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Resumen.

En el pasado se ha propuesto que las tres familias de fermiones estan re-
lacionadas por una simetria, dado que antes del rompimiento espontaneo de
la simetria las particulas no tienen masa, es imposible distinguir entre gene-
raciones. La simetria propuesta por Mondragon et. al. [1], que representa esta
situacion, es la simetria permutacional S3.

Si s6lo consideramos un bosén de Higgs, esta simetria debe romperse de manera
que todas las particulas adquieran masa. Para evitar romper esta simetria expli-
citamente, se extiende el sector de Higgs al cual se le impone la misma simetria
que al sector fermioénico, requiriendo al menos 3 Higgses. De esta manera la
simetria, aunque oculta, prevalece.

El grupo de simetria 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 simetria del sabor
explicitamente, afiadimos un cuarto doblete de SU(2) en la representacion sin-
glete antisimétrica. Le imponemos, ademas, una simetria Zs, bajo la cual este
se transforma como H, — —H,, para asegurar su estabilidad, de manera que
podemos tener un candidato (o candidatos) a materia oscura.

Calculamos el minimo y las segundas derivadas del potencial, para obtener las
matrices de masa y los campos escalares fisicos que resultan después del rompi-
miento de simetria electrodébil. Ademas, para asegurarnos de que el problema
se reduce al de un potencial con tres dobletes de Higgs, comparamos nuestros
resultados cuando el campo H, 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, ademas, las condicines de estabilidad del
vacio 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 particula neutra escalar, la pseudo escalar o ambas.

III
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Se ha recorrido un largo camino, desde los primeros afios del siglo XX, cuan-
do las bases de la mecénica cuantica fueron establecidas por Max Planck, Albert
Einstein, Werner Heisenberg, Erwin Schrédinger, Niels Bohr, Max Born, Louis
De Broglie y demés cientificos brillantes que asistieron a aquella famosisima
conferencia de Solvay de 1927.

En los afios venideros se logro profundizar en una teoria del universo subatémico
y sus consecuencias macroscopicas, gracias a las geniales intervenciones de los
cientificos desde posguerra hasta los anos 70’s: Richard Feynman, Julian Shwin-
ger, Shin’ichiro Tomonaga y Freeman Dyson y la electrodinamica cuéntica, Chen
Ning Yang y Robert Mills y su invarianza de norma local, Steven Weinberg, Ab-
dus Salam y Sheldon Glashow y la teoria electrodébil, David Politzer, Franck
Wilczeck y David Gross y la cromodinamica cuantica, Frangois Englert y Peter
Higgs y el rompimiento espontaneo de la simetria electrodébil y el consecuen-
te origen de las masas de las particulas, entre otros cientificos de gran relevancia.

Las aportaciones conjuntas de estos personajes tuvieron por consecuencia la
teoria cuéantica de campos, que explica las reglas bajo las cuales se rigen las
componentes subatomicas de la materia y sus interacciones. Ademas, dentro del
paradigma de esta teodria se ha establecido el Modelo Estandar de las Particulas
(SM), que nos explica las caracteristicas de las particulas y sus interacciones en
este nuestro universo.

Entonces, para los anos 70’s, teniamos ya un modelo brillante con gran ca-
pacidad de prediccion y que daba explicacion a muchos fendémenos fisicos. Aun
asi, el modelo estandar de las particulas, estd muy lejos de ser el final de la
historia, existen grandes interrogantes aiin por resolver, las cuales requieren ex-
tender el modelo o para los mas osados, trabajar una teoria mas amplia, cuya
consecuencia a bajas energias sea lo que observamos de manera ‘cotidiana’.

Algunos de los problemas que el modelo estandar de las particulas deja sin
resolver son: la asimetria baridnica del universo, los ingredientes de la materia
oscura y la energia oscura, el problema CP fuerte, el origen de las familias de
quarks y leptones y su jerarquia de masas y la gravedad misma (aunque para
esta existe la teoria general de la relatividad).

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

El modelo del que partimos [1, 2, 3], incluye una simetria del sabor, S3, da-
do que esta es la simetria no abeliana més sencilla. De manera analoga, este
modelo anade dos nuevos campos escalares al modelo estandar, y establece que
los tres son simétricos bajo S3, de manera que se logra preservar la simetria del



sabor [4, 5, 6, 7] (a diferencia de lo que sucede con un solo Higgs), oculta en el
espectro de bajas energias, después del rompimiento de simetria electrodébil.

Ahora, en un modelo con campos escalares con simetria Ss, 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 interactuaran con los fermiones y preservaran las propiedades
obtenidas en los articulos citados, mientras que el Higgs perteneciente al single-
te antisimétrico de Ss, estard desacoplada de los fermiones, y se explorard su
viabilidad como particula de materia oscura. Es importante mencionar que se
explor6 la posibilidad de obtener un candidato a materia oscura directamente
del modelo con tres dobletes, pero resulté no ser viable dado que se alterarian
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 més
famosos y como se determina si una particula puede ser considerada materia
oscura, pero comienza por una breve descripcién del modelo estandar, haciendo
énfasis el boson de Higgs y en el hecho de que debemos ir més alla. La tercera
parte sobre el modelo bajo el cual trabajamos, comenzando con una descripciéon
de la simetria S3, y su relaciéon con las familias de fermiones. Hacemos una breve
descripci’on del modelo con tres dobletes para concentrarnos en su extension a
cuatro dobletes. Anadimos una simetria adicional Z; 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 anadimos las condiciones de unitarie-
dad para el modelo con tres dobletes como primera aproximacion, para imponer
restricciones a las masas de los Higgses. De este trabajo obtuvimos al menos dos
candidatos a materia oscura.
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Capitulo 1

Modelo Estandar.

El modelo estandar [9, 10, 11] es una teoria cuéntica 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
fenomenologia de la fisica de particulas. Aun asi, se trata del limite de bajas
energias de una teoria mas fundamental que no conocemos.

El modelo estandar es una teorfa de norma no abeliana con el grupo de si-
metria U(1) x SU(2) x SU(3) y tiene en total 12 bosones de norma: 1 foton,
2 bosones débiles (Z, W*) y 8 gluones. Las particulas que lo conforman estan
caracterizadas por su espin, su masa y los niimeros cuanticos o cargas que deter-
minan su interaccion. El contenido fermionico (que corresponde a las particulas
de espin 1/2), consta de tres familias, con los mismos ntuneros cuanticos pero
diferente masa. Los mas pesados son inestables y decaen en la familia més 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 fermiénes 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 electréon. Los leptones
inferiores tienen carga 0 y se conocen como neutrinos.

Cada fermion esta 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 estandar estan asocidadas al intercambio de
cuatro bosones vectoriales (el término vectorial corresponde a particulas de es-
pin=1) que corresponden a 3 de las cuatro fuerzas fundamentales (electromagné-



Figura 1.1: El modelo estdndar de particulas elementales [15].

tica, nuclear débil y nuclear fuerte). El foton 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 ultimos violan paridad P, conjuga-
cion de carga C, carga-paridad C' P, inversion temporal T', y el nimero de familia,
mientras que los fotones y gluones son invariantes bajo estas transformaciones.
Los nameros cuanticos de los fermiones con respecto a los tres subgrupos estan
dados como:

SUB), [ SU@), [ U0y
L 1 2 1/2
en 1 1 1
Q 3 2 1/6
UR 3 1 2/3
dn 3 1 173

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

Esta descripcion funciona a energias relativamente bajas. La transicion de este
régimen “efectivo” y el del modelo estdandar toma lugar en la llamada escala
electrodébil v = 174GeV. Sobre esta energia, la naturaleza exhibe mayor sime-
tria, las interacciones débiles y electromagnéticas se vuelven indistinguibles, se
unifican en la interaccion “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 simetria electrodébil se rompe, se conoce como
rompimiento espontaneo de la simetria, y es a través de este mecanismo que los



fermiones y los bosones masivos adquieren una masa proporcional a la escala
electrodébil. El mecanismo detras del rompimiento simultdneo de simetria, es
el mecanismo de Higgs [16, 17, 18]. Este postula la existencia de un campo de
espin 0, llamado campo de Higgs, cuya particula asociada se descubri6 en el
CERN en 2012, con una masa de 125GeV [19, 20]. Este campo esta encendido
incluso en su estado base, donde permea el espacio-tiempo. Es a través de sus
interacciones con las particulas del modelo estandar que estas altimas adquieren
una masa proporcional a su acoplamiento con el Higgs. Dado que la tesis tiene
relacion directa con el campo de Higgs, destino la siguiente seccién a describir
de manera un poco mas extensa el rompimiento espontaneo de la simetria y el
mecanismo de Higgs.

1.1. El rompimiento espontidneo de la simetria
electrodébil y el mecanismo de Higgs.

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

En el rompimiento espontéaneo de la simetria (SSB), las ecuaciones de la di-
namica son exactamente simétricas, pero admiten soluciones que no lo son. Es
el sistema mismo que espontaneamente rompe la simetria. En el contexto de
la teoria cudntica de campos, SSB esta caracterizado por: 1) un lagrangiano
invariante bajo la simetria, 2) las corrientes asociadas a la simetria siendo con-
servadas, 3) el vacio, o estado base de la teorfa no invariante bajo la simetria,
4) el espectro siendo no invariante. Sus ventajas son: permitir un rompimiento
consistente de las simetrias de norma, en particular, una cuantizacién consis-
tente de los vectores masivos, y una posible realizacion en la naturaleza para los
casos de simetrias globales y simetrias de norma.

Para comprender el rompimiento espontaneo de una simetria de norma, es con-
veniente explorar un ejemplo méas simple, el rompimienro de simetria global.
Llamemos Q) al estado base de nuestra teoria cuantica de campos. el SSB sur-
ge cuando el valor de expectacion en el vacio (vev) de los campos en la teoria,
(D) = (QP(x)|€2), es no invariante bajo la simetria. Dado que no queremos rom-
per la invarianza de Poincaré, solo los escalares pueden adquirir un vev (valor de
expectacion en el vacio) diferente de cero y (®(z)) no depende de la coordenada
espacio-temporal z. El vev se obtiene minimizando el potencial escalar efectivo
del Lagrangiano de la teoria. Como ejemplo ilustrativo del rompimiento espon-
taneo de la simetria, usaremos un lagrangiano con un campo escalar complejo

¢:
L= 0,0) (06) ~V(6'0), V(6'9)= 1260+ 5010 (11)

Este Lagrangiano es simétrico bajo una simetria U(1) global. A debe ser no
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Figura 1.2: Grafica del potencial “Sombrero Mexicano”, con u? < 0 [21].

negativo, de manera que el potencial tenga una cota inferior. Por otro lado,
el parametro u? puede ser negativo o positivo. La forma del potencial V y la
estructura del estado base dependen del signo en p2. Para p? < 0, el minimo
del potencial corresponde a (¢) = ve’?, donde v? = |u?| y 6 parametriza la posi-
cion de ¢ en el circulo de radio v con minimo degenerado. El sistema escoge un
valor arbitrario de 6, rompiendo espontaneamente la simetria U(1). Sin perder
generalidad, podemos asumir 6 = 0.

Es conveniente parametrizar el campo como ¢(x) = 7(z)e*9®) donde g(z) para-
metriza las direcciones planas sobre las cuales el potencial es constante. Como V'
no depende de g(z), 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 teorias cuanticas de campo y son llamados
bosones de Goldstone. Es conviene usar una parametrizacion lineal para estos
bosones de Goldstone expandiendo ¢(x) = v+ ¢/ () = v + (h(z) +iG(z))/V/2.
G(z) puede considerarse como la linealizacion de vg(z). En términos de G y h
el potencial es:

V= %(h2 +G?)? + %vh(hQ + G?) + |1%|h® + const. (1.2)

G es no masivo, mientras que el grado de libertad fisico A adquiere una masa
proporcional a la escala del rompimiento de simetria v y a su autoacoplamiento,
mi = 2|p?| = 2\v?. Los parametros 2, A en el potencial V puede ser intercam-

: 2
biados por v y mj.

Generalizando el rompimiento de cualquier simetria global genérica G obte-
nemos las siguientes caracteristicas. Llamese H al subgrupo de G que no esté
roto por el vev de los campos escalares. Podemos dividir los generadores de G
en dos conjuntos: los no rotos, los cuales aniquilan el vacio, 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
numeros cuanticos que los generadores.



Pasemos ahora a describir el rompimiento espontaneo de una simetria de nor-
ma. Lo principal en este fendmeno, 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 proveido por el boséon 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 simetria
global U(1) a una simetria de norma. Nuestro Lagrangiano es ahora:

Lnorma = =3 Fur P + (D) (D'6) = V(60) ~ V(g') (13

donde D, = 0, + igA,.

