓
�+i

(⇢i + ⌘i + i�i)/
p
2)

◆
, (6.1)

donde ⇢i es complejo, mientras que ⌘i y �i son reales.
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Estos tripletes reducibles pueden reemplazarse por un doblete S3

✓
H1

H2

◆
=

✓ 1p
2
(�1 � �2)

1
6 (�1 + �2 � 2�3)

◆
(6.2)

y un singlete
hS =

1p
3
(�1 + �2 + �3). (6.3)

Un potencial escalar con un doblete y un singlete simétrico de S3 se escribe [6]
, en términos de estos tripletes de la representación reducible como:

Vtriplet = ��
X

i

�†i�i +
1

2
�
X

i<j

[�†i�j + h.c.]

+A
X

i

(�†i�i)
2 +

X

i<j

{C(�†i�i)(�
†
j�j)

+C̄(�†i�j)(�
†
j�i) +

1

2
D[(�†i�j)

2 + h.c.]}

+
1

2
E1

X

i6=j

[(�†i�i)(�
†
i�j) + h.c.]+

X

i6=j 6=k 6=i,j<k

{1
2
E2[(�

†
i�j)(�

†
k�i) + h.c.]

+
1

2
E3[(�

†
i�i)(�

†
k�j) + h.c.] +

1

2
E4[(�

†
i�j)(�

†
i�k) + h.c.].

(6.4)

Estos campos reducibles, se relacionan con los campos irreducibles de la forma:
0

@
H1

H2

HS

1

A =

0

B@

1p
2
� 1p

2
0

1p
6

1p
6
� 2p

6
1
3

1p
3

1p
3

1

CA

0

@
�1
�2
�3

1

A . (6.5)

De manera, que el potencial escalar con tres Higgses con simetría S3 y singlete
simétrico se escribe como [109]:

Vs = µ2
0H

†
sHs + µ2

1(H
†
1H1 +H†

2H2)+

�1(H
†
1H1 +H†

2H2)
2 + �2(H

†
1H2 �H†

2H1)
2

+�3[(H
†
1H1 �H†

2H2)
2 + (H†

1H2 +H†
2H1)

2]

+�4[(H
†
sH1)(H

†
1H2 +H†

2H1) + (H†
sH2)(H

†
1H1 �H†

2H2) + h.c.]

+�5(H
†
sHs)(H

†
1H1 +H†

2H2)

+�6[(H
†
sH1)(H

†
1Hs) + (H†

sH2)(H
†
2Hs)]

+�7[(H
†
sH1)(H

†
sH1) + (H†

sH2)(H
†
sH2) + h.c.]

+�8(H
†
sHs)

2.

(6.6)
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De manera alternativa se puede escoger un pseudo singlete de S3 para escribir
al potencial escalar como [109]:

Va = µ2
2H

†
aHa + µ2

1(H
†
1H1 +H†

2H2)+

�9[(H
†
aH2)(H

†
1H2 +H†

2H1)� (H†
aH1)(H

†
1H1 �H†

2H2) + h.c.]

+�10(H
†
aHa)(H

†
1H1 +H†

2H2)

+�11[(H
†
aH1)(H

†
1Ha) + (H†

sH2)(H
†
2Ha)]

+�12[(H
†
aH1)(H

†
aH1) + (H†

aH2)(H
†
aH2) + h.c.]

+�13(H
†
aHa)

2.

(6.7)

Este potencial es similar a (6.6), ligeros cambios existen comparando �4 y �9. No
nos centraremos en este potencial, pero es útil para poder expresar el potencial
escalar con 4 Higgses, es decir, ocupando todas las representaciones irreducibles
de S3 [109, 8]:

V4 = µ2
0H

†
sHs + µ2

1(H
†
1H1 +H†

2H2) + µ2
2H

†
aHa+

�1(H
†
1H1 +H†

2H2)
2 + �2(H

†
1H2 �H†

2H1)
2

+�3[(H
†
1H1 �H†

2H2)
2 + (H†

1H2 +H†
2H1)

2]

+�4[(H
†
sH1)(H

†
1H2 +H†

2H1) + (H†
sh2)(H

†
1H1 �H†

2H2) + h.c.]

+�5(H
†
sHs)(H

†
1H1 +H†

2H2)

+�6[(H
†
sH1)(H

†
1Hs) + (H†

sH2)(H
†
2Hs)]

+�7[(H
†
sH1)(H

†
sH1) + (H†

sH2)(H
†
sH2) + h.c.]

+�8(H
†
sHs)

2

�9[(H
†
aH2)(H

†
1H2 +H†

2H1)� (H†
aH1)(H

†
1H1 �H†

2H2) + h.c.]

