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Resumen

Uno de los problemas importantes sin resolver en la Fisica contemporanea es la determinacién de la naturaleza de la ma-
teria oscura. En la hipétesis corpuscular, se postula que la materia oscura estd compuesta por una particula fundamental
que interacciona con las demas particulas a través de la fuerza gravitacional y posiblemente a través de una fuerza de
intensidad muy baja (quiza la fuerza débil). A nivel mundial existe un esfuerzo enorme para intentar detectar de manera
directa o indirecta este tipo de particulas elementales, entre ellos se encuentran varios observatorios de deteccién de rayos
gama (en operacién o por construir) los cuales tienen en sus agendas vertientes de investigacion enfocadas en observar
regiones de densidades altas de materia oscura (como galaxias enanas) para determinar si existe emision de este tipo
de fotones que pudiera adjudicarse al proceso de aniquilacion de materia oscura. Los esfuerzos teéricos se concentran
en lo que se conoce como “model building” o propuestas de modelos atractivos que contienen particulas candidatas a
materia oscura. Dichos modelos estan intimamente relacionados con modelos propuestos que van mas alla del modelo
estandar (ME) de particulas elementales y que son propuestas de un modelo fundamental (a diferencia del ME el cual
se sabe ya que es un modelo efectivo y no una teoria fundamental). En este sentido, la potencial observacion indirecta
o directa de particulas de materia oscura y sus propiedades representaria una herramienta para poder discriminar entre
las muchas propuestas de teorias fundamentales de la naturaleza. Por lo anterior, el estudio del Modelo Inerte (el cual
es uno de los modelos mas simples y contiene aspectos basicos presentes en muchas teorias mas alla del ME) representa

una introduccién a este importante tema de investigacién en Fisica de Altas Energias.

En esta Tesis se calcularon los observables fisicos predichos por el Modelo Inerte tales como la densidad de reliquia
del candidato a materia oscura y el flujo de rayos gama por aniquilacién de pares de particulas oscuras, y se utilizé
dicha informacién para construir un perfil de verosimilitud del modelo comparando las predicciones con simulaciones de

observaciones de experimentos de deteccién indirecta de materia oscura.
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Capitulo

Introducciéon

A continuacién presentamos un breve introduccion historica acerca de algunas evidencias observacionales que sugie-
ren la existencia de un tipo diferente de materia presente en el universo denominada materia oscura. Comentamos
algunas de sus caracteristicas mas relevantes asi como los diferentes candidatos a particulas de materia oscura.
Concluimos esta parte centrandonos en los mecanismo actuales de deteccion directa e indirecta de materia oscura.
Discutimos brevemente el Modelo Estandar de Fisica de Particulas haciendo énfasis en el sector electrodébil con
la finalidad de motivar lo que se conoce como fisica mas alld del modelo estdndar y posteriormente presentamos el
modelo de campo inerte el cual constituye una simple extensiéon del modelo estandar que nos permite entender la
fenomenologia del problema de la materia oscura.

1.1. Materia Oscura

A mediados de 1930 es sabido que una fraccion significativa de la masa en el Universo no esta en la forma de
estrellas luminosas que una vez se pensoé que comprende la mayoria de masa de las galaxias. En 1933, el astrofisico
Fritz Zwicky [1] observd que algunos grupos de estrellas se movian méas rapido de lo que debian. La masa visible
no justificaba su velocidad por lo que plante6 que debia existir un tipo de materia no visible (materia oscura) que
explicase su movimiento. En particular, Zwicky se dio cuenta, mientras trabajaba en Caltech estudiando ctmulos
de galaxiaﬂ de que la masa derivada del teorema del viriaEI del camulo de ComaEI era mucho mayor que la masa
luminosa en el caimulo. Zwicky estim6 que dicho camulo tenia cerca de 400 veces més masa de la que es visualmente
observableﬂ Con los datos anteriores, Zwicky infirié6 que algin tipo de materia invisible proporcionaba la masa y la
atraccion gravitacional asociada para mantener unido el cimulo y proporcionar las velocidades de rotacion galacticas
tan rapidas observadas experimentalmente. Este trabajo inicial, sin embargo, no tuvo un impacto significativo en
la comunidad cientifica.

El trabajo de Vera Rubin, Kent Ford y Ken Freeman en las décadas de 1960 y 1970 proporcioné més evidencia
solida de la materia oscura utilizando curvas de rotacion de galaxiaﬁﬂ |2]. Rubin y Ford trabajaron en un nuevo
espectrografo para medir la curva de velocidad de las galaxias espirales con mayor precisiéon. En su trabajo, Rubin
descubri6 que la velocidad de rotacién observada, v,., no segufa el comportamiento decreciente kepleriano v, oc 1/72
esperado a partir de la distribucion de estrellas presentes en la galaxia. En cambio, todas las galaxias muestran un
perfil de velocidad plano (o incluso ligeramente creciente) después de un aumento inicial atribuido a la protuberancia
central de la galaxia, inclusive la velocidad de rotacién galactica permanece constante en regiones muy alejadas del

1Un camulo de galaxias es una estructura que se compone de galaxias préximas y agrupadas por la fuerza de gravedad. Estos camulos
pueden contener entre 50 y 1000 galaxias.

2Es una ecuacién general que establece una relacion entre el promedio temporal total de la energia cinética de un sistema complejo
con el promedio temporal total de la energia potencia de dicho sistema.

3El camulo de Coma es un gran camulo de galaxias que contiene mas de 1000 galaxias identificadas y est4 localizada en la constelacion
Coma Berenices, una constelacién nada visible a simple vista.

4 Actualmente, se sabe por mediciones mas precisas que la discrepancia en masa corresponde a un factor aproximado de 7 y no de
400.

5Es la velocidad de rotacion de las estrellas observables o el gas en esa galaxia como funcién de su distancia radial al centro de la
galaxia.
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disco visible de la galaxia. Finalmente, en su trabajo, Vera Rubin concluyé que la mayoria de las galaxias deben
contener alrededor de seis veces méas masa de la que es visible; por lo tanto, alrededor de 1980 la aparente necesidad
de materia oscura fue ampliamente reconocida como un gran problema sin resolver en astronomia.