Rompamos la simetria U(1) espontdneamente tomando u? < 0. El campo com-
plejo adquiere un vev (@) = v como antes. Un término de masa M? = 2g%v? es
generado por el bosén vectorial, proporcional a la escala de rompimiento de la
simetria y a su acoplamiento con ¢. El bosén de Goldstone es absorbido por el
bosén vectorial, y se convierte en la componente longitudinal. Esto puede verse
parametrizando a ¢(x) en términos de r(z) y g(x) como se hizo antes, y notando
que:

{ ¢(a) = r(z)e™) ¢(x) = r(z)
Au() (@) = 50ug(x) -

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

es equivalente a { A

Es tiempo de romper la simetria del modelo estandar. Para hacerlo debemos
introducir un campo escalar, el Higgs, el cual desarrollara un vev. Los niimeros
cuénticos de este boson estan dados por la necesidad de que los fermiones ad-
quieran un término de masa.

Consideremos el término de masa del electron, el cual tiene la forma m(egeyr, +
h.c.). Como la componente izquierda ey, estd contenido en el doblete L, esta in-
teraccion debe surgir de una que sea invariante, involucrando al térmio bilineal
eérL. Ahora, este término no es invariante bajo Ggps. Se transforma como un
doblete con Y = 1/2 bajo SU(2), x U(1)y. Es por esto la masa del electrén no
esta permitida por la simetria de norma. La tinica posibilidad es la interacciéon
de Yukawa AerLH* con un doblete escalar complejo H, el campo de Higgs. H
es un doblete con Y = 1/2 bajo SU(2), x U(1), y es un singlete de SU(3)..
Sus dos componentes se contraen con los dos componentes de L. Un término de



masa para el electréon puede ser generado si H obtiene un vev, y luego este vev,
es sustituido al campo en la interacciéon de Yukawa anterior. Resulta que un
doblete de Higgs H es suficiente para dar masa a todos los fermiones del modelo
estandar (Esto no implica que exista solo uno). El Lagrangiano de Yukawa mas
general que involucra al campo de Higgs, es el siguiente:

—Ly = NeirLiH* + AJdirQ; H* + i Q;H + 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 estandar. Es gracias a este
lagrangiano que podemos discernir de un electrén y un muén, dado que estos so-
lo se diferencian por su masa. El lagrangiano de norma, no diferencia entre ellos.

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

Ly = (D,H)YD'H) -V, V=p*HH+ %(HTH)Q, (1.5)

donde Ay >0y p? < 0.

1.2. Mas alla

El modelo estandar ha sido extensamennte probado, siendo uno de sus gran-
des momentos, el descubrimento de un bosén 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 mas allé:

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

= Asimetria bariéonica 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 estandar no provee explicacion a la existencia de
esta asimetria.

= El problema de la jerarquia. Este no es un problema del modelo es-
tandar directamente, si no de la sensibilidad del potencial de Higgs ante
cualquier extension del modelo estandar. La parte eléctricamente neutra
del potencial del campo de Higgs es: V = m%|H| + A\|[H|*. Una masa
de aproximadamente 125GeV para el Higgs implica que , A = 126 y
m?% = —(92,9GeV). El problema reside en que, m?% recibe muchas co-
rrecciones cuanticas debido a los efectos virtuales de cada particula que se
acopla al campo de Higgs, por lo que se requiere un gran ajuste fino para
que la masa del Higgs sea pequena como la conocemos.



= Gravedad. Aunque la teoria de la relatividad general explica el fen6meno
de la gravedad, no se ha podido unificar con el modelo estdndar, una sola
teoria que incluya a las cuatro fuerzas fundamentales.

= El problema de CP fuerte. La cromodindmica cuantica (QCD), la
teoria de las interacciones fuertes, parece ser simétrica bajo CP, pero la
teoria permite que esta simetria se viole. Es necesario imponer un “ajuste”
en la teoria para asegurar la conservaciéon de CP.

Para dar solucion a uno o varios de estos problemas abiertos, es necesario exten-
der el modelo estandar. Ejemplos importantes son los Modelos Supersimétricos
[25] que atacan el problema de la jeraquia, cancelando la correcciones cuanticas
de manera “natural” y proveen candidatos a materia oscura, como el neutralino
[26] . En esta tesis haremos una extension con 3 Higgses extras con una simetria
S3, atacando el problema de la materia oscura.
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Capitulo 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 clusters de galaxias. Desde entonces ha surgido
nueva evidencia cosmologica (materia oscura en clusters de galaxias, lentes gra-
vitacionales, etc.) apuntando a que existe, en el universo, una gran cantidad de
materia no baribnica.

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

2.1. Curva de rotacion 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 funcion de su distancia radial al centro galactico. En una galaxia
espiral, la mayoria 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 centrifuga dada por la ecuacion:

mu(r)?  GmMc,

2 )

. - (2.1)

donde M, es la masa dentro del circulo de radio r. Si la estrella esta dentro

de la regién densa de la galaxia, entonces M., = %71’7’3 p donde p es la densidad

promedio de la region central. Por lo tanto, dentro de esta zona esperamos:
v(r) ~r. (2.2)
Mientras que para una estrella fuera de la region de mayor densidad, la ma-

sa M., pude pensarse como constante con respecto a r, por lo que podemos
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Figura 2.1: Grafica que muestra la diferencia entre la velocidad de rotacion de
las galaxias con respecto a la distancia radial predicha y observada. Créditos:
www.e — education.psu.edu/astro801/content/18,8.html.

aproximar:
v(r) ~ —. (2.3)

Pero las medidas observacionales de curvas de rotacién en diversas galaxias
espirales muestran a v(r) constante, incluso para r grande, entonces de (2.1)
obtenemos que M., ~ 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 comun. La presencia de materia oscura en estos clusters es inferida
estimando su dinamica, gobernada por efectos gravitacionales y comparandola
con la masa estimada de su luminosidad. La estimacién de la masa dinamica se
hace usando el teorema del virial.

Fue el astronomo Fritz Zwicky, en 1933 [27], quien primero infiri6 la existencia
de materia oscura, estimando la masa gravitacional del Cluster Coma, usando el
teorema del virial. Tom6 las velocidades radiales conocidas de siete galaxias en
el cluster para medir la media cuadratica de la velocidad de la galaxia. Conside-
rando al Claster Coma como esférico y que sus galaxias tienen la misma masa,

la energia cinética total se estima como T = %M v2 siendo M la masa del

rms?
cluster y la energia potencial gravitacional estd dada por V = —%GTZ‘KIQ. Con la
luminosidad conocida de la luz visible del Cluaster, la razén masa-luminosidad
% para el Claster Coma es calculado y comparado con la obtenida para cada
una de las siete galaxias. Zwicky encontr6 que la % estimada para el Cluster
Coma es 50 veces mas grande que cualquiera de las galaxias individuales. Esto

indica la presencia de una gran cantidad de masa gravitacional no detectada.
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Lens plane Source plane

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 desviacion de la luz al pasar cerca de un objeto masivo da lugar a un
efecto de lente. El fenémeno es conocido como lente gravitacional.

La observaciéon de este efecto, por astronomos, sin la detecciéon 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, multiples anillos de Einstein son pro-
ducidos para un objeto distante en el fondo, mientras que los lentes débiles se
refieren a imagenes 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 angulo de deflexion de un rayo de luz por un objeto masivo puntual de
magnitud M esta dado por:

AGM

b
zc?

ap(z) = (2.4)
donde G es la constante gravitacional de Newton, ¢ es la velocidad de la luz en
el vacio y « es la distancia de mayor acercamiento del rayo de luz a la masa
puntual. En realidad, el rayo de luz estara curvado pero si la fuente luminosa
y el objeto masivo puntual estdn muy separados, entonces el camino de dobla-
miento de la luz puede ser aproximado por dos lineas rectas con el angulo de
deflexion denotado por ap. Esta aproximaciéon es conocida como la aproxima-
cion de “lente delgado”.

La ecuacion de “lente” es la base para la estimaciéon de la masa en un clis-
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ter por una lente gravitacional. Esta ecuacién relaciona la distancia entre la
posicion de la fuente y el observador Dg, con el angulo de defleccion ap y la
distancia del objeto masivo Dgs. Si S denota la fuente luminosa, I el punto de
imagen y P es un punto justo arriba del lente. Entonces la ecuacion de lente
sigue de la relacion PI = PS + SI y esta dada para dngulos pequefios como:

Ds0 = DsBs + DasaD, (2.5)

donde 6 y B son las posiciones angulares de la imagen y la fuente con respecto
al observador y ap es el angulo de doblamiento.
Definiendo un angulo de doblamiento o como:

Dds
o =
Dg

ap (2.6)

la ecuacion del lente (2.5) toma la forma

9:554’04
o0fs=0—q.

2.3.1. Cluster Bala.

Una de las mejores evidencias de la materia oscura, usando lentes gravita-
cionales fuertes y débiles se encontré en el “Claster Bala” (1E0657-56) [38].

El claster se cred luego de la colisién de dos clusters gigantes de galaxias a
4 mil millones de anos luz de la tierra, en el clister Carina. Los analisis de rayos
X revelan la distribuciéon de masa barionica del clister mientras que los lentes
gravitacionales fuertes y débiles reconstruyen sus componentes de materia os-
cura.

El analisis realizado revela que el impacto de los clisteres fue tan grande que
provoco que la materia baridnica se desfase de sus respectivos halos de materia
oscura, mientras que esta tltima cruzé sin perturbarse. Por lo que el fenémeno
de Cluster Bala, ademaés de proveer evidencia de la existencia de materia oscura,
nos da indicaciones de que esta practicamente no interacciona.

2.4. Bosque Lyman-«

Las lineas de emisién que un 4tomo de hidrégeno emite cuando el electréon en
él hace una transicién de un nivel de energia excitado al estado base, se conocen
como lineas Lyman-« [39]. De manera inversa, cuando un atomo de hidrogeno
en su estado base es irradiado por una onda electromagnética de manera que el
electron toma un estado excitado, la onda correspondiente a esa energia sera ab-
sorbida por el estado base y aparecera para el observador una linea de absorcion.
La serie de estas lineas de absorciéon representa las energias que fueron usadas
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para excitar el estado base del hidrégeno en el medio intergalactico. Estas son
llamadas Bosque Lyman-« y son observadas en el espectro de cuasares distantes.

A causa de la expansion del Universo, la longitud de onda absorbida por un
atomo neutro se habria desplazado al rojo si no se hubiera encontrado con un
atomo de hidrégeno. De esta manera un observador distante vera una linea de
absorcion Lyman-« a una longitud de onda correspondiente al tiempo y lugar
de donde esta siendo absorbido, por lo que el bosque Lyman-« contiene infor-
macién del medio intergalactico.

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-a observado combinado con simulaciones computacionales sugieren que
el gas interestelar forma estructuras arregladas en filamentos conocidos como
la red césmica, esto es consistente con el escenario de materia oscura fria en el
sentido de que la estructura sigue la distibuciéon de materia oscura supuesta a
gran escala [40].

2.5. Radiacion coésmica de fondo

La radiacion cosmica de fondo (CMB, por sus siglas en inglés) es una reliquia,
casi uniforme, de ondas que recubre el universo [41]. Es la energfa calorifica
sobrante del Big Bang. La radiacién cosmica 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 detecté anisotropia (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 bariénica y
oscura. La materia ordinaria interactiia de manera fuerte via radiacién 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 frios de alrededor de 1.8
grados en tamano, a través del espacio, que varian en unas cuantas partes de
millon. Gracias a WMAP, conocemos las densidades totales, barionica y oscura
de materia: ) 0.0056

Qmh” =0,13347 55
Qh? = 0,0226 4 0,00053 (2.8)

Qqh? = 0,1 £ 0,00035.

Donde Q,,h? corresponde a la densidad de masa total, Q,h? a la densidad de
masa barionica y Q4h? a la densidad de materia oscura. Noétese 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 radiaciéon cosmica de fondo. Créditos: NASA / WMAP
Science Team.
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Capitulo 3

Caracterizacion de la materia
oscura.

Para disenar un modelo que contenga uno o varios candidatos de materia
oscura, es importante tomar en cuenta las caracteristicas, derivadas de observa-
ciones experimentales, que debe tener, asi 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 particula como candidata.

3.1. Densidad reliquia

Como pudimos notar en el capitulo anterior, las anisotropias del CMB son
una herramienta poderosa para probar modelos cosmolégicos y obtener sus para-
metros. Uno de estos pardametros es la determinaciéon 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]

Qh? = 1317000 51)
40,0006 :
Q,h* = 0,02207 'Go0s-

Para que una particula 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 7 > 4,3 x 10'7s [46]. Una manera
natural de impedir el decaimiento de la particula de materia oscura, es mediante
simetrias discretas [47]. Un ejemplo es la paridad-R en modelos supersimétricos.