+�10(H
†
aHa)(H

†
1H1 +H†

2H2)

+�11[(H
†
aH1)(H

†
1Ha) + (H†

aH2)(H
†
2Ha)]

+�12[(H
†
aH1)(H

†
aH1) + (H†

aH2)(H
†
aH2) + h.c.]

+�13(H
†
aHa)

2 + �14(H
†
sHsH

†
aHa) + �15[(H

†
1Hs)(H

†
2Ha) + h.c.].

(6.8)

Notemos, que (6.8) es igual a (6.7) + (6.6) más los términos que acoplan a los
singletes Ha y Hs: �14(H†

sHsH
†
aHa) + �15[(H

†
1Hs)(H

†
2Ha) + h.c..

6.2. El lagrangiano de Yukawa

6.2.1. El lagrangiano de Yukawa con 4 dobletes de Higgs.
Existen cuatro posibilidades , tener ambas componentes izquierda y derecha

de la tercer familia en el singlete simétrico o ambas en el antisimétrico, o la iz-
quierda en el simétrico y la derecha en el antisimétrico, o viceversa, el izquierdo
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en el antisimétrico y el derecho en el simétrico. Nos concentraremos, en el caso
con ambas componentes en el singlete simétrico,esta y el resto de las posibilida-
des se exploran en [7].

El lagrangiano de Yukawa invariante bajo S3 más general, para el acoplamiento
de fermiones de Dirac acoplados a 4 Higgses, donde ambas componentes de la
tercer familia están asignados al singlete simétrico de S3 es [7]:

�LYf = Y f
1 ( ̄f

S,L 
f
S,RHs) +

1p
2
Y f
2 ( ̄f

1,L 
f
1,R +  ̄f

2,L 
f
2,R)Hs

+
1

2
Y f
3 [( ̄f

1,LH2 +  ̄2,LH1) 
f
1,R + ( ̄1,LH1 �  ̄f

2,LH2) 
f
2,R]

+
1p
2
Y f
4 ( ̄f

1,L 2,R �  ̄f
2,L 

f
1,R)Ha

+
1p
2
Y f
5 ( ̄f

1,LH1 +  ̄f
1,LH1 +  ̄f

2,LH2) 
f
S,R

+
1p
2
Y f
6 ( ̄f

S,L(H1 
f
1,R +H2 

f
2,R)] + H.c.

f = d, e.

(6.9)

donde Y f
i son acoplamientos de Yukawa complejos. Al escribir el lagrangiano

de Yukawa, para quarks up o neutrinos de Dirac, el campo de Higgs debe re-
emplazarse por el campo conjugado de Higgs respectivo Hiw ! i�2H

⇤
iW , i = 1, 2.

Después del rompimiento de simetría, los dobletes SU(2)L de Higgs adquie-
ren valores de expectación en el vació, que escogemos reales de manera que no
rompan CP explícitamente,

w1 ⌘ h0|H1|0i w2 ⌘ h0|H2|0i
vs ⌘ h0|Hs|0i va ⌘ h0|Ha|0i

, (6.10)

dado masa a los fermiones del modelo estándar. La matriz de masa invariante
genérica para los fermiones de Dirac se escribe como:

Mf
S3

=

0

@

p
2Y f

2 v2 + Y f
3 w2 Y f

3 w1 +
p
2Y f

4 va
p
2Y f

5 w1

Y f
3 w1 �

p
2Y f

4 va
p
2Y f

2 vs � Y f
3 w2

p
2Y f

5 w2p
2Y f

6 w1

p
2Y f

6 w2 2Y f
1 vs

1

A . (6.11)

cuyos eigenvalores son mf
i , i = 1, 2, 3. Es conveniente definir la notación

µf
1 ⌘
p
2Y f

2 vs, µf
2 ⌘
p
2Y f

3 w2, µf
3 ⌘ 2Y f

1 vs, µf
4 ⌘ Y f

3 w1

µf
5 ⌘
p
2Y f

4 va µf
6 ⌘
p
2Y f

5 w1 µf
7 ⌘
p
2Y f

5 w2

µf
8 ⌘
p
2Y f

6 w1 µf
9 ⌘
p
2Y f

6 vf3 ⌘ 2Y f
1 va.

(6.12)
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Con esta notación la matriz de masa después del rompimento de simetría es:
0

@
µf
1 + µf

2 µf
4 + µf

5 µf
6

µf
4 � µf

5 µf
1 � µf

2 �µf
7

µf
8 µf

9 µf
3

1

A (6.13)

y la textura de masa es:
0

@
0 µf

2sc(3� t2) 0

µf
2sc(3� t2) �2µf

2c
2(1� 3t2) µf

7/c

0 µf
7/c µf

3 � µf
1 � µf

2c
2(1� 3t2)

1

A , (6.14)

donde c = cos ✓ y s = sin ✓.