Mas pruebas provienen de lentes gravitacionales, donde los cimulos invisibles de materia oscura distorsionan las
imagenes de los objetos luminosos observados en la Tierra. Las lentes gravitacionales se forman cuando un objeto
muy masivo, como una galaxia o un cimulo, curva la luz de otros mas distantes situados detras, lo que permite
estudiarlos. La teorfa de las lentes gravitacionales permite calcular la distribucién de masa del objeto que hace de
lente a partir de la deformacién sobre la luz que pasa cerca de él. Esto ha permitido estimar la masa de objetos
que no emiten luz propia, pero que deforman la de algin cuerpo mas lejano. La Teoria de la Relatividad establece
que la luz se dobla o curva al pasar a través de una regioén con gran cantidad de masa, cuando se curva mas de lo
esperado, si solo se toma en cuenta la materia visible de las galaxias, se infiere la existencia de un tipo de materia
invisible. Un ejemplo iconico de estos sistemas de lentes gravitacionales es el Ciimulo Bala el cual consiste en dos
cimulos de galaxias en colisién, es decir, actualmente se estdn atravesando. La separacion de materia bariénica
ordinaria por esta colision no puede explicarse por la modificacion de las leyes de la gravedad y, por lo tanto, es
una clara evidencia observacional de la existencia de la materia oscura. En su totalidad, las mediciones de lentes
gravitacionales indican que la materia oscura es unas cinco veces mas abundante que la materia ordinaria y no esta
distribuida en objetos masivos de tamano astronémico.

Historicamente, se tienen méas evidencias 3| que sugirieron la existencia de materia oscura de entre las cuales
encontramos evidencias en calculos de nucleosintesis del Big Bang, fluctuaciones térmicas y anisotropias del CMB,
formacion de estructuras a gran escala en el Universo, estudios de supernovas de tipo Ia sobre mediciones de qué
tan rapido se expandi6 el Universo en el pasado, etc.

Actualmente, la materia oscura es una forma hipotética de materia que se cree que representa aproximadamente el
85 % de la materia total que hay en el universo (el otro 15% es materia barionica ordinaria) presumiblemente en
la forma de particulas elementales producidas en el Universo temprano. Dentro del contenido total de densidad de
materia-energfa del Universo aproximadamente el 27 % corresponde a materia oscura, el 5% es materia ordinaria y
el 68 % restante es energia oscura, de acuerdo con datos publicados en la pagina del CERN (https://home.cern/
science/physics/dark-matter).

1.2. Hipotesis de materia oscura

De acuerdo con evidencias observacionales [4] las hipotesis de materia oscura que se tienen en la actualidad son las
siguientes: tiene una masa distinta de cero (aproximadamente en el rango de GeV—TeVEI), esta masa esta distribuida
en su mayor parte en los halos galacticos, es fria (es de naturaleza no relativistzﬂ% no posee carga de color, no
posee carga eléctrica, no interacciona con ningtn tipo de radiacion electromagnética (oscura o transparente a dicha
radiacion), no es materia de tipo barionica, pudiera ser que interaccione mediante la fuerza nuclear débil, también
interacciona gravitacionalmente y es estable en escalas cosmologicas. i.e. tiene un tiempo de vida mayor que la edad
del Universo. En la presente Tesis se tomara la hipotesis de que la materia oscura esta constituida por particulas
elementales (hipotesis corpuscular) que no pertenecen al modelo estandar.

Por ultimo, cabe mencionar que en Fisica de Altas Energias, la cual explora de qué esta hecho el mundo y como
funciona en las escalas muy pequenas y muy grandes, es comun usar unidades de energias que no pudieran ser
inmediatamente faciles de imaginar. En la Figura se presenta una imagen que pretende aclarar este punto.

1.3. Deteccién de materia oscura

Se esta realizando un tremendo esfuerzo teoérico y experimental para aclarar la naturaleza de la materia oscura la
cual parece dominar la densidad de materia del Universo. Dentro de estos esfuerzos la deteccién de materia oscura
ha demostrado ser una tarea bastante dificil y desafiante debido, principalmente, por algunas de las caracteristicas
ya mencionadas sobre estas particulas, ademas, no se sabe con exactitud qué tipo de particula estamos buscando,
lo cual complica el diseno de los experimentos. En general, los investigadores han disenado tres aproximaciones
diferentes para encontrar estas particulas: con detectores bajo tierra, telescopios o aceleradores. En lo que se re-
fiere a estas metodologias hay distintas organizaciones que lideran proyectos en busqueda de materia oscura, por

61 GeV = 10Y eV, 1 GeV = 1012 eV = 1000 GeV.
"Por esta razon a la materia oscura con estas caracteristicas se la ha denominado CDM, Cold Drak Matter, por sus siglas en inglés.
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Figura 1.1: El Universo a diferentes escalas de energia, desde fisica atomica hasta fisica de particulas moderna a
la escala de TeV. Imagen adaptada de: Mark Thomson “Modern Particle Physics’, (2013). Cambridge University
Press, U.K. pp. 2.

mencionar algunos, LUX (Large Underground Xenon Experiment, en Dakota, E.U.A), CMS (Compact Muon Sole-
noid, un detector del LHC en Suiza), ATLAS (A Toroidal LHC Apparatus, un detector del LHC), MAGIC (Major
Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov, telescopio localizado en La Palmas, Espafia), XEXON (proyectos
en el desarrollo de detectores en Gran Sasso, Italia), PICO (Proyecto formado a partir de experimentos similares
PICASSO y COUPP ambos en Canada), PAMELA (Payload for Antimatter Matter Exploration and Light-nuclei
Astrophysics, satélite construido con la colaboracion de Rusia, Italia, Alemania y Suecia), Ice Cube (Observatorio
de neutrinos en el Polo Sur), HAWC (High Altitude Water Cherenkov, observatorio localizado en Sierra Negra,
México), etc.

Los experimentos desarrollados por estas organizaciones o instituciones se enfocan en algunos de los siguientes tipos
de deteccion de materia oscura: deteccion directa, indirecta y deteccion en aceleradores de particulas. A continuaciéon
se describen soélo los dos primeros tipos de detecciones.