3.1.1. Reliquia térmica y las WIMPs

Existe una clase de particulas, conocidas como WIMPs (Weakly Interacting
Massive Particles), que son particulas masivas que solo interacttan mediante
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la fuerza débil, ademéas de la gravitacional y que de manera natural logran la
densidad reliquia estimada para la materia oscura.

Las WIMP estan, originalmente, en equilibrio termodindmico con el plasma
en el Universo temprano y se desacopla cuando el rango de interaccién es menor
al rango de expansion del universo. Para una particula no relativista, bajo este
desacoplamiento, la densidad numérica sobre la densidad de entropia permanece
congelada, es decir, la reliquia térmica se congela. La evolucion de la densidad
numérica de especies genéricas x en el universo, esta descrita por la siguiente
ecuacion de Boltzmann:

Meq + 3Hn = —(gannv>[n2 — nzq], (3.2)

donde 3Hn toma en cuenta la diluciéon de la densidad numérica debida a la
expansion del universo. Aqui, (gannv) es el promedio térmico de la seccion eficaz
de aniquilacion por la velocidad. ne4 es la densidad de equilibrio de las WIMPs en
el plasma a temperatura T, y para particulas no relativistas nqu('g—Z)?’/Qe_mx/T
donde g es el ntimero de grados de libertad de x y m, es la masa del WIMP.
La densidad reliquia para una WIMP x es [48]:

1,07 x109Gev " ay 1 3x10 ¥em®s™!

Mp; Vgx fa+3b/xy - (Cann?)

donde g * f cuenta los grados de libertad relativistas en el momento del desaco-
plamiento, Mp; es la masa de Planck y ¢y = m, /Ty donde Ty es la temperatura
de congelamiento. Es importante notar que la seccién eficaz de aniquilacion, pa-
ra un particula de masa m,, tiene un maximo, impuesto por la unitariedad de la
onda parcial de matriz S, (Gann¥)mae ~ 1/m2 [49]. Entonces de (3.3) se obtiene
una cota superior para la masa de la materia oscura [49]:

Q, h? (3.3)

mpm S 340TeV. (34)

Aplicando constricciones més estrictas obtenidas de WMAP, la cota superior
para mpjs se convierte en:

mpn 5 120TeV. (35)

No se debe olvidar que esta cota se obtuvo suponiendo que las particulas 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 producciéon.

Se han propuesto candidatos a materia oscura muy pesados, como los lla-
mados “wimpzillas”, con masas de hasta 10°GeV, arriba del limite (3.5). Para
estos candidatos, el reto es evitar la sobreproducciéon. Se han propuesto varios
mecanismos, como su creaciéon durante un recalentamiento después de la infla-
cién, 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 unificacion (10'°GeV) [51], entre otros.

Varios mecanismos de produccién pueden actuar en conjunto para producir
una cierta especie. Su calculo depende en los detalles del modelo adoptado. Por
ejemplo, en el caso de los axiones, los mecanismos de producciéon son disper-
sion en el plasma caliente y posible radiacién por defectos topoldgicos como
cuerdas-axion.

3.2. Fria o caliente?

La materia oscura caliente se refiere a particulas neutras de con masa pe-
quena, que seguian en equilibrio después de la mas reciente transicién de fase en
el Universo temprano, que sucedi6 aproximadamente a Toop ~ 10°MeV, donde
Tocp es la temperatura de transiciéon de confinamiento de QCD.

Las particulas de materia oscura “tibia” se desacoplan a temperaturas T° >
Tocp, y no se calientan por la subsecuente aniquilacion de especies hadrénicas.

La materia oscura fria consiste en particulas que interactian 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 frio de Bose, como lo podrian ser los axiones, y remanentes pesados de
aniquilaciones y decaimientos, como las particulas masivas de interaccién débil
[52].

3.2.1. Materia oscura caliente.

La materia oscura caliente consiste en especies de particulas que son rela-
tivistas al momento de formacién de estructura. El prototipo de este tipo de
materia, es el neutrino del modelo estandar. Los neutrinos fueron producidos
termicamente en el universo temprano y se desacoplaron termodindmicamente
a T ~ 1MeV, conllevando a una abundancia reliquia, que depende de la suma
de masas de neutrinos m, = Zle my,:

my

Q, = ——, .
90eV (3.6)

y su distancia de flujo libre (distancia que recorren las particulas sin ser disper-
sadas) es :
30eV

v

>\FS ~ 20( )MpC. (37)
Los modelos de materia oscura caliente son desfavorecidos hoy en dia por va-
rias razones [53]. Por ejemplo, el espectro de potencia de perturbaciones de la
densidad debe suprimirse més alla de la distancia de flujo libre de las particulas
de materia oscura caliente, las cuales para neutrinos en el rango de masas de
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unos cuantos €V corresponde al tamano de superclusters. Ademéas la materia
oscura caliente predice una jerarquia top-down de la formacién de estructuras,
con pequenas estructuras forméandose por fragmentaciéon otras de més grandes,
mientras que las observaciones muestran que las galaxias son mas viejas que los
superclusters.

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

La combinacion de datos obtenidos de CMB, SuperNova, Bosque de Lyman-c,
y clisters de galaxias pone una cota superior a la suma de masas de neutrinos
ligeros de [54]:

> =1%m, <0,17eV. (3.8)

v

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

3.2.2. Materia oscura fria.

La teoria estandar de formaciéon de estructura requiere que la materia oscura
sea fria [52], es decir que sea no relativista antes de la era de dominacion de la
materia y pueda aglomerarse a pequenas escalas. Candidatos a materia oscura
fria pueden ser reliquias térmicas pesadas como el neutralino o particulas ligeras
no producidas térmicamente como el axion.

Simulaciones de N-cuerpos para modelos de materia oscura fria-A (donde A
denota la constante cosmologica, que permite conocer el valor de la expansion
acelerada del universo) estan de acuerdo con una amplia gama de observaciones,
haciéndolo un modelo cosmolégico ampliamente aceptado.

3.2.3. Materia oscura tibia.

También se ha propuesto que la materia oscura sea tibia, es decir, con veloci-
dades de dispersion entre aquellas de las particulas oscuras frias y calientes. La
distancia de flujo libre mayor de las particulas tibias con respecto a las ligeras
suprime la formacion de pequena estructura [55]. Mediciones del crecimiento de
estructura en clusters de galaxias y bosque de Lyman-a pueden usarse para en-
contrar un limite 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 nimero de grados de libertad sea mucho mayor que en el del
desacoplamiento del neutrino [56] . Sin embargo, calculos explicitos 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 esta dada por [58]:

1KeV (p/T)

M ) 3,15

Ars ~ 840Kpch™*( ), (3.9)
donde mgs es el eigenestado de masa asociado al eigenestado de sabor estéril.
(p/T) es el momento medio sobre la distribucion de temperatura del neutrino.

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

ms = 1,7KeV (3.10)
y para una particula de materia oscura tibia termal como

mwbpmMm 2 0,5OKGV. (3.11)

3.3. ;La materia oscura es neutra?

Rijula et. al. en [60] propusieron particulas cargadas masivas (CHAMPs)
como candidatos a materia oscura.

Actualmente existen restricciones importantes en la abundancia de las CHAMPs.
La primera viene de la busqueda de agua pesada anémala (6xido de deuterio).
Dado que las CHAMPS son quimicamente idénticos al agua pesada, pueden
ser atrapadas en océanos y lagos en la forma de HXO. Las busqgedas de 6xido
de deuterio anémalo han fallado, por lo que la abundancia de CHAMPs, para
masas en el rango de 100GeV-1000Gev esta restringido a ser

("5 fierra ~ 10728 — 1072, (3.12)

nH

mientras que para masas alrededor de los 10TeV se tiene la cota (nx/ng) <

10729, Como resultado los CHAMPs son descartados como candidatos a mate-
ria oscura en el rango de masas myx = 10 — 10*GeV.

Los estudios de rayos césmicos usando globos o satélites también restringen el
rango de masas de los CHAMPs. Se han excluido a estas particulas en el rango
de masas de 2,4 x 10® — 5,6 x 107GeV [61]. El limite inferior viene del requeri-
miento de que las particulas penetran el viento solar y la deposicién de energia
esta sobre el umbral experimental. El limite superior se obtiene comparando el
flujo méximo de CHAMPs en la parte més alta de la atmodsfera permitida por
los experimentos de rayos césmicos.

Experimentos bajo tierra excluyen el rango de masas desde los 108GeV a los
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10%2°GeV. Las respuestas de centelladores a monopolos y CHAMPs se espera
que sean similares. Aplicando el limite superior del flujo de monopolos, obteni-
do en el experimento MACRO, al caso de los CHAMPs se tiene este limite.

Otra restriccion viene de la evolucion 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
10% y 10'6GeV [62]. Las propiedades de nubes interestelares difusas constrifien
las interacciones del halo de particulas con el hidrégeno. La tasa de deposicion
de energia debida a colisiones debe ser menor que la tasa de enfriamiento, para
nubes en equilibrio, esto desecha a las masas por debajo de los 10°GeV.

La combinacion de estas restricciones basicamente descarta a los CHAMPSs como
candidatos a materia oscura.

3.4. Consistencia con Nucleosintesis del Big Bang
(BBN)

La nucleosintesis de big bang permite hacer predicciones en las abundancias
de elementos ligeros, D, He? He* y Li”, dado que es responsable de la produccion
de estos. Se cree que ocurri6 entre los primeros 10 segundos hasta 20 minutos
después del Big Bang. Ademas de las secciones eficaces nucleares, la teoria solo
tiene un parametro, la razoén de barién-fotén. Combinando las predicciones de
BBN con las abundancias de D, He® He? y Li" se puede determinar el rango de
densidad bariénica como [63]:

0,018 < Qph? < 0,023 (3.13)
Si s6lo tomamos la abundancia de deuterio, se obtiene el rango:
0,019 < Qph? < 0,027. (3.14)

En concordancia con CMB.

3.5. Evoluciéon estelar

La evolucion estelar provee una herramienta poderosa para poner cotas en
fisica de particulas.

En lo que nos atane, si los WIMPs son ligeros, pueden ser producidos en el
plasma caliente en el interior del gas, y si escapan sin interacciéon, representan

una pérdida de energia, posiblemente modificando la evolucion estelar.

Aniquilaciones de materia oscura, pueden proveer una fuente importante de
energia, 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 formacion reciente de estrellas es inhibida, buscando poblacio-
nes de estrellas que parezcan extranamente mas joévenes que aquellas de mayor
masa.

El efecto de los decaimientos y aniquilaciones de materia oscura en la formacion
de primeras estructuras ha sido investigado para candidatos a materia oscura
ligera [66, 67]. Ha sido notado que, incluso los neutrinos (particulas estandar),
pueden modificar la evolucion de estrellas de poblacion III [68].

3.6. Compatibilidad con restricciones de auto-interacciones.

Se ha propuesto que la materia oscura sea auto-interactuante (SIDM) con
seccion eficaz amplia y secciones de aniquilacon suficientemente pequefias de
manera que sean consistentes con bisqueda indirecta [69]. Candidatos acepta-
bles para SIDM incluyen, por ejemplo, a singletes escalares acoplados con el
campo de Higgs [70].

Calculos semi analiticos 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 razéon entre el camino libre medio de la
particula de materia oscura (A, fp o (po/m)~! con n la densidad de nimero y
o/m la seccion eficaz de dispersion por unidad de masa de la SIDM) y el radio
virial del halo. Se ha encontrado que una seccién eficaz por unidad de masa en
el rango de o/m ~ 0,5 — 5em?g~! reproduce correctamente el perfil galactico
observado [71, 72, 73, 74].

Existen varias constricciones a la materia oscura autointeractuante. Se ha ob-
servado, por ejemplo, que para 0,3 < o/m < 10%cm?g™!, los halos galacticos
en clusteres de galaxias se evaporarfan en una escala de tiempo menor que
el tiempo de Hubble [75]. Por otro lado, se ha obtenido un limite superior

o/m < 0,lcm?g~! comparando los resultados de simulaciones con el perfil del
claster MS 1358+62 [76].

Otros limites vienen de la unitariedad de las matrices de dispersiéon. Esto provee
limites superiores en la seccion eficaz total y en la seccion eficaz inelastica.

3.7. Deteccion directa de materia oscura.

La busqueda de materia oscura directa apunta a detectar particulas de mate-
ria oscura a través de la medicién de retroceso nuclear producido por dispersiéon
de estas particulas. 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 espin, no hay mejora coherente, y la seccion eficaz esta domi-
nada por neutrones y protones no emparentados en el nicleo objetivo. Por esto,
las interacciones independientes del espin suelen dominar la seccién eficaz en los
experimentos que emplean ntucleos pesados.