6.2.2. El lagrangiano de Yukawa con 3 dobletes de Higgs.
Los modelos con tres dobletes de Higgs pueden obtenerse como casos espe-

ciales de los modelos con 4 Higgses [7], por ejemplo, para obtener la matriz de
masa de un modelo con 3 dobletes y la tercer familia fermiónica en la represen-
tación del singlete simétrico, basta con tomar el límite cuando HA ! 0 en (6.9).

La matriz de masa está dada como:
0

@
µf
1 + µf

2 µf
4 µf

6

µf
4 µf

1 � µf
2 µf

7

µf
8 µf

9 µf
3

1

A , (6.15)

y la textura de masa es:
0

@
0 µf

2sc(3� t2) 0

µf
2sc(3� t2) �2µf

2c
2(1� 3t2) µf

7/c

0 µ ⇤f7 /c µf
3 � µf

1 � µf
2c

2(1� 3t2)

1

A . (6.16)

6.3. El modelo S3 con 4 dobletes de Higgs y si-
metría discreta Z2.

Como ya mencioné, la finalidad más importante de esta tesis es obtener un
candidato escalar a materia oscura de un modelo con simetría S3 sin interferir
con los resultados positivos obtenidos en los artículos previos ya mencionados.

La solución a este problema es ocupar todas las representaciones irreducibles
de S3 de manera que tenemos un modelo con cuatro Higgses, dos se acomodan
en el doblete irreducible de S3, mientras que los otros dos se acomodan en un
singlete simétrjco y un singlete antisimétrico.

Ahora, una condición importante para tener un candidato a materia oscura
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viable, es su estabilidad. Es decir, que no decaiga en partículas del modelo es-
tándar. La forma más simple de establecer la estabilidad de una partícula en
un modelo más allá del estándar, es imponiendo una simetría discreta Z2, de
manera que todos los campos se transformen de la forma  !  , mientras que
el candidato a materia oscura se transforma como �! ��, de esta manera nos
aseguramos de no tener términos que denoten decaimientos de �. Este méto-
do ha sido utilizado en numerosos modelos, como el escotogénico [111] y el del
doblete escalar inerte [112]. Cabe mencionar que también existen modelos con
simetrías discretas más complejas, como la Z3 en [113].

En nuestro modelo, el candidato a materia oscura es el bosón de Higgs en la
representación de singlete antisimétrico Ha, por lo que este se transforma bajo
Z2 como Ha ! �Ha. Revisemos entonces, el lagrangiano de Yukawa :

�LYf = Y f
1 ( ̄f

S,L 
f
S,RHs) +

1p
2
Y f
2 ( ̄f

1,L 
f
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+
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6 ( ̄f
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f = d, e

. (6.17)

y el potencial escalar

V4 = µ2
0H

†
sHs + µ2

1(H
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†
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sHsH
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(6.18)
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con esta nueva simetría.

Los términos resaltados en negritas, corresponden a los que rompen la simetría
Z2 por los que son omitidos en nuestro modelo, nótese que Ha ya no aparece en
el Lagrangiano de Yukawa.

Otra imposición requerida para proponer la candidatura de Ha, es que su co-
rrespondiente vev sea igual a cero, va = 0. De esta manera, se elimina cualquier
interacción de Ha con los fermiones y obtenemos la mismas matrices de masa y
textura que en el modelo con 3 campos escalares, conservándose las propiedades
obtenidas en [1] y [7] para estos modelos.

Con respecto al potencial escalar, los término de masa, de autoacoplamiento
y de dispersión de Ha siguen presentes.

6.3.1. Ecuaciones Tadpole.
Las ecuaciones Tadpole, se definen como:

@V

@vi
= 0. (6.19)

donde vi son los vevs de los campos escalares. Definiendo a los 4 dobletes esca-
lares como:

Hs =

✓
hc
s

hs
s + v0 + ihp

s

◆
Ha =

✓
hc
a

hs
a + ihp

a

◆

H1 =

✓
hc
1

hs
1 + v1 + ihp

1

◆
H2 =

✓
hc
2

hs
2 + v2 + ihp

2

◆
,

las correspondientes ecuaciones Tadpole para nuestro modelo son:

@V

@v0
=

1

2
(�4

⇣
� 3v21v2 + v32) + v0((2�7 + �5 + �6

⌘
(�v21 � v22)