1.3.1. Deteccion Directa

En estos experimentos se trata de localizar las particulas del modelo estandar surgidas de las colisiones entre parti-
culas de materia ordinaria y materia oscura. La materia oscura, si existe en forma de particulas elementales, deberia
ser interceptada por la Tierra mientras se abren un camino a través del universo, por medio de colisiones con materia
ordinaria. Los experimentos controlados de deteccién directa intentan crear sistemas altamente sensibles capaces de
detectar dichas colisiones, no obstante, estos eventos suelen ser muy raros y débiles. Asimismo, se debe establecer de
inmediato una hipotesis fundamental sobre ésta: la materia oscura no interactta inicamente de manera gravitacio-
nal. Una suposiciéon popular es considerar algin tipo de marco similar a una interaccion débil. Especificamente, en
estos experimentos se busca medir la energia nuclear de retroceS(ﬂ (la cual puede ser detectable) en experimentos
de dispersion elastica de particulas de materia oscura con ntcleos atémicos dentro de detectores criogénicos de gases
nobles liquidos o cristales de ioduro de sodio, silicio o germanio.

Existen distintos laboratorios especializados en buscar materia oscura por el método de deteccion directa. ANAIS
en Espana, DAMA en Italia, LUX, PICO, PandaX en Sichuan-China, entre otros. Un ejemplo concreto son los
experimentos a gran escala como XENONlTﬂ han sido disenados para contener casi 6000 kg de xendén liquido
ultrapuro que funciona como objetivo de la colision con particulas de materia oscura.

Asimismo, existen métodos que intentan detectar simultaneamente luz y calor (como en la técnica de los balémetros
centelladores), deteccion simultanea de calor ionizacion y la deteccion simultanea de luz e ionizacion. Uno de los
principales desafios en este tipo de deteccion es en reducir o eliminar muchas fuentes existentes conocidas de senales
confusas denominadas fondos o en inglés “backgmunds’1§|7 siendo los mas destacados la radiactividad ambiental

8Es el resultado de la interaccién de un dtomo con una particula elemental energética, cuando el momento lineal de la particula que
interactua se transfiere al &tomo como un todo sin alterar los grados de libertad no traslacionales del &tomo. Es un fenémeno puramente
cuantico.

9Ubicado en una cueva a 1400 metros de profundidad, XENONIT es una instalacién de investigacién que presenta experimentos
cada vez mas ambiciosos destinados a detectar particulas de materia oscura. Esta instalacién alberga una gran vasija cilindrica con 3,5
toneladas de xenén liquido, una sustancia que desprende luz cuando se perturban sus 4tomos.

10E] fondo es el conjunto de resultados que los cientificos esperan ver. Si un experimento ve més instancias de cierto tipo de evento
de lo que esperan ver como parte del fondo, podria ser evidencia de una nueva fisica.
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Particle

Figura 1.2: LUX-ZEPLIN (LZ), un detector de 5 pies de altura lleno de 10 toneladas de xenon liquido. Los nicleos
activos de Xenon retroceden en respuesta a las colisiones causadas por un flujo de particulas de materia oscura
con las que chocan, esto produce destellos de luz a medida que atraviesan el detector. Nota. Adaptada de SLAC
National Accelerator Laboratory (2022). https://1z.1bl.gov/detector/

y el fondo de neutrones. El diseno de experimentos de deteccién directa tiene como objetivo minimizar estos
backgrounds en la region de interés (ROI), de modo que algunos eventos de sefial observados durante la exposicion
del experimento produzcan una alta significancia estadistica. Una exposicion libre de backgrounds es importante
para evitar la mala interpretacion de senales positivas si se observan. Es muy importante entonces identificar y
minimizar los posibles backgrounds en este tipo de detecciéon. Para més informacion sobre este tipo de deteccion
de materia oscura se recomienda revisar la referencia |5| la cual contienen material interesante sobre metodologias
de deteccion directa y disminucién de fondos, planificacion y disefio de detectores, muestras de experimentos de
deteccion directa planificadas o en curso, etc.

1.3.2. Deteccion Indirecta

Al no poseer carga eléctrica, la particula candidata a materia oscura es su propia antiparticula por lo que estas
particulas pueden aniquilarse entre ellas mismas. Los experimentos de deteccién indirecta buscan los productos de
aniquilaciéon o decaimiento de particulas de materia oscura provenientes del Universo en la forma de particulas del
modelo estandar (fermiones y bosones) las cuales a su vez se desintegran eventualmente en forma de rayos gama
(fotones de alta energia del orden de MeVs), neutrinos o antimateria. En la Figura se muestra una representacion
pictorica de dicha situacion. Por ejemplo, en regiones de alta densidad de materia oscura (e.g., centro de una galaxia)
dos particulas de materia oscura podrian aniquilarse y producir rayos gama o pares de particulas-antiparticulas.
Una de las principales dificultades en este tipo de detecciéon es que varias fuentes astrondémicas pueden imitar la senal
esperada de materia oscura, y por lo tanto, es probable que se requieran miiltiples senales para un descubrimiento
concluyente @, Unas pocas particulas de materia oscura que pasan a través del Sol o la Tierra pueden dispersarse
por los 4tomos y perder energia de modo que la materia oscura podria acumularse en el centro de estos cuerpos,
incrementando la posibilidad de colisién-aniquilacion lo que a su vez podria producir una senal distintiva en la forma
de neutrinos de alta energia. En este sentido, los telescopios de neutrinos de alta energia como AMANDA, IceCube
(ambos construidos en el Polo Sur) y ANTARES (en el Mar Mediterraneo) tienen importantes caracteristicas que
podrian convertirlos en las herramientas que aportaran las primeras senales fuertes de materia oscura en la forma
de particulas masivas débilmente interactuantes.

Un grupo de investigadores del Instituto de Fisica Cospuscular (IFIC) han utilizado los datos registrados por el
telescopio de neutrinos ANTARES, situado a 25000 metros de profundidad en el mar Mediterraneo para buscar
un exceso de neutrinos de alta energia provenientes del Sol. De la ausencia de dicho exceso sobre el background
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Figura 1.3: Posibles productos de aniquilacion de particulas de materia oscura . Nota. Adaptada de Fermi Searches
for Dark Matter (2022).https://fermi.gsfc.nasa.gov/science/eteu/dm/

esperado dichos investigadores han podido deducir cotas a la existencia de la materia oscura y a su probabilidad de
interaccion con la materia ordinaria.