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

vg = 220Km/s{1,05 + 0,07 cos[2n (¢t — t,,,)]/1afio, (3.15)

donde t,, es aproximadamente el inicio de junio. La variacion del flujo de WIMPs
es del 7% aproximadamente.

Restricciones proveidas por deteccion 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 aniquilacién.

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

El flujo de rayos gamma de aniquilacion de WIMPs en un halo de materia
oscura depende de parametros de fisica de particulas tanto como de cantidades
cosmologicas. El flujo de rayos gamma que llega a la tierra esta dado por:

ann N
ot ) = Gl S [ o) (3.16)

donde my, ¥ (Gannv) son la masa y la seccion eficaz de aniquilacion por la velo-

N
cidad relativa de la particula de materia oscura. —~ es el espectro del fotén de

aniquilaciones de materia oscura que depende de la naturaleza del candidato de
materia oscura. El dltimo es el término de integracién sobre la linea de visiéon
de la densidad de materia oscura al cuadrado.

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

3.9. Deteccion indirecta

Los experimentos de deteccion directa estan disenados para la busqueda de
los productos de la aniquilacién de materia oscura. Las particulas més 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 aniquilaciéon y pueden ser detectados con telescopios de neutrinos
de alta energia que miden la luz Cherenkov emitida por muones secundarios
propagandose en el agua o hielo.

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

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

Una combinacién de datos, de diferentes telescopios de neutrinos, pueden usarse
para poner una cota superior en la seccién eficaz de aniquilacion total de ma-
teria oscura en el limite no relativista, para masas de WIMPS entre 100MeV y
10°GeV [80].

3.9.2. Antimateria.

Puede realizarse deteccion indirecta de materia oscura buscando contribu-
ciones exodticas de positrones y antiprotones en flujos de rayos cosmicos.

La medida de la razon del flujo de positrones sobre la suma de los flujos de
electrones y positrones, provee una herramienta interesante para la bisqueda
de fuentes exoticas a una distancia de unos cuantos Kpc de la Tierra.

En 1994, el experimento HEAT observo un exceso en la fraccién de positrones
a energas mayores a 7GeV[81]. Este resultado ha sido confirmado por nuevas
mediciones obtenidas por HEAT [82] y un reanélisis realizado por AMS-01[83].
Se ha propuesto a la aniquilacion de WIMPs, en el marco de la supersimetria
(e.g. [84]) y la materia oscura de Kaluza-Klein [85] como explicacion a estos
resultados.
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3.9.3. Longitud de onda mauiltiple y rayos X

Un anélisis de longitud de onda miltiple puede proveer resultados robustos.
Por ejemplo, al interpretar el origen de la fuente de rayos gamma, se puede
estudiar la emision asociada a sincrotrén, bremsstrahlung y Compton inverso,
producidos por electrones y positrones inevitablemente producidas junto con
rayos gamma en aniquilacién de materia oscura.

Observaciones de rayos X proveen restricciones a candidatos a materia oscu-
ra ademas de los WIMPs. Por ejemplo, los neutrinos estériles pueden decaer en
neutrinos activos v, y fotones con energias en el rango X: vs — vo+7, Ey—p,, /2-
Por lo tanto, observaciones de rayos X ponen cotas a la masa del neutrino estéril
mg y su angulo de mezcla.

3.10. ;Puede comprobarse experimentalmente?

Hay un requerimiento extra para que una particula pueda ser candidato a
materia oscura, debe poder ser comprobado experimentalmente. Como ejemplo,
presento diferentes vias por las cuales puede comprobarse la existencia de los
axiones.

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

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

L = goyE - Ba, (3.17)

donde, B y E son los campos eléctrico y magnético, a es el campo del axiéon y
Ja~ €s la constante de acoplamiento, la cual esta relacionada linealmente con la
masa del axién y conectada a propiedades medidas de piones.

El proceso de Primakoff que convierte axiones en fotones esta en la base de
la mayoria de las busquedas de axiones, véase, por ejemplo, [86]. Por ejemplo,
los axiones galacticos pueden ser convertidos en fotones de manera resonante,
esta senal llevaria informacion de la masa del axién y su distribucién en el halo
galactico. El experimento ADMX realiza estas busquedas [87].

Los axiones también pueden afectar la polarizacion de un laser propagando-
se en un campo magnético. Si la luz esta polarizada linealmente, con un angulo
con la direccién del campo magnético diferente de cero, el plano de polarizacion
rota debido a la debilitaciéon de la componente paralela al campo magnético por
los procesos de conversion axion-foton, mientras que la componente perpendi-
cular no.
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Los axiones también podrian encontrarse en experimentos de regeneracion de
fotones, como el ALSP [88] y por experimentos de rayos gamma sensibles a
axiones gracias a las conversiones axién-fotén en el campo magnético galactico.
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Capitulo 4

Candidatos actuales a
materia oscura

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

4.1. Materia oscura supersimétrica

Un candidato popular para la materia oscura fria es dada por la teoria su-
persimétrica (SUSY) [25, 90]. La supersimetria es una simetria entre fermiones
y bosones. Fue propuesta para atacar el problema de la jerarquia, duplicando
el nimero de particulas de manera que cada fermion de Modelo Estandar tenga
un companero bosénico supersimétrico y cada bosén un companero fermiénico.
Ademés en el marco del SUSY los tres acoplamientos de norma, fuerte, débil y
electromagnético, pueden unificarse a un valor a escalas de ~ 10'6GeV.

La particula supersimétrica mas ligera, el neutralino, (X) es el candidato mas
viable en este marco: En el modelo supersimétrico, los supercompaneros de los
cuatro bosones neutros del modelo estandar (el bino, el wino y dos higgsinos
neutros) se mezclan en 4 particulas fisicas conocidos como neutralinos. Esta
mezcla puede escribirse como la superposicion

X =aB+ W +~vH; + Ho, (4.1)

donde los binos (B) y los winos W se conocen como gauguinos y H; y Hy son
higgsinos.

Para obtener el eigenestado més ligero que nos da el neutralino de la ecua-
cion de superposicion anterior se debe diagonalizar la matriz de masa (en la
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Figura 4.1: Gréfica de los rangos de masa contra las secciones eficaces de inter-

acciones con nucleones estimados para diferentes modelos [89]. A continuacion
nos centraremos en WIMPs axiones y neutrinos.

base{B, W° Hi, Hy})

M, 0 —Mz cosBsinfy Mz sin 3 sin Oy,
0 M, Mz cosBcosOy  —Mysin B cos Oy
— Mz cos Bsinfy, My cos B cos Oy 0 —
Myzsin Bsinfy Mg sin 3 cos Oy — 0
(4.2)

4.2. Materia oscura en teoria de Kaluza-Klein

La teorias con dimensiones extras pueden proveer candidatos viables para
la materia oscura. Consideremos solo una dimension extra (4+1 dimensiones)
“y”. 'Y denotemos la densidad lagrangiana £ para un campo escalar no masivo
® = &(z,,y) donde p=0,1,2,3 como

L= —%8A<I>8A<I>, A=0,1,2,3,4. (4.3)
La quinta dimension “y” se compactifica (debe estar en una forma “compacti-
ficada” dado que usualmente no vemos manifestaciones de esta dimensién en
nuestro universo 4D) en un circulo de radio R llamado radio de compactifica-
cién. A una escala M > R, el efecto de esta dimension extra no se manifiesta.
Dado que la compactificacion es sobre un circulo, “y” es periodico de manera
que y — y+ 27R (®(z,y) = D @,y + 27 R)). Por lo tanto, tenemos

o= )" gn(ax)emv/h, (4.4)

n=-—oo
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(con @ *, () = ¢_pn(z)). De manera que de (4.3) y (4.4) obtenemos

JR— nm _
L= _5 Z (8u¢n8#¢m - ﬁ(bnd)m)el(ner)y/R. (45)

n,m=—oo

La accién esta dada por

2TR
S = /d4m/ dyL. (4.6)
0

Integrando sobre la dimension extra (4.6) toma la forma
s = [ dte(-Lto,p00n 223 (D" il 4.7
= (=5 0u100" o) — 2 Y (Outhr0") tmteta), (A7)
k=1

donde ¢,, = V27 R¢,,. De (4.7), obtenemos, para un campo escalar no masivo 5D
(después de la compactificacion de la dimension extra), un modo cero 1y como
campo escalar real y un nimero infinito de campos escalares masivos complejos.
Las masas de estos modos estan dados por my = kr. Estos modos se conocen
como modos de Kaluza-Klein (o torres de Kaluza-Klein). El ntimero cuéntico k
es llamado nimero de Kaluza-Klein y corresponde al momento cuantizado ps
en la dimensién compactificada. De la invarianza de Lorentz en 5D, tenemos la
relacion

E? = p? +p2 =p* + mj. (4.8)

El ntimero & se conserva. Esto podria darnos un particula ligera de Kaluza-Klein
(LKP) estable.

De acuerdo con el modelo universal de dimensiones extra (UED) todas las par-
ticulas del Modelo Estdandar pueden propagarse a una dimensiéon extra y cada
particula SM tiene una torre Kaluza-Klein. El candidato a materia oscura pro-
puesto puede ser el LKP, el cual es el primer companero KK del boson 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 méas general para el potencial
del sector escalar anadiéndole un singlete escalar real al modelo estandar es el
siguiente:

™ e At 4 O
(52 (51m2 K2 K3 KR4 (49)
Y2 11t 2 va @2 N3 a3 i o4
+ 5 HYHS* + 3\ S+ 5 S+ 3 S° + 1 S,
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y el lagrangiano del modelo esta dado por

01

L=Lsn+ a SorS — ?HTHS _ %

HT HS?

4.1
s (410)

2

donde Lgps es el lagrangiano del Modelo Estandar, 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 interaccion con fermiones. Con
este proposito, se impone una simetria Zs en el potencial, de manera que S
y L se transformen como: S — —S y L — L. La imposicion de esta simetria
nos asegura que los coeficientes de las potencias impares de S en (4.9) sean
cero (01 = k3 = 0), lo que quiere decir que no hay vértices donde interviene
un ntmero impar de campos singletes. Considerando ademas que S no genera
ningin vev, esto asegura que S puede ser un candidato a materia oscura si Zs
es una buena simetria. Anadiendo Z5 al potencial tenemos:

A(HTH) 92 g
4

S——SQ 353— B ga
4 b

2
V(H,S) = %HUH SHUHS + lm A gy 25%%54. (4.11)

0
H= (Hh) , (4.12)
V2

donde h es el campo de Higgs fisico y v, el vev del campo escalar H esté definido

Ahora con

72m

pormy Ay . Después del rompimiento de la simetria electrodébil, el

término HTHS? se convierte en

5 5 (0 52 (20 »
SHUHS =2 (0 2 <v+h> §2= 2 (28 pons? + 187) . (413)
f

2

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

Vinass — %(m}i +m3), (4.14)
donde
mi; = —m? = %Ug (4.15)
y
mi = Ko + 6271} (4.16)

El término 6 H' HS? nos muestra la interacciéon entre los dos campos escalares y
el campo de Higgs fisico y A = dav/2 es el acoplamiento entre los dos escalares y
el Higgs. Con este acoplamiento es posible calcular la secciéon eficaz de dispersion
o del escalar S de un nucledn y seccion eficaz de aniquilacion I' de S, donde
los dos escalres se aniquilan via el Higgs a un par fermion-antifermion ff o a
W+HW=,ZZ o hh. Requerimos ¢ para calcular el rango de deteccion directa y a
I" para calculos de densidades reliquia.
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Figura 4.2: Ejemplo de diagrama de aniquilacion de materia oscura en modelos
de portales de Higgs [96].
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4.3.1. Portales de Higgs

La materia oscura puede acoplarse con las particulas del modelo estandar
a través de un boséon de Higgs. El caso del singlete escalar es la version més
simple de esta propuesta. Abdallah et. al. provee en[95] la siguiente clasificacion,
ademaés de una descripciéon mas extensa.

= La particula de materia oscura es un singlete escalar bajo el grupo de
norma del modelo estandar, y se acopla a través de una interaccién cuartica
con el Higgs. Su fenomenologia ha sido extensamente estudiada.

= La particula de materia oscura es un singlete fermioénico bajo las simetrias
de norma del modelo estandar, que se acopla a un bosén escalar el cuél se
mezcla con el Higgs.