�2(�8v20 + µ0))) = 0 (6.20)
@V

@v1
= �1

2
v1(2((�1 + �3)(v

2
1 + v22) + µ1) + (2�7 + �5 + �6)v

2
0

+6�4v0v2) = 0 (6.21)
@V

@v2
=

1

2
(�(2((�1 + �3)v

2
1 + µ1) + (2�7 + �5 + �6)v

2
0)v2�

2(�1 + �3)v
3
2 + 3�4v0(�v21 + v22)) = 0 (6.22)

@V

@va
= 0. (6.23)
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A partir de (6.20), podemos describir a los coeficientes µ2
0 y µ2

1 en términos de
los vevs y los coeficientes cuárticos �i:

µ2
0 = �(�5 + �6 + 2�7)(v

2
1 + v22)� 2�8v

2
0 +

�4(v
2
2 � 3v21)v2
v0

(6.24)

µ2
1 = �(�5 + �6 + 2�7)v

2
0 � 2(�1 + �3)(v

2
1 + v22)� 6�4v2v0. (6.25)

Además, obtenemos la relación,

v1 =
p
3v2. (6.26)

De esta forma tenemos 3 parámetros libres menos, y podremos describir a laa
matrices de masa de manera un poco más simple.

6.3.2. Matrices de masa
Las masas de los bosones de Higgs se obtienen diagonalizando la matriz:

(M2
H)ij =

1

2

@2V

@Hi@Hj
|min (6.27)

. La correspondientes matrices para los Higgses, neutros, pseudoescalares y car-
gados son las siguientes:

Matriz de masa para Higgses neutros., Base: (hhs, hh1, hh2, hha) , (hhs, hh1, hh2, hha)

m2
HS =
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0) (6.29)
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2
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2
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1 h
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En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,
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s h

n
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2
0 �

(8�4v
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cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses neutros:
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Matriz de masa para Higgses pseudo-escalares, Base: (hp
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mhp
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2
1 + v22)� 2(�8v

2
0 + µ0)) (6.48)
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En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,
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cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses pseudo escalares:
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En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,
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cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses cargados:
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6.3.3. Condiciones de positividad.
La condiciones de positividad que aseguran un vacío estable son las siguien-

tes:

�8 > 0 (6.85)
�1 + �3 > 0 (6.86)

�5 > �2
p
(�1 + �3)�8 (6.87)

�5 + �6 � 2|�7| >
p

(�1 + �3)�8 (6.88)
�1 � �2 > 0 (6.89)

�1 + �3+ | 2�4 | +�5 + 2�7 + �8 > 0 (6.90)
�13 > 0 (6.91)

�10 > �2
p
(�1 + �3)�13 (6.92)

�10 + �11 � 2|�12| >
p
(�1 + �3)�13 (6.93)

�14 > �2
p
�12�11. (6.94)

Para obtener las condiciones necesarias para que el potencial esté acotado por
abajo, se parametrizaron los campos en coordenadas hiperesféricas, de manera
análoga a lo hecho en [109] para el modelo con tres dobletes:

H1 = r cos � sin ✓s sin ✓aĤ1 (6.95)

H2 = r sin � sin ✓s sin ✓aĤ2 (6.96)

Hs = r cos ✓s⇢s exp i�sĤs (6.97)

Ha = r sin ✓s cos ✓aĤa. (6.98)

Donde r � 0, � 2 [0,⇡ /2], ✓s = [0,⇡ /2] y ✓a = [0,⇡ /2].

El producto entre dos espinores unitarios diferentes será un número comple-
jo con módulo no mayor a uno, en nuesto caso tenemos

Ĥ†
2 · Ĥ1 = ⇢12e

i✓12 , Ĥ†
s · Ĥ2 = ⇢s2e

i✓s2 , Ĥ†
1 · Ĥs = ⇢s1e

i✓s1 ,

Ĥ†
a · Ĥ2 = ⇢a2e

i✓a2 , Ĥ†
1 · Ĥs = ⇢s1e

i✓s1 , Ĥ†
s · Ĥa = ⇢sae

i✓sa . (6.99)

Observando los límites en el espacio de coordenadas hiperesféricas de dos en dos,
obtenemos las siguientes condiciones necesarias (los resultados son análagos a los
obtenidos en [109, 108] para el caso con 3 dobletes). Para esto, solo los términos
cuárticos son relevantes, por lo que omitiremos los términos µ2

i .