Existen otros telescopios como el EGRET (Energetic Gamma Ray Experiment Telescope) que fue creado con el
proposito de detectar y coleccionar datos de rayos gama en niveles de energia de 30 MeV a 30 GeV, el FGST (Fermi
Gamma Ray Space Telescope) un observatorio espacial usado en observaciones de rayos gama en orbitas ELO (Low
Earth Orbit), y otros telescopios terrestres tipo IACT (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescope) basados en
detectar rayos gama de muy alta energia en el rango de 50 GeV a 50 TeV. La siguiente lista incluye mas telescopios
de tipo TACTs (MAGIC, H.E.S.S., VERITAS), detectores de rayos cosmicos (HAWC), detectores en el espacio
(Fermi-LAT, DAMPE, CALET, AMS, EGRET, FGST) y telescopios de neutrinos (IceCube, ANTARES, Baikal,
Baksan o Super-Kamiokande), entre otros.

La deteccion por LIGO en septiembre del 2015 de ondas gravitacionales abre la posibilidad de observar materia
oscura en una nueva manera, particularmente si esta en la forma de agujeros negros primordiales (dentro del marco
de una teoria macroscopica de materia oscura) [8].

1.4. Candidatos a materia oscura

La identidad de la materia oscura es una pregunta de central importancia en astrofisica y fisica de particulas [9].
El reciente progreso en esta busqueda ha ampliado en gran medida la lista de candidatos y las posibles firmas de
materia oscura [10]|. Entre los mejores candidatos para la composicion de materia oscura se encuentran las particulas
masivas débilmente interactuantes o también llamadas WIMP’s (Weakly Interacting Massive Particles, por sus siglas
en inglés) y superWIMPs los cuales aparecen en extensiones del modelo estandar [11,[12]. Ejemplos de este tipo
de particulas son los neutralinoﬂ neutrinos estérileﬂ gravitinos ligeros (compafiero supersimétrico del graviton
en teorias de supergravedad). Por otro lado tenemos a los axioneﬁ que es un tipo de materia no bariénica, y
por tltimo, en teorias de gravedad modificada, tenemos a los MACHO’&{EL los cuales comprenden algunos tipos
de cuerpos astronémicos como planetas errantes, agujeros negros, estrellas de neutrones; y las geons que son un
tipo de ondas gravitacionales no singulares que pueden ser clésicas o cuéanticas las cuales tienen masa pero son
eléctricamente neutras.

11 Mezcla de particulas supersimétricas llamadas bino, winos y higgsinos, asociadas con los bosones electrodébiles. Dentro de modelos
supersimétricos los neutralinos son las particulas supersimétricas méas ligeras del modelo.

12Neutrinos que no interacciona a través de ninguna de las interacciones fundamentales del Modelo Estandar excepto la gravedad.

13Particula postulada por la teoria de Peccei-Quinn para resolver el problema CP fuerte y asi explicar la conservacion de la simetria
CP en el marco de la cromodindmica cuantica.

14 Massive Astrophysical Compact Halo Objects.
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Figura 1.4: a) Distintos candidatos a materia oscura. Nota. Adapatada de Breaking new ground in the search for
dark matter. https://home.cern/news/series/lhc-physics-ten/. b) Candidatos populares de materia oscura
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“Status, challenges and directions in indirect dark matter searches,” por C. Pérez de los Heros (2020). Symmetry,
12(10), 1648.
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Marco Teoérico

A continuacién se presenta una breve introduccion de los conceptos tedricos més relevantes para el desarrollo de
la presente Tesis. Se presenta brevemente, para entrar en contexto, el modelo estandar de fisica de particulas,
discutiendo tinicamente algunas generalidades a manera de resumen. Posteriormente, se habla de los dos sectores
que constituyen el ME: la Cromodindmica Cuantica y el Sector Electrodébil, este tltimo resultando ser el més
importante para nuestros fines. Después de haber discutido el sector electrodébil ya se puede hablar de una de las
extensiones mas simples al ME que permite introducir candidatos a materia oscura en modelos mas alla del ME: el
modelo de campo inerte (IDM). Una de las cantidades importantes asociadas a la materia oscura es la denominada
densidad de reliquia, la cual se discute en detalle més adelante asi como las expresiones involucradas en el calculo
del flujo de rayos gama que se utilizan para calcular la funcion de verosimilitud o también llamada funcién likelihood
la cual nos permite obtener informaciéon muy importante de la particula candidata a materia oscura para el modelo
considerado.

2.1. Modelo Estandar

La Fisica de Particulas esta en el corazon de nuestro entendimiento de las leyes de la naturaleza, se ocupa de los
constituyentes fundamentales del universo, las particulas fundamentales, y las interacciones entre ellas, las fuerzas.
Nuestro conocimiento actual esta incorporado en el Modelo Estindar de Fisica de Particulas (ME), el cual nos
ofrece una imagen unificada donde las fuerzas entre particulas estan ellas mismas descritas por el intercambio de
particulas. E1 ME nos ofrece ademas una descripciéon exitosa de la mayoria de los datos experimentales actuales y
representa uno de los triunfos de la fisica moderna.

El ME es una teoria relativista de campos cuénticos basada en las ideas de unificacion y simetrias que describe
la estructura fundamental de la materia [13}|14]. Dentro del ME se tienen dos grandes modelos: el primero es la
Cromodindmica Cuéantica, QCD (por sus siglas en inglés Quantum Chromodynamics) [15,[16] y luego tenemos el
sector Electrodébil [17,[18]. Cada uno de los cuales explica el origen, interaccién con la materia y caracteristicas
particulares de tres de las cuatro fuerzas fundamentales de la naturaleza; la fuerza electromagnética, la fuerza
nuclear débil y la fuerte. La primera de ellas mediada por el fotén, la segunda por los bosones Z y W y la ultima
mediada por gluones. El Modelo Estandar agrupa (no unifica) el Modelo Electrodébil y la Cromodinédmica Cuéntica
lo que proporciona una teorfa internamente consistente que describe las interacciones entre todas las particulas
observadas experimentalmente.