= E] 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 anadido al modelo estandar. En el marco resultante con dos dobletes
de Higgs (H; y H>), el doblete escalar adicional no genera ningin vev y no se
acopla a los fermiones del modelo estandar. Se impone una simetria Z5, de
manera que bajo esta simetria, SM— SM y el doblete escalar adicional Hy —
—H (2). Todos los campos del SM son pares bajo Zs. Dado que la simetria Zs
asegura que el doblete Hs no se acopla con la materia, los componentes neutros
de este doblete son estables y el componente mas ligero puede se un candidato
para materia oscura. Después del rompimiento de la simetria electrodébil

(Hy) = (Q%))) : (4.17)

y dado que Z5 debe preservarse en el estado base, no genera ningtin vev para
Hs. Tenemos por tanto

(Hy) = (8> . (4.18)
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En el minimo H; y Hs se escriben en términos de los campos escalares fisicos

hy,h9, A’yh* como
0
Hy = (v+h1> (4.19)
V2

hy

H2 = hg+iAD . (420)
V2

donde v = 246GeV es el vev del Higgs. En este modelo tenemos cuatro nuevas

particulas dos escalares cargados (hF) y dos escalares neutros (h9, A°), donde

cualquiera de estos dos ultimos pueden ser el candidato a materia oscura. El
lagrangiano de este modelo puede escribirse como:
L = Lsv + Lipwm, (4.21)
donde
Loy = (D Ha) Dy Hy — p3(HHs) — pa(HY Ha)*— (4.22)
M (HYHy)(H Hy) — Ao(HYHy ) (H{ Hy) — N3[(HLHy)? + hoc].

Después del rompimiento espontaneo de SUp (2) xUy (1), las masas de las nuevas
particulas se obtienen como

1
mi; =y + 5)\1@2 (4.23)
mig = 3 + A, 0? (4.24)
m%o = p3 + Ap,v° (4.25)
: (4.26)
donde
1
Ay = 5+ 2 +2X) (4.27)
1
AL, = 5()\1 + Ao —2)3). (4.28)
La masa del Higgs estéd dada por
mi = 2p1v?, (4.29)

donde p; es el coeficiente de acoplamiento cuartico del Higss del SM. Pueden

imponerse cotas a los pardmetros m+, mio, m2Ao, ALys ALy, P2, etc. tomando
2 2

en cuenta lo siguiente:

1. La estabilidad del vacio. El potencial en Lipy debe tener una cota
inferior de manera que su minimo no sea infinitamente negativo. Esta
condicion requiere

p1, p2 >0, (4.30)
ALys ALy > —/P1p2, M1 > —24/—2/p1p2. (4.31)
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2. Unitariedad. De manera que el modelo permanezca dentro de los limites
de perturbabilidad, el valor de los parametro debe ser < 4.

3. Cota de LEP en el ancho de decaimiento del boson Z La cota de
LEP exige que
mpg + mao > mz. (4.32)

Ademas, dado que los escalares (h3 o A%) son candidatos a materia oscura, el
espacio de pardmetros puede ser acotado comparando las densidades reliquia con
los datos obtenidos por WMAP y Planck y las secciones eficaces de dispersion
con los resultados obtenidos de los experimentos de deteccion 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 simetria quiral de Peccei-Quinn global.

Las interacciones fuertes del modelo estandar, QCD poseen una estructura del
vacio no trivial, que en principio permite la violaciéon de CP. Junto con efectos
generados por interacciones débiles, aparece un término de violacion de CP 6
extra en el Modelo Estandar. Sin embargo, interacciones grandes que violan CP
originadas por QCD inducirian un momento dipolar eléctico EDM grande para
el neutrén. Experimentalmente no se han observado estos EDM implicando que
la violacion de CP de QCD debe ser muy pequena y por lo tanto 6 también.
Esto constituye el problema de CP fuerte.

En 1977 Peccei y Quinn postularon una solucién a este problema, anadiendo
una nueva simetria global. Llamada simetria de Peccei-Quinn [99].

Esta simetria se rompe espontaneamente. En este formalismo, el término es-
tatico @ que viola CP se reemplaza por el campo dinamico del axiéon que lo
conserva. Bajo la transformaciéon Upg(1), el campo del axién a(z) se transfor-
ma como:

a(x) — a(z) + afa, (4.33)

donde f, es el parametro de orden asociado con el rompimiento de Upg(1).

La simetria PQ hace a § = 0 en la actualidad del Universo, es decir, a ba-
jas temperaturas. El movimiento del campo del axiéon ocurre en la direccion
angular del potencial “Sombrero Mexicano”. La curvatura del potencial en esta
direccioén 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 simetria se
rompe explicitamente), debido a esto, los axiones oscilan alrededor del minimo y
adquieren una masa pequefia(entre 10~°eV y 10~3eV), la cual deberfa 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 reaccién

Yy vtvere e (4.34)

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

v+nse +p, (4.35)
nu+p et +p. (4.36)

Estas interacciones son débiles por lo que la secciéon eficaz es del orden de
0w GLT?, (4.37)

donde GF es la constante de Fermi, que cumple Gr/(hc)® = 1,16 x 1075GeV y
FE, es la energia del neutrino. A temperaturas muy altas, el nimero de densidad
n, v T3 por lo que el rango de aniquilacién esta dado por:

n, (ov) «~ GET®. (4.38)

El rango de expansion del universo a altas temperaturas puede estimarse del

pardmetro de Hubble H = £, donde a es el factor de escala cosmoldgica, como:

8nG 72 (kT)*
30 (hc)

)2 T2 (4.39)

Donde, ¢g(T') es el nimero efectivo de grados de libertad del espin en equilibrio
térmico. Por lo que el rango de aniquilacién es mayor que el rango de expansion
en equilibrio térmico.

Los neutrinos con masa mayor a 1MeV, comenzaran a aniquilarse antes del
desacoplamiento, estando en equilibrio, por lo que su densidad se vera exponen-
cialmente suprimida. Por esto, célculos de la densidad de ntimero para neutrinos
ligeros (M., S 1MeV) y pesados (m,, 2 1MeV) difieren mucho.

La densidad de nimero de neutrinos ligeros puede expresarse como:
Py =MmyY, n., (4.40)

donde Y, = n,/n, es la densidad de v’s relativa a la densidad de fotones, que
actualmente es de 411 fotones por cm®. En un universo en expansién adiabatica
Y, = 3/11. Esta supresion es resultado de la aniquilaciéon eTe™ que ocurre
después del desacoplamiento de los neutrinos. Se requiere que la componente de
materia esté acotada por

Qh? <0,3. (4.41)
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De aqui se obtiene una cota fuerte para los neutrinos,

Mior = L,m,, S 28eV, (4.42)

~

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

Es posible poner limites mas estrictos en la densidad de masa de neutrinos
ligeros €2, h2, y por lo tanto en la masa del neutrino, basindose en el espectro
del bosque de Lymman-alpha, mio: < 5,5eV. Anadiendo cotas observacionales
de CMB (radiacion cosmica de fondo) y clusters de galaxias es posible bajar
este limite a < 2,4eV. Enfocandose en el favorecido ACDM (Modelo de materia
oscura fria-Lambda), la cota para la masa del neutrino es my,; < 1,8eV para
Q < 0,5. Incluyendo mas cotas como el “HST Key project”, datos de supernova
tipo Ia, y de nucleosintesis de big bang (BBN) el limite puede ser my,; < 0,3eV
[101].

El célculo de la densidad reliquia para neutrinos pesados, estd 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 aniquilacién esta dado por [102]:

2

(V)N (1 T) 26T (4.43)

mz

donde se asume que la aniquilacion esta dominada por v — f f via intercambio
2

de boson Z y que {ov) « :Z:g . Cuando el rango de aniquilacion se hace mas lento
Z

que la tasa de expansion del universo, la abundancia relativa de neutrinos se fija.

Basandose en el ancho leptoénico e invisible del bosén Z, experimentos en LEP
(Gran colisionador electron-positron), han determinado que el ntimero de neu-
trinos es NV, = 2,9841 4+ 0,0083 y por tanto LEP excluye neutrinos adicionales
con masas de m, < 45GeV. Combinando esto con los limites que proveen los
calculos para densidades reliquia de neutrinos de Dirac, se obtiene que la densi-
dad de masa para neutrinos pesados ordinarios es pequeiia, Q,h? < 0,001 para
masas entre m, > 45GeV y « 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 asimetria entre v y v. Neutrinos de Majorana
son excluidos como materia oscura dado que Q,h3 < 0,001 para m, > 45GeV.
Finalmente, los datos cosmolégicos y observacionales implican que la densidad
de energia cosmologica para todos los neutrinos ligeros, de interacciéon débil estéa
restringido al rango

0,0005 < Q,h? < 0,09. (4.44)

Esta restriccion indica que los neutrinos ordinarios de interacciéon 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 més
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 formacion de galaxias esta muy restringido [104].

4.7. Materia oscura asimétrica.

Los modelos de materia oscura asimétrica (ADM) [105] etan basados en la
hipétesis, de que la abundancia de materia oscura actual tiene el mismo origen
que la materia ordinaria, una asimetria entre la densidad de particulas y anti-
particulas.

El modelo més simple de ADM consiste en una particula estable y su antiparti-
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 méas complejo de particulas.

La aniquilaciéon de materia oscura, convertida en radiacién podria ser descu-
bierta a través de observaciones de BBN o CMB, o quizés las particulas oscuras
se aniquilaron en particulas del modelo estdndar a través de estados intermedios.

La potencial riqueza del sector oscuro sugiere una gran fenomenologia en cosmo-
logia, astrofisica, deteccion directa y experimentos en aceleradores. Aunque no
es obligatorio, la mayoria de los modelos de ADM tienen particulas de materia
oscura en el régimen de unos cuantos GeV, lo que sugiere que la micro fisica
detras del origen de la masa del sector oscuro esta relacionado con las escalas
del modelo estandar 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 proton.

4.8. MACHOS

Los MACHOS (Massive Asthrophysical Compact Halo Objects), son cual-
quier tipo de cuerpo astrénomico bariénico que emite poca o nula radiacién, se
mueve por el espacio interestelar de forma aislada y puede explicar la presencia
de materia oscura en los halos galacticos. Los MACHO’s podrian ser detectados
por medio de microlentes gravitacionales.

Resultados recientes de la Colaboracon 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 seccién del halo constituido por materia oscura [106].
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4.9. Materia oscura inelastica.

Una modulacién anual en el rango de eventos consistentes con una reliquia
de WIMPs ha sido reportada por el experimento de deteccién directa de materia
oscura DAMA /Nal [107]. Sin embargo, CDMS (Cryogenic Dark Matter Search)
Ge excluye la mayor parte de la region preferida por DAMA. Se ha propuesto
que si la materia oscura se dispersa haciendo una transiciéon de energia a un
estado ligeramente mas pesado (dm 100KeV), los experimentos dejan de estar
en conflicto.

El modelo de materia oscura inelastica asume que existe un estado excitado
oscuro Xx* junto con una materia oscura y con una divisiéon de masa 6. La
dispersion inelastica de materia oscura por el nicleo puede expresarse como
Nyx < Nx*. La particula de materia oscura x se dispersa inelasticamente del
nicleo de masa my, satisfaciendo

ﬂmemN

0< ————,
2(my +my)

(4.45)

La materia oscura inelastica causa cambios en la cinemaética. Para CDMS suce-
deria una supresion de eventos mayor a la que ocurriria en DAMA.

Modelos de materia oscura como el candidato supersimétrico neutralino o el

escalar complejo sneutrino pueden proveer candidatos de materia oscura inelas-
tica.

39



Parte II1

Materia oscura en un modelo
con simetria Ss.
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Capitulo 5

El grupo de simetria

El grupo simétrico S,, es el grupo de biyecciones de {1,2,...,n} a si mis-
mo, también llamado grupo de permutacion 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 S y So

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

El grupo S;, comprende las permutaciones de dos objetos f1 y fa. Este grupo
tiene 2! = 2 elementos {e,7 }, donde e la identidad que produce la transfomacion
trivial e : fi — f1, fo — fo y 7 produce la transformacion 7 : f; — fa, fo —
f1. Notese que hasta aqui, los grupos de simetria son abelianos.

El grupo S3, comprende las permutaciones de tres objetos f1, fo y f3. Es-
te grupo tiene 3! = 6 elementos {e,7,7’,7",0,0'}, donde e como siempre,
es la identidad, los 7 transforman dos elementos y deja uno fijo (por ejem-
plo 7" produce la transfomacion 7 : f; — f3, fo = fa,fs = f1), y los o
producen una permutacion de todos los objetos (por ejemplo o transforma
o:/fi = fa, fo = f3, f3 = f1). Notese ahora que 70 # or, por lo que
el grupo de simetria S3 es no abeliano. De hecho, dado que un grupo S,,, donde
m < n, es un subgrupo de S, los grupos S,, con n > 3 son no abelianos.