Para ✓a = ⇡/2 y ✓s = 0, el potencial es

V = �8 > 0. (6.100)

Donde obtenemos la condición:

�8 > 0 (6.101)
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Para � = 0 y ✓a = ⇡/2 el potencial es

V = (�8 + cos ✓s
2(�5+

⇢2s1(�6 + 2�7 cos 2(�s1))) sin ✓s
2 + (�1 + �3)

4 sin ✓s
4). (6.102)

Minimizando con respecto a �s1 obtenemos:

V = (�8 + cos ✓s
2(�5+

⇢2s1(�6 � 2|�7|)) sin ✓s2 + (�1 + �3)
4 sin ✓s

4) (6.103)

y minimizando con respecto a ⇢s1

V = (�8 + cos ✓s
2(�5+

min(0,�6 � 2|�7|)) sin ✓s2 + (�1 + �3)
4 sin ✓s

4). (6.104)

Esto es equivalente a lo obtenido en [109, 108, 114] de manera que obte-
nemos las condiciones:

�1 + �3 > 0, �8 > 0, �5 > �2
p
(�1 + �3)�8 y

�5 + �6 � 2|�7| >
p

(�1 + �3)�8. (6.105)

Para ✓s = ⇡/2 y ✓a = ⇡/2 el potencial es

V = ((�1 + �3) cos �
4 + 2 cos �2(�1 � �3 + ⇢12(�3 � �2

+(�2 + �3) cos 2�12)) sin �
2 + (�1 + �3)⇢

4
2 sin �

4). (6.106)

Minimizando con respecto a �12 obtenemos:

V = ((�1 + �3) cos �
4 + 2 cos �2(�1 � �3 + ⇢12(�3 � �2

+|�2 + �3|)) sin �2 + (�1 + �3) sin �
4). (6.107)

o

V = ((�1 + �3) cos �
4 + 2 cos �2(�1 � �3 + 2⇢12(min(��2,�3)

) sin �2 + (�1 + �3) sin �
4). (6.108)

Minimizando con respecto a ⇢12 se obtiene:

V = ((�1 + �3) cos �
4 + 2 cos �2(�1 � �3 + 2(min(0,��2,�3))

sin �2 + (�1 + �3) sin �
4). (6.109)

De donde se obtienen las condiciones:

�1 + �3 > 0, �1 � �3 + 2(min(0,��2,�3) > �|�1 + �3|. (6.110)

Esto es equivalente a

�1 + �3 > 0, �1 > 0, �1 � �2 > 0. (6.111)
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Para � = ⇡/2 y ✓a = ⇡/2 el potencial es

V = ��4⇢s2 cos ✓s sin ✓s3 cos�s2 + (�8 cos ✓s
4+

cos ✓s
2(�5 + �6 + 2�7 cos 2(�s2)) sin ✓s

2 + (�1 + �3) sin ✓s
4)). (6.112)

Imponiendo (tal como se hizo en [109, 108]) ⇢s1 = 1, ✓ = ⇡/4 y �s2 = 0 y
�s2 = ⇡ respectivamente, obtenemos las condiciones:

�1 + �3 � 2�4 + �5 + 2�7 + �8 > 0,

�1 + �3 + 2�4 + �5 + 2�7 + �8 > 0. (6.113)

Para ✓a = 0 y ✓s = ⇡/2 el potencial es

V = �13 > 0. (6.114)

Donde obtenemos directamente la condición:

�13 > 0. (6.115)

Para � = 0 y ✓s = ⇡/2 el potencial es

V = (�13 cos ✓a
4 + (�10 + ⇢a1(�11+

2�12 cos 2(�a1))) cos ✓a
2 sin ✓a

2 + (�1 + �3) sin ✓a
4). (6.116)

Esto es equivalente a (6.102), pero con las constantes de acoplamiento
correspondientes al singlete antisimétrico, por lo que obtenemos las con-
diciones

�1 + �3 > 0, �13 > 0, �10 > �2
p
(�1 + �3)�13 y

�10 + �11 � 2|�12| >
p
(�1 + �3)�13. (6.117)

Para � = ⇡/2 y ✓s = ⇡/2 el potencial es

V = (�13 cos ✓a
4 + (�10 + ⇢a2(�11

+2�12 cos 2(�a2))) cos ✓a
2 sin ✓a

2 + (�1 + �3) sin ✓a
4). (6.118)

Debido a la imposición de la simetría Z2, el coeficiente �9 no aparece,
y obtenemos el mismo límite (6.116) y las correspondientes condiciones
(6.117).