Entre los éxitos mas sobresalientes del ME podemos mencionar la prediccion del boséon de Higgs el cual se verificd
experimentalmente en 2012 después de haber sido teorizada durante mas de 50 anos. Asimismo, la prediccion de
los bosones W y Z, el gluén y los cuarks top y charm, incluso antes de que hayan sido observados y la prediccién
del valor del momento dipolar magnético anémalo del electron obtenido por la Electrodindmica Cuantica, QED
(Quantum Electrodynamics, por sus siglas en inglés), el cual se obtuvo con un precisiéon de 3 partes en 10*® lo que
hace que el momento magnético del electréon sea la prediccion verificada con mayor precision en la historia de la
fisica.
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1.1 Cromodinamica Cuantica (QCD)

La interaccion fuerte o también llamada fuerza nuclear fuerte es una interaccion fundamental que confina a los
cuarks en protones, neutrones y otras particulas hadrénicasﬂ La teoria que describe las interacciones fuertes en el
modelo estandar es llamada cromodinamica cuéntica (QCD). De la misma manera que la electrodinamica cuéntica
describe interacciones eléctricas mediadas por particulas bosénicas llamadas fotones, QCD describe interacciones
mediadas por bosones de espin 1 no masivos llamados gluones.

Histéricamente, QCD fue propuesta a comienzos de los anos 70 por David Politzer, Frank Wilczek y David Gross
como un modelo para entender la estructura de los protones, neutrones, y particulas similares. Por su trabajo en
cromodindmica cuintica, a Gross, Wilczek, y Politzer les fue concedido el Premio Nobel de Fisica del ano 2004.
Técnicamente, la cromodinamica cuantica es una teoria de gaugeﬂ que describe la interaccion entre cuarks (fermio-
nes) y los gluones, los cuales son los bosones de gauge de la teoria. Podemos ver a QCD como la componente SU(3)
del grupo SU(3)c x SU(2)r, x U(1)y del modelo estandar lo cual quiere decir que el caracter de la interaccion fuerte
estd determinado por una simetria especial entre las cargas de colorﬂ de los cuarks y a esta simetria se le conoce
como el grupo de gauge SU(3). Los cuarks se transforman bajo este grupo como tripletes SU(3) de campos fermio-
nicos de Diracﬂ Explicitamente, el lagrangiano QCD esta dado, después del rompimiento de simetria electrodébil,
por [19]

Locp =Y —m)y — %TrF””FW (2.1)

donde 1 es el campo espinorial del cuark, m su masa, I = YuD*#, con D¥ = " +igs A* la derivada covariante QCD
y P =0t AY — 0¥ AM +igs[A*, A¥] = F, T, es el tensor de campo de norma y A, = A% T,. Asimismo, v son las
~v—matrices de Dirac, el indice a corre de 1 hasta 8, el namero de generadores del grupo SU(3). Los correspondientes
campos gludnicos estan representados por Aj; de modo que hay ocho tipos de gluones. Las matrices Ty, (matrices 3% 3)
corresponden a los generadores en la representacion fundamental del grupo los cuales satisfacen [Ty, Tp] = @ fapcTe,
y estan relacionados con las matrices de Gell-Mann por T, = \,/2. La cantidad gs (¢9s = v4mas, en unidades
naturales) es la constante de acoplamiento QCD vy es el Gnico pardmetro fundamental en QCD, ademaés de las seis
masas de los cuarks las cuales son de origen electrodébil, para un total de 7 parametros.

El primer término de tiene que ver con los campos de materia fermionica (los cuarks) junto con la interaccion
entre dichos campos y los campos de norma SU (3), mientras que el segundo término es el término cinético, invariante
de norma, para los campos de norma. Es posible encontrar en la literatura [20] expresiones del lagrangiano en
las que el espinor v, en la representacién fundamental, tiene dos indices: 14 ;, el primero de ellos haciendo referencia
al indice del grupo de norma también llamado indice de color (i = R, G y B) y el segundo indice de sabor (q = u,
d, s, ¢, t, b) para los distintos tipos de cuarks. Se asume que cada estado de sabor de cuark viene en tres diferentes
estados de color: ¥, = (Yp, Va4 ©B4)T, tripletes SU(3). De modo que obtendriamos de manera més extendida
el siguiente lagrangiano para QCD,

- 7 e 1 a apy a,j a
Locp = ith @i g — miti qig — ZF,WF M+ gs Apbi, Y T4, (2.2)

donde se suma sobre ambos indices de color 7, j y el indice de sabor ¢. En se puede apreciar (altimo término)
el vértice de la interaccion de los campos de materia con los campos de norma de la teoria y ademés, aunque no de
manera tan directa, el término cinético de los campos de norma Fjj, ' contiene también un vértice de interaccion
con tres bosones de norma, proporcional a g, y un vértice con cuatro bosones de norma, proporcional a g2.

En QCD tenemos un total de 26 campos: (6 x 3) campos fermionicos (cuarks) y ocho campos de norma (gluones).
Si anadimos el término gauge-firing en la cuantizacion por integral de trayectoria para remover grados de libertad
espurios tendriamos el siguiente lagrangiano:

1Particulas subatémicas formadas por cuarks. Las particulas hadrénicas a su vez se clasifican en bariones (formados por tres cuarks) o
mesones (formados por un cuark y un anti-cuark), algunos ejemplos de estos tipos de particulas son el protén y el pién, respectivamente.

2Teorias basadas en el hecho de que la interaccién entre fermiones puede ser vista como el resultado de introducir transformaciones
locales pertenecientes a un grupo de simetria interna (transformaciones de algun grado de libertad interno que no modifican ninguna
propiedad observable fisica) en el que se base la teoria.

3El lagrangiano de la cromodinamica cuantica posee una simetria SU(3) en la parte independiente de los campos leptonicos. Eso
implica por el teorema de Noether que existen magnitudes conservadas asociada a esa simetria. La magnitud conservada es lo que
llamamos color. Las tres variedades de color se designan normalmente como R (red), B (blue) y G (green).

4Un fermion de Dirac es una particula de espin 1/2 que es diferente de su antiparticula. Estas particulas se pueden modelar con la
ecuacion de Dirac. La gran mayoria de los fermiones, quizas todos, pertenecen a esta categoria.
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-, 1 1
Locp = IZJ(UD —m)y — §TYFHVF,W - 5)‘2(({9#“45)2 + aml(a“n“ + gSfabcAchnb) (2.3)

con el pardmetro de norma A, y los campos fantasmaﬂ 7.