5.1. El grupo de simetria S5

El grupo de simetria puede ser representado geométricamente por las 6 dife-
rentes formas de rotar y reflejar a un tridngulo equilatero dejandolo invariante.
Tiene tres representaciones irreducibles, un doblete 2 y dos singletes 15 y 14,
simétrico y antisimétrico respectivamente. Los productos de Kronecker de las
representaciones irreducibles son: 1¢ ®1g =15, 14 ® 14 =1g,14 @ 1g =14,
15®2=2,1,02=2y202=1,®1s® 2.
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La representacion tridimensional real de S3 no es irreducible, puede descom-
ponerse en la suma directa de un doblete y un singlete irreducible: 3g =2 ® 14
034=2® A donde

1 1

1
1s = %(fl +fot f3), 2= (ﬁ(fl — f2), 7

El tinico producto tensorial no trivial es aquél de dos dobletes p5 = (pp1,pp2) v
q = (¢p1,9p2) que contiene dos singletes, rg y ra y un doblete r5 = (rpy,7p2)
donde

(fi+ fa—2f3)). (5.1)

rs = ppi1qp1 + Pp29p2, YAPD19D2 —PD29D1 (5.2)
1”1T) = (T‘Dh 1”D2) = (PD1(]D2 + Pp29p1, PD19D1 — pD2QD2)- .

5.2. La simetria del sabor.

La introduccién en el modelo estandar de una simetria no abeliana en las 3
familias o generaciones es la manera més sencilla de relacionarlas de forma no
trivial. El grupo de simetria no abeliano més pequeno es el que corresponde a
la simetria bajo permutacién de tres objetos, Ss.

Hasta ahora la evidencia experimental sugiere que existen solo tres generaciones
de quarks y leptones. Antes del rompimiento de simetria 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 simetria S5 es conveniente.

Ahora la jerarquia de masas de las familias fermionicas de Dirac es la siguiente:

My, Me, My R 107%: 1073: 1

mg, ms, mp ~1074: 1072 1. (5.3)

Me, My, My R 107°: 107%: 1
Esto sugiere asignar a las dos primeras familias vz r) ¥ %2 (1,r) @ la repre-
sentacion del doblete 2 de S3 y escoger a las tercer familia )3 de manera que se
transforme en la representacion del singlete simétrico 15 o del antisimétrico 1 4.
En [7] se exploran ambas posibilidades, aqui solo nos concentraremos en el caso

singlete simétrico. Los fermiones en la representacion irreducible del doblete se
denotan como ¥p (1, r), donde

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

¥3,(L,R) =3,(L,R)~ 1s (5.5)
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donde 1, 2, 3 representan el indice de cada familia del campo fermiénico izquierdo
(L) o derecho (R). Para quarks se tiene:

3, = (br,tr), ¥3,r =tr 6 3. r =br
(%,L) _ <(uL,dL)>
Vo.1 (cL,sL) ), (5.6)
(1/)1,1%) _ (UR> (1,/11,1%) _ (dR>
V2.R) yoo  \CR) T \Y2.R) gy \SR

donde (ur,dr) v (cr,sr) son dobletes bajo SU(2)r, mientras que ug, cr, dr
y sg son singletes de SU(2)L

Existen, basicamente dos tipos de modelos basados en Ss. En primer lugar estan
aquellos que solo incluyen un campo de Higgs, doblete bajo SU(2), y singlete
bajo S3. En estos modelos la simetria del sabor S3 debe romperse para producir
las mezclas adecuadas de los fermiones. En segundo, estan los que anaden al
menos dos campos de Higgs extra. De estos tres dobletes, dos se acomodan en
la representacion del doblete de Ss3, y el otro se incluye en la representacion
del singlete simétrico o al antisimétrico, o si se trata de 4 Higgses, se incluira
uno en el singlete simétrico y otro en el antisimétrico (més 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. Aqui me concentraré solo en
los casos de 3 y 4 higgses y la tercer familia fermionica simétrica.

Los Higgses se denotan entonces como:

Hp = (Hl> «2 Hyw1, H,1,. (5.7)
Hy
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Capitulo 6

Modelos de 3 y 4 Higgses con
simetria Ss.

Para poder generar las masas de los fermiones en todas las familias sin rom-
per la simetria del sabor explicitamente, 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 simetria 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 angulos de mezcla de neutrinos. Ahora, usando simetria S5 tenemos a nuestra
disposicion 3 representaciones irreducibles, 2, 1g, 14, 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
particula estable sin interaccion 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 motivacion principal de esta tesis.

6.1. Los potenciales escalares con simetria S

Considerando un modelo con simetria S5 y tres tripletes SU(2) x U(1) re-
ducibles: ¢1, ¢2 v ¢3, los cuales admiten vevs complejos y que se descomponen
como:

o o
b= ((Pi + i+ iXi)/\/i)> ’ (6.1)

donde p; es complejo, mientras que 7; y x; son reales.
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Estos tripletes reducibles pueden reemplazarse por un doblete S3

Hy\ %(% — ¢2) )
(H2> a <é(¢12+ ¢2 — 2¢3) (6.2)
y un singlete .
hs = ﬁ(@bl + ¢ + ¢3). (6.3)

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

1
Vvtriplet =-A Z ¢I¢Z + 57 Z[¢I¢j + hC]

i<j
+AY (0160 + D _{C(0]00)(0]¢))
+O(616;)(6101) + 5 DI(6]6;)? + hcl}
5B Y [(6160(8165) + helt
i#]

> {5El6[6:)(6]01) +he

i#jFkFAL <k
+§Eﬂw&mxd¢n+hcm+§ﬂm¢ww@%m)+h@y

(6.4)

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

1 1
m\ (i oE ) (o
H2 = %1 7? —1% gbg . (65)
HS 3 ﬁ ﬁ ¢3

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

Vi = pdHIH, + p3 (H{Hy + HH>)+

A (H{Hy + HYHy)? + \o(H Hy — HIHy)?

+Xs[(H{Hy — H{H2)® + (H{Hy + H{H,)’)

+Xa[(HIH) (H{Hy + HYHy) + (H{Hy)(H{Hy — HJHy) + h.c]

+\s(H{H,)(H{Hy + H{H;

+X6[(HIHy)(H{H) + (H{ Hy)(H H,)]

+A7[(HIH)(HIHy) + (HIHo)(HIHa) + huc]

+As(HIH,)?.
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De manera alternativa se puede escoger un pseudo singlete de S5 para escribir
al potencial escalar como [109]:

Vo = p3HIH, + i (H{ Hy + HJHy)+

No[(H[ Hy)(H] Hy + H{Hy) — (H{Hy)(H{ Hy — H} Hy) + h.c]

+A0(HIH,)(H Hy + HIH>) 6.7

+A[(HIH)(H{Hy) + (H]Hz)(HH,)]
+io[(HIH ) (HHy) + (HIHo)(H Ho) + h.c.]

+Aiz(HIH,)%

Este potencial es similar a (6.6), ligeros cambios existen comparando Ay y Ag. No

nos centraremos en este potencial, pero es 1til para poder expresar el potencial

escalar con 4 Higgses, es decir, ocupando todas las representaciones irreducibles

de S5 [109, 8]:
Vi = pgHIH, + p3(H{Hy + HYHy) + pi3 H Ho+
M (H{Hy 4+ HHy)? + \y(H{ Hy — HI Hy)?

+X\s[(H{Hy — HYHy)? + (H] Hy + HJ H;)?]

+Xa[(HIHy)(H] Hy + HYHy) + (Hlho)(H{ Hy — H{Hy) + h.c]

+\s(HIH,)(H{Hy + H}Hs)

o[ (H Hy)(H{ H,) + (H] Hp)(H} H,)]

+A7[(H]Hy)(HIHy) + (H]Hy) (HIHs) + hc]

+As(HIH,)?

Nol(H{ Ho)(H{ Hy + HYHy) — (HIHy)(H{H) — H}Ha) + h.c]

+A10(H] Ha)(H{ Hy + H} Hy)

]

]

(6.8)

A [(HHy ) (H{H,) + (HI Ho ) (HS H,)
+Ai2[(HHy)(HHy) + (H} Ho)(H} Ha) + h.c.
i3 (HIHy)? + My(HIH H H,) 4+ \is[(H Hy) (HIH,) + h.c].

Notemos, que (6.8) es igual a (6.7) + (6.6) mas los términos que acoplan a los
singletes H, v Hy: My(HIH HHy) + Mis[(H Hy)(HIH,) + hec..

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 més general, para el acoplamiento
de fermiones de Dirac acoplados a 4 Higgses, donde ambas componentes de la
tercer familia estan asignados al singlete simétrico de S3 es [7]:

1
V2
Lo frrs 7 f 7 f f
+§Y3 (V1 L Ha + Y2 L Hi)Yy g+ (V1,0 H1 — by 1 Ha )y g
1 _ _
=Y (] poo.r — 04 1] p)Ha
1 2 1,L 2,LY1,R (6.9)
+ 5 Y5 (B Hy o+ 0] H 9] o)

V2

1 _
+72Y%f(1/)£,L(H1¢{7R + H21/’§,R)] + H.c.

V2

—Ly, = Ylf(zﬁ£7L¢£7RHs) + YJ@{Llp{,R + ﬁg,Lqﬁg,R)Hs

+

f=de.

donde Yif 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 H;,, — i02H [y, 1 = 1, 2.

Después del rompimiento de simetria, los dobletes SU(2); de Higgs adquie-
ren valores de expectacion en el vacid, que escogemos reales de manera que no
rompan CP explicitamente,

wy = (0|H1|0) wq = (0|H2|0)

vs = (0|H,|0) v, = (0|H,|0) (6.10)

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

\/§Y2f1)2 + Y3fw2 Y3fw1 + \/§Y4fva \/§Y5fw1

ML = | Y w — VYo, VaViv, —Yiw, vaviw, | . (6.11)
\@Yﬁfwl \/§Y6fw2 2Y1fvs
f

cuyos eigenvalores son m;, i =1, 2, 3. Es conveniente definir la notacion

P
,u{ = \[2Y2fvs, ,ug = \/§Y3f’w2, ug = 2Y1fvS7 uf: = Ygfwl
wh =voyiv, pl=voviw ul =voviw, (6.12)
Mg = \/EYwal ,ug = \/§Y6f vg = 2Y1fva.
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Con esta notacion la matriz de masa después del rompimento de simetria es:

/~L§ + u§ ufff + u§ ugf
M M5 M1 (6.13)
H3g M M3
y la textura de masa es:
0 phse(3 — 2) 0
plsc(3—12) —2ufc*(1 - 3t2) /e . (6.14)
0 ui/e ph—nf — pfc(1-312)

donde ¢ = cosf 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 fermiénica en la represen-
tacion del singlete simétrico, basta con tomar el limite cuando H4 — 0 en (6.9).

La matriz de masa estéd dada como:

ul * uj f/«tff , u§
My My — My 7| (6.15)
ik wowd
y la textura de masa es:
0 1 se(3 —12) 0
phse(3 —12)  —2ufc(1 — 3t2) /e . (6.16)
0 e fe g — ] — ple*(1—32)

6.3. El modelo S3 con 4 dobletes de Higgs y si-
metria discreta Zs.
Como ya mencioné, la finalidad mas importante de esta tesis es obtener un

candidato escalar a materia oscura de un modelo con simetria Ss sin interferir
con los resultados positivos obtenidos en los articulos previos ya mencionados.

La solucién a este problema es ocupar todas las representaciones irreducibles
de S5 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 condicion importante para tener un candidato a materia oscura
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viable, es su estabilidad. Es decir, que no decaiga en particulas del modelo es-
tandar. La forma mas simple de establecer la estabilidad de una particula en
un modelo méas alla del estandar, es imponiendo una simetria discreta Zs, de
manera que todos los campos se transformen de la forma ¥ — W, mientras que
el candidato a materia oscura se transforma como y — —Y, de esta manera nos
aseguramos de no tener términos que denoten decaimientos de y. 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
simetrias discretas mas complejas, como la Zs en [113].

En nuestro modelo, el candidato a materia oscura es el bosén de Higgs en la
representacion de singlete antisimétrico H,, por lo que este se transforma bajo
Z5 como H, — —H,. Revisemos entonces, el lagrangiano de Yukawa :

_ 1 _ _
Ly = Vi (s b pHe) + VS (B 100 5 + 510 )

§Y3f[@{,LH2 + 7;27LH1)'(/}{,R + (Y1, Hy — ?L2f7LH2)¢§,R]
1 _ _
+EY£(¢§,Lw2,R — 5 1¥i r)Ha 617)
X v ] ) . .
"‘EYJW{,LHI + ¢{,LH1 + ¢£,LH2)1/)£,R

1 _
—"_ﬁyﬁf(wg,L(le{,R + H2¢2f,R)] + h.c.
f=de
y el potencial escalar

Vi = pg HEH, + pd (H] Hy + HY Ho) + p3H Ho+

A (HHy + HYHy)? + Mo (H] Hy — HI Hy)?