Para � = ⇡/2 y ✓a = 0 el potencial es

(�8 cos ✓s
4 + �14 cos ✓s

2 sin ✓s
2 + �13 sin ✓s

4) > 0. (6.119)

De donde obtenemos las condición

�14 > �2
p
�8�13. (6.120)
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6.4. Condiciones de unitariedad.
Das y Dey [108] calcularon las condiciones de unitariedad de la matriz-S

para el modelo con tres dobletes, acotando los eigenvalores de la matriz como:

| a±i |, | bi |6, para i = 1, 2, ..,6. (6.121)

Aunque el cálculo de las condiciones de unitariedad para el modelo de cuatro
dobletes proveería restricciones más exactas, se usaron las condiciones obtenidas
para tres dobletes como una primera aproximación.

a±1 = (�1 � �2 +
�5 + �6

2
)

±
r
(�1 � �2 +

�5 + �6
2

)2 � 4[(�1 � �2)(
�5 + �6

2
)� �24]

(6.122)
a±2 = (�1 + �2 + 2�3 + �8)

±
q

(�1 + �2 + 2�3 + �8)2 � 4[�8(�1 + �2 + 2�3)� 2�27]

(6.123)
a±3 = (�1 � �2 + 2�3 + �8)

±
r

(�1 � �2 + 2�3 + �8)2 � 4[�8(�1 + �2 + 2�3)�
�26
2
]

(6.124)

a±4 = (�1 + �2 +
�5
2

+ �7)

±
r
(�1 + �2 +

�5
2

+ �7)2 � 4[(�1 � �2)(
�5
2

+ �7)� �24]
(6.125)

a±5 = (5�1 � �2 + 2�3 + 3�8)

±
r
(5�1 � �2 + 2�3 + 3�8)2 � 4[3�8(5�1 � �2 + 2�3)�

1

2
(2�5 + �6)2]

(6.126)

a±6 = (�1 + �2 + 4�3 +
�5
2

+ �6 + 3�7)

±
r
(�1 + �2 + 4�3 +

�5
2

+ �6 + 3�7)2 � 4[(�1 + �2 + 4�3)(
�5
2

+ �6 + 3�7)� 9�24]

(6.127)
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b1 = �5 + 2�6 � �7 (6.128)
b2 = �5 � 2�7 (6.129)

b3 = 2(�1 � 5�1 � 2�3) (6.130)
b4 = 2(�1 � �1 � 2�3) (6.131)
b5 = 2(�1 + �1 � 2�3) (6.132)

b6 = �5 � �6. (6.133)

[115, 116], [117, 118]
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Capítulo 7

Materia oscura en el modelo
de cuatro dobletes de Higgs
con simetría S3 .

El doblete Ha contiene cuatro campos físicos, dos cargados h±
a y dos neutros,

el escalar hn
a y el pseudoescalar hp

a. Como vimos en la sección 3.3 de la parte II
de esta tesis, las partículas cargadas tienen fuertes restricciones como candidatos
a materia oscura. Por lo que nuestros candidatos viables, son los higgses neutros
del doblete antisimétrico, con masas:

m2
hp
a
= µ2

2 + �14v
2
0 + 4(�10 + �11 � 2�12)v

2
2 (7.1)

m2
hn
a
= µ2

2 + �14v
2
0 + 4(�10 + �11 + 2�12)v

2
2 . (7.2)

El campo de Higgs neutro más ligero será el candidato a materia oscura. A
priori, tanto hn

a como hp
a, pueden ser esta partícula. Si escogemos a hn

a , entonces
m2

hp
a
> m2

hn
a
, lo que implica que �12 < 0, si escogemos a hp

a, entonces m2
hn
a
> m2

hp
a

lo que implica �12 > 0 (nótese que este es el único parámetro que se altera, según
nuestra elección).

7.1. Análisis numérico del potencial de cuatro do-
bletes de Higgs con simetría S3 y simetría
discreta Z2 adicional.

Existen muchas constricciones tanto teóricas como experimentales, que de-
ben aplicarse al análisis de nuestro candidato para acotar el rango de masa de
este y del resto de los Higgses del modelo.

Basándonos en lo realizado para Modelo de Doblete Inerte (IDM) [?], pode-
mos enumerar las siguientes restricciones:
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1. Restricciones teóricas.

El potencial debe estar acotado por abajo, de manera que tenga un
vacío estable. Esto se logra imponiendo las condiciones de positividad
(6.101),(6.105), (6.111), (6.115), (6.117) y (6.120), obtenidas en el
caapítulo anterior.
Requerimos que la matriz dispersión escalar sea unitaria.
Los acoplamientos cuárticos de los Higgses deben ser perturbativos,
es decir, deben tomar valores absolutos = 4⇡.

2. Restricciones experimentales.

De acuerdo con los resultados obtenidos por el LHC [?], la masa del
bosón de higgs del modelo estándar es

mhn
s
= 125,09± ,21GeV. (7.3)

El límite superior de la amplitud total del bosón hn
s , de acuerdo con

[?, ?], es:
� < 22MeV. (7.4)

Aplicar los límites sobre la densidad reliquia de materia oscura obte-
nidos por el experimento PLANCK [?].