Una de las propiedades bésicas de la teoria es la libertad asintdtica: a cortas distancias, las particulas cargadas son
practicamente libres. Sin embargo, cuando las distancia entre ellas aumenta, la interacciéon que las mantiene juntas
también aumenta y decimos que los cuarks estan confinados. Estos comportamientos suceden ya que la constante
de acomplamiento QCD, la cual depende de la escala de energia, es pequena (mucho menor que 1) a altas energias
y es grande (del orden de 1) a bajas energias. A pequefias distancias QCD es bien descrita en términos de cuarks
y gluones débilmente interactuantes, mientras que a grandes distancias la teoria se vuelve no perturbativa y los
cuarks estdn confinados. Esto significa que los cuarks no pueden ser observados como particulas libres, pero sélo
podemos observar estados enlazados de un solo color cuark-anticuark (mesones) o de tres cuarks o tres anti-cuarks
(bariones). Este comportamiento anémalo de la cromodinamica cuantica, anomalo con respecto a lo quue sucede
en QED y la gravedad en la que las interacciones disminuyen con la distancia, se debe a que los mediadores de la
interaccion (los gluones), son capaces de interactuar entre ellos (auto-interaccion).

Por dltimo, cabe mencionar que QCD es una teoria que no ha sido probada extensivamente con la misma precisién
que QED, no obstante, ha mostrado estar de acuerdo de manera impresionante con una gran cantidad de datos
experimentales.

2.2. Sector Electrodébil

El sector electrodébil del ME es la descripcion unificada de las interacciones débil y electromagnética. Aunque
estas dos fuerzas parecen muy diferentes a bajas energias la teoria las modela como dos aspectos diferentes de la
misma fuerza. Por encima de la energia de unificacion, del orden de 246 GeV, ellas emergerian en una sola fuerza.
Sheldon Glashow, Abdus Salam y Steven Weinberg fueron galardonados con el Premio Nobel de Fisica en 1979
por sus contribuciones a la unificacién de dichas interacciones. Es importante mencionar que la existencia de la
interaccion electrodébil fue establecida experimentalmente en dos escenarios, el primero siendo el descubrimiento
de corrientes neutras en dispersion de neutrinos por la colaboraciéon Gargamelle en 1973, y el segundo en 1983 por
las colaboraciones UA1 y UA2 que involucraron el descubrimiento de los bosones de gauge W y Z en colisiones
protén-antiproton en el acelerador de particulas SPS en el CERN.

El sector electrodébil |21] se basa en el grupo de gauge SU(2) xU(1)y, con bosones gauge vectoriales W,i, 1=1,2,3,
y B,, para los factores SU(2) y U(1), respectivamente, y las correspondientes constantes de acoplamiento g y g’. Los

I d

Los campos R-fermiénicos son singuletes SU(2). Un doblete escalar complejo de Higgs, ¢, se afiade al modelo para
la generaciéon de masa a través de un mecanismo conocido como rompimiento espontdneo de simetm’cﬁ con potencial
dado por

campos L-fermionicos de la i-ésima familia fermiénica transforman como dobletes ¥; = (M) y (ul) bajo SU(2).
K3

A2 +
Vo) = oot Geor, o=(%)

Para ;> < 0, ¢ adquiere un valor esperado de vacio distinto de cero, v/v/2 = |u|/)\, donde v = 246,22 GeV,
rompiendo parte de la simetria gauge electrodébil, después de la cual s6lo un escalar de Higgs neutro, H, permanece
en el espectro fisico de particula. Después del rompimiento de simetria el lagrangiano (sin la parte de interaccion
fuerte) para los campos fermionicos es

5El término fantasma hace referencia a un estado no fisico en una teoria de norma y son necesarios para mantener invariancia de
norma en teorias donde los campos locales exceden un nimero de grados de libertad fisicos. Si la teoria es auto-consistente por la
introduccion de fantasmas entonces estos representan particulas virtuales y se introducen para la regularizacion de la teoria.

SEn el modelo electrodébil de Glashow-Weinberg-Salam el rompimiento de simetria del campo de Higgs da como resultado un valor
de expectacion de vacio distinto de cero para dicho campo y esto le da masa a las particulas. Esto altimo resulta en el surgimiento del
fotén y los bosones vectoriales W+, W~ y Z0. Las excitaciones del campo electromagnético A, no adquieren una masa, mientras que
las particulas W* y Z9 se vuelven masivas.
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L= ZJJZ <la —m; — miH) i — Qf;@ Zl/_ii’y“(l — 75)(T+VV;r +T W, ) (2.4)

v
— ) g — L . . 5
—€ ; Qi 1/%‘14“ - m ; Yiy" (gy — gay )%ZM
con

W= (WL FiW))/V2 (2.5)

los campos bosoénicos cargados débiles. Asimismo, Tt y T~ son los operadores ascendentes y descendentes de isoespin
débil, Q; es la carga de 1); en unidades de e, g{, y g% son los acoplamientos vector y vector-axial, respectivamente.

Ademés
iﬂ _ CQSQW — sin Oy Wj (2.6)
" sinfy  cos Oy B,
define a los campos del bosén neutro Z y el campo del fotén A,. Aqui Oy = tan~'(g’/g) es el angulo de mezcla
electrodébil conocido como 4dngulo de Weinberg, y las constantes de acoplamiento g = —e/sinfy y ¢ = —e cos Oy

ahora definidas en términos de dicho angulo. Las masas de los bosones en el sector electrodébil estan dadas por
My = M, My = gv/2, Mz = /g + ¢"*v/2 y M., = 0. El segundo, tercero y cuarto término en representan la
corriente cargada de interaccion débil, las interacciones electromagnéticas (QED) y la corriente neutra de interaccion
débil, respectivamente.