+X\s[(HIH, — HIH,)? + (HI Hy + H] H})?)
+\a[(HIHy)(H{ Hy + HJHy) + (Hlho)(H] Hy — H{H) + h.c]
+)s(HIH,)(HI H, + H Hy)

+X[(HIHy)(H{Hy) + (H{ Hy) (HI H.)]
+A7[(HIH)(HIH1) + (HIH2)(H!Hs) + h.c]

+As(HIH,)?

+o|(H{H2) (H{H, + H{H,) — (H{H,)(H{Hy — HYH,) + h.c|
+/\10(HlHa)(H1H1 + H2H2)

J

J

(6.18)

A [(HIHy ) (H H,) + (H Hy) (HYH, )
A [(HIHY)(H] Hy) + (H} Hy)(H] Hy) + h.c.
+>\13(HlHa)2 + )\14(H2HSHJ;HQ) + /\15[(H11-HS)(H;H3) + h.C.],
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con esta nueva simetria.

Los términos resaltados en negritas, corresponden a los que rompen la simetria
Z5 por los que son omitidos en nuestro modelo, notese que H, ya no aparece en
el Lagrangiano de Yukawa.

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

Con respecto al potencial escalar, los término de masa, de autoacoplamiento
y de dispersion de H, siguen presentes.

6.3.1. Ecuaciones Tadpole.

Las ecuaciones Tadpole, se definen como:

ov

. =0 (6.19)

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

hg _ ha
Hs = (h +up + ihg) Ha = (h:; + ihg)

_ hi _ h3
Hi= <h§+v1 +z’h’f) Hy = <h§+v2+ih§>’

las correspondientes ecuaciones Tadpole para nuestro modelo son:

ov 1 [
671}0 = 5()\4( — 311%112 + 1}3) + ’Uo((2)\7 + A5 + >‘6) (71)% _ ’Ug)
—2(Asvg + p0))) =0 (6.20)
ov 1 , . )
oy _501(2(0\1 + A3) (v +v3) 4 p1) + (2A7 + A5 + X6 )y
+6>\4'U()'U2) = 0 (621)
ov 1 ) 2
2(A1 + A3)vs + 3Aqvo(—vi +v3)) =0 (6.22)
oV
= U 2
Ovg 0 (6.23)
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A partir de (6.20), podemos describir a los coeficientes p3 y u3 en términos de
los vevs y los coeficientes cuérticos \;:

A4 (U% - 3’0%)’02

pd = —(Xs + Ag 4+ 2A7) (V7 4+ v3) — 2Xs03 + " (6.24)

13 = —(Xs + X6 + 207)v3 — 2(A1 4+ A3) (v 4+ v3) — 6Aqvavp. (6.25)
Ademas, obtenemos la relacion,

v = V3uy. (6.26)

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

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

1 0%V

2 P e — .
(MH)U 28H18HJ |mzn

(6.27)

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

= Matriz de masa para Higgses neutros., Base: (hhg, hhi, hha, hh,) , (hhs, hhy, hho, hh,)

Mpnpe  Mpppn Mpppn 0
Mmpnpn Mmpnpn Mpnpn 0
miIS — s 11 2™ (628)
Mpnpy  Mpphy  Mpphy 0
0 O O mhghzb

Migng = 5(~(20 + X5+ 20)(0 +03) — 20— GAs2d)  (6:29)
Mnene = v1(—(2A7 + As + Ae)vo — BAqva)  (6.30)

Mpnpn = %(—2(()\1 + A3)v3 4+ 1) — (207 + A5 + Xg)vg —
6(( A1 4+ A3)v? + Agvgua)) (6.31)
Mpnpy = %(72(2/\7 + A5 + X6)vovz + 3Ma(—vi +03)) (6.32)
Mpnpy = —v1(2(A1 + Az)vz + 3A400) (6.33)

Mpphy = %(—2(()\1 + A3)0v% + 1) — (207 + A5 + A6)vg—
6( A1 + A3)v2 + 6\400v2) (6.34)

1
mhghg = 5(7(2)\12 + )\10 + )\11)(’0% + ”Ug) — 2ILL2 — )\141}(2)). (635)
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En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,

S\
Mpnnn = 4Ag05 — (BAivy) (6.36)
Vg
Mpnny = 2V30a((As + s + 2X7)v0 + 3\av2) (6.37)
Mpppn = 12(\ + )\3)’0% (6.38)
Mpnpy = 21)2(()\5 + g + 2/\7)1)0 + 3)\4’02) (639)
Mhyphy = 2\/3’02(3)\47]0 + 2()\1 + )\3)1}2) (640)
Mpnpy = 4112(—3/\41}0 + ()\1 + /\3)’1]2) (641)
1
mhghg = [Lg + 5)\14’03 + 2()\10 + )\11 + 2)\12)1)5. (642)

cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses neutros:

My, = —18\qvovy  (6.43)
m%g = ,LL% + )\14'0(2] + 4()\10 + A1+ 2)\12)’05 (644)

m%? = (vio)(?)\gvg + v2(3A407 4 8(A1 + A3)vove — 4Agvd)—
(420§ — 1204 \guhvs + (INI+

16((As + X6 + 2A7)% — 2(\1 + A3)A8))vgva+
16X4(3(A1 + A3 +2(\5 + X + 207)) — Ag)vivs+
8(8(A1 4+ A3)? + 21A3)vdvs + 64( A1 + A3)Agvgvs+

160209)Y2  (6.45)

1
mig = (;)(2/\81}3 + 1}2(3)\4’0(2) + 8()\1 + /\3)1]01}2 — 4/\41]5)
0

+(4N305 — 1204 gvgve + (INT+

16((As + A6 + 2A7)2 — 2(A\1 4 A3)Ag))viav22+

1624 (3(A\1 + A3 +2(Xs + A6 + 2M7)) — Ag)vgvs+

8(8(A1 + A3)? + 2103)vdvs + 64(A\; + A3) A\qvovs+
16A209)Y2, (6.46)

= Matriz de masa para Higgses pseudo-escalares, Base: (h?, hY, hh, hP) | (h2, WY, hb, hP)

2y 'vq 27 '%a
Mpzpe Mpppe  Mpepe 0
Mmpepe  Mpppe  MpPpLP 0
m%,p = hiah hih hahy 0 (6.47)
Mp2ph  MpPpk Mpbp?
0 0 0 mhghg
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Mgy = 5(~(=2h + X+ 26) (2 + ) — 2(Astd + o)

Mmprpe = —v1 (2A7v0 + Aqv2)

Mmpppe = (2X2 — A1 + Ag)vh — %(72/\7 + A5 + Ao )va—

(AL + X3)v? — M\guova — g

Mpzpz = %(—4)\711002 + X (=07 +03))

mprpz = —v1(2(A2 + A3)va + Aavo)

Mg = (X — At + Ag)o? — %(—m FAs o+ Ag)uR—

(M1 4 A3)v3 + Agvouz —

mpzpy = %(—(—2/\12 + X104 A1) (vf +03) — 2p — A1arg).

En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,

8,22(2\7v9 + Agv2)
Vo
Mpepe = 2303 (2A 700 4+ Agv2)
Mpppe = —4(Av3 4 va (Mo + (Ao + A3)v2))
Mmpepe = 202 (2A7v0 + Aqv2)
Mmprpe = 2v/3v2 (Agvo + 2(A2 4 A3)vg)
Mprpe = —4(A7vg + v2(2M 40 + 3(A2 + A3)v2))

MhZrE =~

1
mhﬁhﬁ = ,Ltg + 5)\141)(2] + 2()\10 + )\11 — 2)\12)1)5.

cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses pseudo escalares:

m}%g =0

miz = /Jg + )\141}(2) + 4)\10’[)5 + 4)\11’[]% - 8)\121)%

o 2(2Aqwo 4 Myvo) (v + 4v3)
mh;{ = — ™
m}%p _ 2(2)\71}8 + 5)\4’1)8’()2 + 8)\2’()0’1)% + 8)\31)01)%) .
2 Vo

= Matriz de masa para Higgses cargados., Base: (hg’*, h{™ h

* *
Mpsehe Mpespe  Mpespe 0
*
m2e = | TR TRTRE g 0
Mperhg  Mhp*hg  TMhg™hg 0
0 0 0 Mpe* e

33

(6.65)

57 he) s (hS b,

(6.66)
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PARR?)

)



1
Mpo*pe = 5(*2()\808 + o) — As(vf +03))
1

My pe = —5111(2)\41)2 + (2A7 + Ag)vo)

1
mh;’*hi = —§>\5U§ — (}\1 =+ )\3)'[}% + (—>\1 + )\3)'05—
Aquovg — i1

1

Mpe*pg = 5(—(2/\7 + )\6)’001)2 + )\4(—’0% + ’U%))
Mpexpg = —U1 (2)\31)2 + /\4’00)

1
mh;,*hg = 7§>\5U(2) + (*)\1 + )\3)1)% — ()\1 + /\3)’054’
AqUov2 — fi1

1
Mpepe = 5(—2% — Aio(v] +03)).

En términos de las relaciones (6.24), (6.25) y (6.26) obtenemos,

_ 411%(/\6110 + 2709 + 2/\41}2)
Vo

Mperpe =

Mperpe = \/gvg()\(jvo + 2A7v0 + 2A4v2)

mperpe = —((Ae + 207 03 + A gvavg + 4A303)

Mperpg = va(AgUo + 2A7v0 + 2A402)

Mpepg = V3ua( Mg + 2X302)

M pg = —((X\¢ + 2)\7)1)8 + 84200 + 12)\31}%)

Mps*pe = (21003 + p12).

cuyos eigenvalores son las masas de los Higgses cargados:
my+ = 0

my+ = ,u% + 4)\1011%

- ()\G'UO + 2\7v9 + 2)\4’02)(1}8 + 41}%)
pE = —
1 ’l)O
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6.3.3. Condiciones de positividad.

La condiciones de positividad que aseguran un vacio estable son las siguien-
tes:

Ag >0 (6.85)

A1 +A3>0 (6.86)

Xs > =2/ (M1 + As)As (6.87)

s+ Ae — 2|07 > V(A1 + A3) s (6.88)
A=A >0 (6.89)

AL+ A3+ [ 20 | F A5+ 20 + A8 >0 (6.90)
A1z >0 (6.91)

Ao > =2/ (1 + A3)his (6.92)

Ao+ A1 — 2[A12] > V(A1 + As) A3 (6.93)
Ara > =2/ A2 (6.94)

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

6.95
6.96
6.97
6.98

H, = rcosysinf sin 6, H;
Hy = rsinysin 6, sin 0, Ho
H; = rcosfsps exp i(bS]:IS

H, = rsinf, cos 0, H,.

(6.95)
(6.96)
(6.97)
(6.98)

Donde r >0, v € [0,7 /2], 0, = [0, 7 2] y 0, = [0, 7 /2].

El producto entre dos espinores unitarios diferentes serd un ntmero comple-
jo con modulo no mayor a uno, en nuesto caso tenemos

HY - Hy = proe®?, HI-Hy = poe®, H - H, = pae®,
HI - Hy = poge¥a2, I;TI CHy = pae’®t, HI - H, = pgaetse. (6.99)

Observando los limites en el espacio de coordenadas hiperestéricas de dos en dos,
obtenemos las siguientes condiciones necesarias (los resultados son analagos a los
obtenidos en [109, 108] para el caso con 3 dobletes). Para esto, solo los términos
cudrticos son relevantes, por lo que omitiremos los términos 2.

= Para 0, =7/2y 0; =0, el potencial es
V =X>0. (6.100)
Donde obtenemos la condicion:

Ag >0 (6101)
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Para v =0y 0, = 7/2 el potencial es

V = (As + cos 932(>\5+
021 (X6 + 27 cos 2(ds1))) sin B2 + (A + A3)*sin6,%).
Minimizando con respecto a ¢¢; obtenemos:
V = (Mg + cos 0% (A5 +
P21 (N6 — 2| A7) sin 62 + (A + A3)*sin6,%)
y minimizando con respecto a ps1
V = (As + cos 982()\5—1-
min(0, \g — 2|A7])) sin 6,2 + (A1 + A3)*sin6,*).