⌦h2 5 0,1241. (7.5)

Por el momento, no conformaremos con aplicar las condiciones de estabilidad y
de unitariedad que describimos en el capítulo anterior, dejando el resto de las
restricciones para un trabajo futuro. Consideraremos además la masa del Higgs
del modelo estándar m = 125GeV, probando la viabilidad de dos de los campos
neutros escalares (los correspondientes a los dobletes Hs y H2) para representar
al Higgs descubierto.

Para comenzar el análisis es conveniente reparametrizar a los vevs en coordena-
das esféricas de manera que v0 = v cos ✓, v1 = v sin ✓ cos� y v2 = v sin ✓ sin�,
donde ✓ 2 (0,⇡) y � 2 (0, 2⇡). Con esta reparametrización y la ec. (6.26) se
obtiene la relación:

tan2 � =
1

3
(7.6)

Por lo que tan� = 1p
3

restringe los valores de � a � = ⇡
6 ,

5⇡
6 , 7⇡

6 , 11⇡
6 .

Tomando � = ⇡
6 ,

5⇡
6 se tiene sin(⇡6 ,

5⇡
6 ) = 1

2 . De manera que obtenemos
v2 = 1

2v sin ✓ y v3 = v cos ✓. Finalmente, con estos nuevos parámetros, las masas
de los Higgses se reescriben como:
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m2
hn
s
= �9�4v2 sin ✓ cos ✓ (7.7)

m2
hn
1
= (

1

v cos ✓
)(2�8v cos

3 ✓ +
1

2
v sin ✓(3�4v cos

2 ✓+

8(�1 + �3)v cos ✓
1

2
v sin ✓ � 4�4

1

2
v sin2 ✓)�

((4�28v cos
6 ✓ � 12�4�8v cos

5 ✓
1

2
v sin ✓ + (9�24+

16((�5 + �6 + 2�7)
2 � 2(�1 + �3)�8))v cos

4 ✓
1

2
v sin2 ✓+

16�4(3(�1 + �3 + 2(�5 + �6 + 2�7))� �8)v cos3 ✓
1

2
v sin3 ✓+

8(8(�1 + �3)
2 + 21�24)v cos

2 ✓
1

2
v sin4 ✓ + 64(�1 + �3)�4v cos ✓

1

2
v sin5 ✓+

16�24
1

2
v sin6 ✓))1/2 (7.8)

m2
hn
2
= (

1

v cos ✓
)(2�8v cos

3 ✓ +
1

2
v sin ✓(3�4v cos

2 ✓+

8(�1 + �3)v cos ✓
1

2
v sin ✓ � 4�4

1

2
v sin2 ✓)

+(4�28v cos
6 ✓ � 12�4�8v cos

5 ✓
1

2
v sin ✓ + (9�24+

16((�5 + �6 + 2�7)
2 � 2(�1 + �3)�8))v cos

4 ✓v22+

16�4(3(�1 + �3 + 2(�5 + �6 + 2�7))� �8)v cos3 ✓
1

2
v sin3 ✓+

8(8(�1 + �3)
2 + 21�24)v cos

2 ✓
1

2
v sin4 ✓ + 64(�1 + �3)�4v cos ✓

1

2
v sin5 ✓+

16�24
1

2
v sin6 ✓))1/2 (7.9)

m2
hn
a
= µ2

2 + �14v cos
2 ✓ + 4(�10 + �11 + 2�12)

1

2
v sin2 ✓

(7.10)
m2

hp
1
= �v2(�4 tan ✓ + 4�7)

(7.11)
m2

hp
2
= �4(�2 + �3)v

2 sin2 ✓ � 5�4v
2 sin ✓ cos ✓ � 4�7v

2 cos2 ✓

(7.12)

m2
hp
a
= µ2

2 + �14v cos
2 ✓ + 4�10

1

2
v sin2 ✓ + 4�11

1

2
v sin2 ✓ � 8�12

1

2
v sin2 ✓

(7.13)
m2

hc
1
= �v2(�4 tan ✓ + (�6 + 2�7))

(7.14)
m2

hc
2
= �(5�4v2 sin ✓ cos ✓ + (�6 + 2�7)v

2 cos2 ✓)� 4�3v
2 sin2 ✓

(7.15)

m2
hc
a
= µ2

2 + 4�10
1

2
v sin2 ✓

(7.16)
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Para el análsis de los valores viables de las masas de los Higgses tomaremos dos
rangos para tan ✓: de 0 a 2 y de 0 a 100 (graficamos con respecto a tan ✓, en
lugar de usar ✓ directamente, para evitar caer en valores asintóticos de tan ✓).
Tomamos además dos campos escalares para representar al Higgs del modelo
estándar, por lo que en total se presentan cuatro grupos de gráficas. Nótese que
en este punto no hemos escogido ningún candidato específico de materia oscura.