2.3. Fisica mas alld del Modelo Estandar

Un logro notable del ME de particulas elementales es el éxito en la descripciéon de una amplia gama de medidas
experimentales precisas. Sin embargo, el ME es s6lo un modelo y esta claro que no es la teorfa final. E1 ME es
valido en orden de algunos Tev’s sin tener que hacer correcciones muy grandes al bosén de Higgs y en este sentido
el ME es s6lo una teoria efectiva. Si bien el mecanismo de generacién de masa de particulas fundamentales ha sido
dilucidado con el descubrimiento del boson de Higgs por el Gran Colisionador de Hadrones (LHC) del CERN, ain
quedan cuestiones abiertas en la fisica de particulas. Algunas de las preguntas abiertas incluyen, por mencionar
algunas de ellas, ; Por qué hay més materia que antimateria? ;Por qué solo parece haber tres generaciones de cuarks
y leptones? ;Cual es la naturaleza del boséon de Higgs? ;jPor qué son tan diferentes las masas de las particulas
dentro de una misma generacién? ;Hay mas dimensiones espaciales que las tres que nos son familiares? ;Cuél es
el camino hacia la unificaciéon de todas las fuerzas fundamentales? y la que méas nos interesa en esta Tesis: ;Cual
es la composicion de la materia oscura? Ademés, sin mencionar que el ME no explica la gravedad ya que parece
ser que es inconsistente con la relatividad general. El enfoque de simplemente anadir al ME una particula con las
caracteristicas convenientes para explicar la gravedad (gravitdn) no recrea lo que se observa experimentalmente sin
modificaciones al ME.

El término fisica mds alld del modelo estindar (BSM) [22] se refiere a los desarrollos tedricos necesarios para explicar
las deficiencias del ME, como la incapacidad para explicar los parametros fundamentales del modelo estandalﬂ
el problema CP fuerteﬂ las oscilaciones de neutrinosﬂ7 asimetria materia-antimateria, y como ya se menciono, la
naturaleza de la materia oscura y la energia oscura. Existen muchas posibilidades mas alla del ME, las cuales incluyen
anadir nuevas simetrias, particulas, interacciones, dimensiones extra, principios fundamentales o combinaciones de

7Si el neutrino es un fermién de Dirac normal el ME tiene 26 parametros libres que deben ser introducidos a mano. Estos son: las
masas de los 12 fermiones (méas correctamente los 12 acoplamientos de Yukawa al campo de Higgs), es decir, seis leptones y seis sabores
de cuarks; las tres constantes de acoplamiento que describen las fuerzas de las interacciones de norma g¢’, gs y gw; los dos pardmetros
que describen el potencial de Higgs A y p, o equivalentemente su valor de expectacion del vacio y la masa del bosén de Higgs v y mp;
y los ocho angulos de mezcla de las matrices PMNS y CKM.

8Segiin la cromodinamica cuantica es posible una violacién de la simetria CP (simetria bajo transformaciones simultaneas de conju-
gacién de carga y de paridad) en las interacciones fuertes. Aun asi, experimentalmente no se ha encontrado tal violacién. Como no se
conoce ningdin motivo para que la QCD conserve esta simetria a esto se le llamé problema CP fuerte.

9Las oscilaciones consisten en que el sabor del neutrino (electrénico, muénico o tau) cambia a medida que éste se desplaza por el
espacio, cambiando de esta manera su forma de interaccionar y, sobre todo, la particula a la que esta asociado.
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las anteriores. Ejemplos de lo anterior incluyen: Supersimetria (SUSY) [23)24], un ejemplo es el modelo MSSM [25126]
(Minimal Supersymmetric Standard Model, por sus siglas en inglés), teorias de Gran Unificacion (GUT, Gran
Unification Theory, por sus siglas en inglés) con supersimetria (SUSY GUT’s), la Teoria de Cuerdas (String Theory)
y super Cuerdas [27], también podemos encontrar la teoria M y teorias con extra dimensiones basadas en la teoria
de Kaluza-Klein, etc.

2.4. Extensiones del ME con mas de un doblete escalar de Higgs

En 2012 se descubrié en el LHC una resonancia neutra de spin-0 con propiedades (masa y acoplamientos) compa-
tibles, dentro del error experimental, con las del boson escalar de Higgs del ME. Sin embargo, no hay evidencia
experimental que confirme que existe s6lo uno de esos escalares. En este contexto, es posible que se necesite agregar
nuevos escalares para extender el ME el cual permita, a través de estos escalares extra, proponer candidatos a
materia oscura. Con esto en mente, una pregunta valida es la siguiente: si hay més dobletes escalares, jcuantos de
ellos? El caso mas simple es agregar un doblete SU(2) adicional en cuyo caso se tienen los modelos 2HDM 28], two
Higgs doublet models, por sus siglas en inglés. No obstante en fisica, cuando los grados de libertad aumentan motiva
la introducciéon de nuevas simetrias. De hecho, para reducir el niimero de pardmetros en el sector escalar de estos
modelos, generalmente se introducen simetrias, como la simetria Z5. En algunos casos uno de los dobletes escalares
es inerte [29], donde el término inerte sera explicado méas adelante. Cabe mencionar que se pueden tener inclusive
modelos con tres dobletes de Higgs (3HDM) pero estos modelos tienen potenciales escalares bastante complicados
y solo los mencionamos en esta tesis.

Con respecto a las extensiones del ME con un doblete inerte como candidato a materia oscura estos ya han sido
estudiados en las referencias [30H38| y corresponden al modelo central de la presente Tesis. Es importante mencionar
que es posible tener dos dobletes inertes lo cual permite tener un escenario de materia oscura multicomponente
ya que ahora se tiene dos campos escalares reales y dos pseudoescalares, cada uno de ellos pueden contribuir a
la densidad de materia oscura. Modelos con dos dobletes inertes no son considerados en esta Tesis pero para méas
informacion al respecto se pueden consultar las referencias [39H41].

2.4.1. Modelo del Campo Inerte (IDM)

El modelo de un doblete inerte o Inert Doublet Model (IDM, por sus siglas en inglés) es una extension minima al ME
por un segundo doblete de Higgs y corresponde a uno de los més simples y més atractivos escenarios que pueden
explicar la materia oscura en la forma de WIMP’s y que permiten extraer informacion acerca de su fenomenologia.
En su origen, este modelo fue propuesto en los afos 70’s en un articulo de Nilendra Deshpande y Ernest Ma [42],
para incluir mas de un doblete de Higgs al ME y estudiar sus consecuencias y fenomenologia. Curiosamente, estos
modelos fueron introducidos principalmente para explicar las masas de los neutrinos y neutrinos radiativos. Mas
recientemente, ademés de ser utilizados para explicar la materia oscura, estos modelos también son introducidos
para permitir la posibilidad de varias familias espejo de fermiones.