(6.102)

(6.103)

(6.104)

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

nemos las condiciones:
AMF+A3 >0, Ag>0, A5 > -2 ()\1+>‘3)>\8 y

A5 + Ag — 2|>\7| > 4/ ()\1 + /\3)/\8-

Para 0, = /2 y 0, = 7/2 el potencial es

V = (M1 + A3) cosy? +2cos v (A1 — Az + p12(Az — Az

+(X2 + Ag) €08 2¢15)) siny? + (A1 + Ag)ps siny?).
Minimizando con respecto a ¢12 obtenemos:

V = (A1 4+ A3) cosy? +2cos v (A1 — A3 + p12(Az — Mg

+Aa + A3])) siny? 4 (A + A3) siny?).

V = (A1 4 A3) cosy? + 2cosy2 (A1 — Az + 2p1a(min(—Aa, A3)
Ysiny? 4 (A1 4 Az) siny?).
Minimizando con respecto a pi2 se obtiene:
V = (A1 + A3) cosy* 4+ 2cos ¥2 (A1 — Az + 2(min(0, — Az, A3))
siny? 4+ (A1 4+ Az) siny?).
De donde se obtienen las condiciones:
A1+ 23>0, AL — A3+ 2(min(0, — A2, A3) > —|A1 + Azl
Esto es equivalente a

AM+A3>0, A >0, A —Ay>0.
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Para v =7/2y 6, = m/2 el potencial es

V = —Aipsa cos 0, sin 0, cos ¢z0 + (Ag cos 0,4+
coS 932(/\5 + X6 + 2A7 cos 2(¢s2)) sin 0,2 + (A1 + Ag) sin 954)). (6.112)

Imponiendo (tal como se hizo en [109, 108]) ps1 =1,0 =7/4y ¢ =0y
¢s2 = T respectivamente, obtenemos las condiciones:

A1+)\372)\4+>\5+2)\7+)\8 >0,
AL+ A3+ 20+ A5 + 207 + Ag > 0. (6.113)

Para 6, =0y 0; = 7/2 el potencial es

V =X3>0. (6114)
Donde obtenemos directamente la condicién:

A > 0. (6.115)

Para v =0y 65 = /2 el potencial es
V = (M3 cos b + (Ao + par( A1+
212 €082(a1))) cos 0,%sin0,% + (A1 + A3) sin 9a4). (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

AM+A3>0, A3 >0, Apg>-—-2 ()\1 + )\3))\13 y
A0+ A1 — 2|/\12| > 4/ (/\1 + )\3))\13. (6.117)
Para v =7/2y 05, = /2 el potencial es

V= ()\13 Ccos 9,14 + ()\10 + PaQ()\ll
+2\12 08 2(Paz))) cos 0,7 sin 6,% + (A1 + A3) sin6,*). (6.118)

Debido a la imposicion de la simetria Zs, el coeficiente Ag no aparece,
y obtenemos el mismo limite (6.116) y las correspondientes condiciones
(6.117).

Para v =7/2y 6, = 0 el potencial es
(Ag cos 0% 4+ A4 cos 0,2 sin 0% + A3 sin 934) > 0. (6.119)

De donde obtenemos las condicién

A1g > —24/ )\8)\13- (6120)
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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:

laE |, | b; |<, parai=1,2,..6. (6.121)

Aunque el calculo de las condiciones de unitariedad para el modelo de cuatro
dobletes proveeria restricciones mas exactas, se usaron las condiciones obtenidas
para tres dobletes como una primera aproximacion.

As + Ag

5 )

ai = (A — X+

= r e 2Ry, gy et ey
(6.122)

a;t = ()\1 +)\2 +2>\3+)\8)

1/ A + 20+ 20)% — 4D (A + Ao + 24s) — 2X2)

(6.123)
af = (A1 — o+ 223+ Xg)
/\2
i\/()\l — Ao+ 2X3 + /\8)2 — 4[)\8()\1 + Ao + 2)\3) — 76

(6.124)

A
af:()\1+)\2+75+)\7)

A A
:t\/(/\l + X2+ ?5 + A7)2 —4[(M — /\2)(?5 + A7) — A?]
(6.125)
aF = (5A1 — Ag + 23 + 3)g)

1
ﬂ:\/(5)\1 — Ao+ 2X3 + 3)\8)2 — 4[3/\8(5)\1 — Ao+ 2)\3) — 5(2/\5 + )\6)2]
(6.126)

As
agt:()\1+)\2+4)\3+?+)\6+3)\7)

A A
ﬁ:\/(/\l + Ao +4A3 + ?5 + X6 +3A7)2 —4[(A + X2 + 4A3)(?5 + X6 + 3A7) — 9A%]
(6.127)
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[115, 116], [117, 118]

by = A5 +2X6 — A7
by = X5 — 2\7

by = 2(A1 — 5A; — 2)3)
by = 2(A1 — Ay — 2)3)
by = 2(A1 + A1 — 2)3)
bs = s — Xe.
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Capitulo 7

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

El doblete H, contiene cuatro campos fisicos, dos cargados h y dos neutros,
el escalar h y el pseudoescalar h?. Como vimos en la secciéon 3.3 de la parte II
de esta tesis, las particulas cargadas tienen fuertes restricciones como candidatos
a materia oscura. Por lo que nuestros candidatos viables, son los higgses neutros
del doblete antisimétrico, con masas:

mig = M% + )\14’1}(2) +4(Ao + A1 — 2)\12)1)% (7.1)
TTL}Z%L = u% + )\141)(2] + 4()\10 + A1+ 2)\12)1)5. (72)

El campo de Higgs neutro mas ligero serd el candidato a materia oscura. A
priori, tanto A como h?, pueden ser esta particula. Si escogemos a hy, entonces
mig > m,%g,, lo que implica que A2 < 0, si escogemos a hf, entonces m%g, > mig
lo que implica A15 > 0 (notese que este es el Gnico parametro que se altera, segin
nuestra eleccién).

7.1. Analisis numérico del potencial de cuatro do-
bletes de Higgs con simetria S3 y simetria
discreta Z, adicional.

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

Basandonos en lo realizado para Modelo de Doblete Inerte (IDM) [?], pode-
mos enumerar las siguientes restricciones:

60



1. Restricciones tedricas.

= El potencial debe estar acotado por abajo, de manera que tenga un
vacio 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

caapitulo anterior.
» Requerimos que la matriz dispersion escalar sea unitaria.

= Los acoplamientos cuarticos de los Higgses deben ser perturbativos,
es decir, deben tomar valores absolutos 2> 4.

2. Restricciones experimentales.

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

Mpn = 125,09 +,21GeV. (7.3)

» FEl limite superior de la amplitud total del bosén 7, de acuerdo con
[?7, 7], es:
I' < 22MeV. (7.4)

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

QOhr? £0,1241. (7.5)

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

Para comenzar el analisis es conveniente reparametrizar a los vevs en coordena-
das esféricas de manera que vg = vcosf, v1 = vsinfcos¢ y vy = vsinésin ¢,
donde € (0,7)y ¢ € (0,27). Con esta reparametrizacion y la ec. (6.26) se
obtiene la relacion:

1
tan? ¢ = 3 (7.6)
Por lo que tan¢ = % restringe los valores de ¢ a ¢ = %, ‘%’T, %”, HT”
Tomando ¢ = %, ‘%T se tiene sin(F, %’T) = % De manera que obtenemos

Vg = %v sin @ y v3 = v cos 6. Finalmente, con estos nuevos pardmetros, las masas
de los Higgses se reescriben como:
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mig = —9\v%sinfcosf (7.7)
1
vcos

1 1
8(A1 + Az)v cos 051) sin @ — 4y 7Y sin? ) —

1
m,QLT, = ( )(2Agv cos® 0 + Y sin §(3\4v cos? O+
1

(472 cos® 0 — 1224 Agv cos® 951) sin 6 4 (9A2 4

1
16((As + Xg + 2A7)% — 2(A1 + X3)A8))v cos? 051) sin? 64

1
1624(3(A1 + Az +2(A5 + A + 2)07)) — Ag)v cos® 951) sin® 9+

1 1
8(8(A\1 + A3)? + 21A%)v cos? 951) sin® 6 4+ 64(\; + \3)\qv cos 951) sin® 9+

1
16)\Z§vsin6 0))*/% (7.8)

1
v cos

1 1
8(A1 + A3)v cos 9511 sinf — 4)\451) sin® 0)

1
m,glg =( )(2Asv cos® 6 + 50 sin 6(3A4v cos? 6+

1
+(4M\3v cos® 6 — 124 \gv cos® 951) sin @ + (9A3+
16(()\5 + Xg + 2)\7)2 — 2()\1 + /\3)/\8))1} cos* 9U22+

1
16A4(3(A1 + A3+ 2(A5 + Ag + 2XA7)) — Ag)v cos® 951) sin® 0+
1 1
8(8(A\1 + A3)? + 21A\3)v cos? 951) sin® @ + 64(\; + A3)\4v cos 951) sin® 0+
1
16)\Z§vsin6 0))*/% (7.9)

1
mig, = 12 + Aqvcos? 0 +4(Mo + Mg + 2)\12)51) sin®

(7.10)
mif = —v*(\gtanf + 4);)
(7.11)
mig = —4(Xg 4 A3)v?sin? @ — 5A\40v% sin 6 cos @ — 4\7v? cos? 0
(7.12)
2 2 2 Lo Lo Lo
My = 5 + 14V cos” 0 + 4)\10511 sin”® 0 + 4\11 51} sin® 6 — 8)\1251) sin” 6
(7.13)
m,%g = —v*(M\gtanf + (\g + 2)\7))
(7.14)
mig = — (5 0% sin @ cos O + (Ag + 2M7)v? cos? 0) — 4\3v? sin® 0
(7.15)

1
mig = ug + 4/\1051) sin? 0
(7.16)
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Para el anélsis de los valores viables de las masas de los Higgses tomaremos dos
rangos para tan6: de 0 a 2 y de 0 a 100 (graficamos con respecto a tanf, en
lugar de usar 6 directamente, para evitar caer en valores asintoticos de tan6).
Tomamos ademés dos campos escalares para representar al Higgs del modelo
estandar, por lo que en total se presentan cuatro grupos de graficas. Notese que
en este punto no hemos escogido ningun candidato especifico de materia oscura.

7.1.1. Analisis numérico de las masas de los higgses con
H, como el doblete del modelo estandar.

Fijamos la masa del campo escalar neutro del doblete Hs; como mp» = 125
GeV de manera que corresponde al Higgs del modelo estandar. En las graficas
7?7 se muestran los rangos de masas que cumplen las condiciones de unitariedad
y estabilidad del potencial, con tanf variando de 0 a 2. Mientras que en las
graficas 77 se varié la tan@ de 0 a 100. Para hacer las graficas se generaron
100000000 de valores aleatorios para A1, Az, A3, Ag, A5, Ag, A7, As, A10, A11, A12,
A13, A1g, pi3 y tand.

7.1.2. Analisis numérico de las masas de los higgses con
H, como el doblete del modelo estandar.

Fijamos la masa del campo escalar neutro del doblete Hy como mp» =
125GeV de manera que corresponde al Higgs del modelo estandar. En las graficas
77 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
graficas 77 se varié la tan@ de 0 a 100. Para hacer las graficas se generaron
100000000 de valores aleatorios para A1, Aa, A3, A4, A5, Ag, A7, Ag, A0, A11, A12,
/\13, )\14, /JJ% y tan 6.
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Figura 7.1: Grafica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tanf 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 H, corresponde al Higgs del modelo
estandar.
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Figura 7.2: Grafica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tanf 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 H, corresponde al Higgs del modelo
estandar.

65



Figura 7.3: Grafica muestra los valores de las masas permitidos por las condi-
ciones de unitariedad y estabilidad con respecto a tanf 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 Hy corresponde al Higgs del modelo
estandar.
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Figura 7.4: Grafica 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
estandar.
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Parte IV

Conclusiones.
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La parte II, estuvo dedicada a la descripcion de la materia oscura, incluyendo
una brevisima introducciéon al modelo estandar. Se presentaron las evidencias
de la existencia de la materia oscura, obtenidas de observaciones astronémicas,
identificamos las caracteristicas que un buen candidato a materia oscura debe
tener (notando que los bosénes de Higgs estables las cumplen) y las particulas
maés populares que se han propuesto en la literatura.

La siguiente parte estuvo dedicada a la descripcién de nuestro modelo, em-
pezando por la introducién de la simetria S3 y como se aplica, tanto al sector
fermionico 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 H, = 0. Después presen-
tamos el potencial escalar y el lagrangiano de Yukawa para el modelo con cuatro
dobletes y simetria Zs, 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, ademaés,
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 mayoria por el nuestro escalar, b) por el neutro antisimétrico o
¢) por ambas.

La perspectiva directa de este proyecto es, aplicar mas restricciones tedricas
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 transformacion Ao — —A12 segin sea el
caso.
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