7.1.1. Análisis numérico de las masas de los higgses con
Hs como el doblete del modelo estándar.

Fijamos la masa del campo escalar neutro del doblete Hs como mhn
s
= 125

GeV de manera que corresponde al Higgs del modelo estándar. En las gráficas
?? se muestran los rangos de masas que cumplen las condiciones de unitariedad
y estabilidad del potencial, con tan ✓ variando de 0 a 2. Mientras que en las
gráficas ?? se varió la tan ✓ de 0 a 100. Para hacer las gráficas se generaron
100000000 de valores aleatorios para �1, �2, �3, �4, �5, �6, �7, �8, �10, �11, �12,
�13, �14, µ2

2 y tan ✓.

7.1.2. Análisis numérico de las masas de los higgses con
H2 como el doblete del modelo estándar.

Fijamos la masa del campo escalar neutro del doblete H2 como mhn
s

=
125GeV de manera que corresponde al Higgs del modelo estándar. En las gráficas
?? se muestran los rangos de masas que cumplen las condiciones de unitariedad
y estabilidad del potencial, con tan ✓ variando de 0 a 2. Mientras que en las
gráficas ?? se varió la tan ✓ de 0 a 100. Para hacer las gráficas se generaron
100000000 de valores aleatorios para �1, �2, �3, �4, �5, �6, �7, �8, �10, �11, �12,
�13, �14, µ2

2 y tan ✓.
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Figura 7.1: Gráfica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tan ✓ en el rango de 0 a 2,
para los higgses neutros, pseudo escalares y cargados respectivamente. En este
caso, el campo neutro escalar del doblete Hs corresponde al Higgs del modelo
estándar.
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Figura 7.2: Gráfica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tan ✓ en el rango de 0 a 100,
para los higgses neutros, pseudo escalares y cargados respectivamente. En este
caso, el campo neutro escalar del doblete Hs corresponde al Higgs del modelo
estándar.
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Figura 7.3: Gráfica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tan ✓ en el rango de 0 a 2,
para los higgses neutros, pseudo escalares y cargados respectivamente. En este
caso, el campo neutro escalar del doblete H2 corresponde al Higgs del modelo
estándar.
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Figura 7.4: Gráfica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tan ✓ en el rango de 0 a 100,
para los higgses neutros, pseudo escalares y cargados respectivamente. En este
caso, el campo neutro escalar del doblete H2 corresponde al Higgs del modelo
estándar.
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Parte IV

Conclusiones.
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La parte II, estuvo dedicada a la descripción de la materia oscura, incluyendo
una brevísima introducción al modelo estándar. Se presentaron las evidencias
de la existencia de la materia oscura, obtenidas de observaciones astronómicas,
identificamos las características que un buen candidato a materia oscura debe
tener (notando que los bosónes de Higgs estables las cumplen) y las partículas
más populares que se han propuesto en la literatura.

La siguiente parte estuvo dedicada a la descripción de nuestro modelo, em-
pezando por la introdución de la simetría S3 y como se aplica, tanto al sector
fermiónico como al escalar, se presentaron los lagrangianos de Yukawa y esca-
lares para los modelos con tres y cuatro dobletes de Higgs, aclarando que, en el
caso de los lagranianos de Yukawa, las matriz de masa que se obtiene para el
modelo de cuatro dobletes, se reduce al de tres, cuando Ha = 0. Después presen-
tamos el potencial escalar y el lagrangiano de Yukawa para el modelo con cuatro
dobletes y simetría Z2, calculamos las matrices de masa de los campos escalares,
y observamos que las propiedades para el modelo con 3 dobletes se preservan,
notando que las submatrices de 3x3 de estas, son similares a las del modelo con
tres dobletes, i. e. tienen los mismos eigenvalores (masas). Se obtienen, además,
campos estables y desacoplados de los fermiones, en las submatrices 1x1. De
estos campos estables, identificamos a dos buenos candidatos a materia oscura:
los campos neutros escalar y pseudo escalar del doblete de Higgs antisimétrico.
De manera que se abren tres posibilidades, a) que la materia oscura esté con-
formada en su mayoría por el nuestro escalar, b) por el neutro antisimétrico o
c) por ambas.

La perspectiva directa de este proyecto es, aplicar más restricciones teóricas
y experimentales para acotar los rangos de masa de los candidato para las tres
posibilidades con las que contamos, notando que las opciones a) y b) son equi-
valentes, siempre y cuando se haga la transformación �12 ! ��12 según sea el
caso.
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