En términos simples, el modelo IDM es un modelo 2HDM con una simetria no rota Zs bajo la cual uno de los
dobletes transforma de manera no trivial, y todos los otros campos del ME son invariantes. Esta paridad impone
una conservaciéon natural del sabor. Uno de los dobletes de Higgs ¥, el denominado inerte, no se acopla a la materia
y no adquiere un valor de expectaciéon del vacio, lo cual deja la simetria Zo intactaﬂ el otro doblete si adquiere un
valor de expectaciéon del vacio distinto de cero después del rompimiento de simetria electrodébil. El espectro escalar
consiste de un Higgs del ME a partir de uno de los dobletes ®, mientras que el doblete oscuro o inerte contiene
cuatro escalares: dos estados cargados y dos estados neutros, siendo el escalar neutro méas ligero un candidato
natural a materia oscura. Ahora, técnicamente, este modelo IDM busca introducir un doblete escalar extra, impar
bajo una simetria Zﬂ con nameros cuanticos gauge idénticos al bosén de Higgs del ME. La simetria Zs previene
el acoplamiento directo del doblete extra con fermiones (de ahi el término inerte) y garantiza la estabilidad de
la particula inerte més ligera la cual contribuye a la densidad de materia oscura. La idea general de este modelo
consiste en escribir un potencial con simetria Zs que sea invariante gauge SU(2) x U(1), renormalizable y que
conserve CP para el doblete inerte. Adicionalmente, se pide que el lagrangiano del modelo también sea invariante
bajo la simetria Zs, en este caso, el doblete inerte ¥ debe transformar como ¥ — —W y los demas campos del ME

10Que la simetria Zs no se rompa garantiza la ausencia de acoplamientos de Yukawa entre fermiones y el doblete W.
11Es la simetria discreta mas simple que asegura la estabilidad absoluta de la particula de materia oscura.
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transforman como ® — &, es decir, son invariantes. El potencial més general con las caracteristicas anteriores tiene
la forma

V =mi®T® + m3UTW 4+ A\ (BTD)2 + Ay (TTT)2 + \3(DTD) (W) 4 Ay (OTT)(TTD) (2.7)

+ % (As(@T0)(@TW) + h.c.)

donde h.c. significa complejo hermitiano del término que le antecede, y mq, ma, A1, ..., A5 son los siete parametros
del modelo (aunque sélo seis de ellos son independientes debido a que se tiene la relacion m? = —2v2)\;). Existen
algunas restricciones teodricas y observacionales adicionales sobre los parametros que surgen de imponer que el
potencial cumpla con ciertas caracteristicas de estabilidad y perturbatividad. El doblete inerte es escrito en términos

de cuatro campos escalares fisicos H*, H? y A°, como

V= (ji(HIgi iAO)) (2:8)

Ambos campos neutros H° y A° candidatos a materia oscura. Asumiendo que después del rompimiento de simetria
electrodébil la simetria Z, no se rompe, ®, adquiere un valor de expectaciéon de vacio distinto de cero, y por ende,
el doblete de Higgs del ME se escribe como

¢ = (\}i(vh f; 4 iGO)) (29)

donde G* y G° son las componentes longitudinales de los bosones Z y W a través del mecanismo Brout-Englert-
Higgs y h es el Higgs del ME. Después del rompimiento de simetria electrodébil, las masas de los escalares oscuros
H*, A% H y el bosén de higgs del modelo estandar, estan dadas respectivamente por

A3
m%[:t = m% + ?'U2

2 2 2
miyg = my + Aav

2 2 2
Mg =My + ALV

mi = —2m3 = 4\ v° (2.10)

donde

1
Aa = 50\3 + A= As5)
1
A = 5(As + A1+ Xs) (2.11)
El lagrangiano del Modelo Inerte tiene la forma

Lo O Lyukawa + (D @) (D*®) + (D, 0)(D*W) — V (2.12)
con V dado por (2.7)) y la derivada covariante por

D, =0, —i

N

/
W, 3 +i%B, (2.13)

donde
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2.5. Densidad de reliquia

La mera existencia de materia oscura es un argumento muy fuerte para la incompletitud del Modelo Estandar.
Esto hace que el estudio experimental y detecciéon de particulas de materia oscura sea extremadamente interesante
e importante. Por otro lado, la falta de informacion experimental de las propiedades de estas particulas hace
imposible dar una tnica respuesta a la pregunta del mecanismo de generaciéon de materia oscura en el Universo
temprano. En esta seccion se hablara de la formacién térmica de materia oscura y el calculo de la densidad de
reliquia de materia oscura.

2.5.1. Composicién del Universo actual

La densidad de energia en el Universo actual es debido a materia no relativistalEI, materia relativistﬂ y energia
oscurd'¥] En general, el Universo puede tener una curvatura espacial distinta de cero de modo que una de las
ecuaciones de Friedmann?] se lee

(a/a)? = (87/3)Gp — (v/a?) (2.14)

La ecuacion anterior relaciona la velocidad de la expansion cosmologica a/a, la densidad de energia total p y la
curvatura espacial k£, donde s es un parametro que toma los valores: +1 (3-esfera), -1 (3-hiperboloide) y 0 (3-plano).
El factor de escala del Universo, a, es introducido para describir la expansion del Universo y es una funcién creciente
del tiempo y G es la constante de gravitaciéon universal.

Todas las contribuciones a la densidad de energia total mencionadas tienen que ser incluidas en el lado derecho de

([2.14), de modo que

.\ 2
H? = (Z) = 8?Trc;’(pM + Prad + pA + pcurv) (215)
donde H es conocido como el pardmetro de Hubble y esta definido por H = a/a, ademas, par, prad, Pa son las
densidades de energia de materia no relativista, materia relativista (radiacion) y energia oscura, respectivamente, y
por definicion (87/3)G peyry = —k/a?. Asimismo, se introduce la densidad critica p. definida por p. = (3/87G)Hg
la cual es una cantidad independiente del tiempo, Hy es el valor del parametro de Hubble en el presente. El valor
reportado para p. es aproximadamente de 0,52 x 107> GeV /ecm?. Introducimos los parametros

PM,0 Prad,0 PAL0 P ,0
QJW = y Qrad == ) QA,O = chrv = =T (216)
c Pc Pc Pc
Estos parametros se refieren al Universo presente (y por definicion éstos no dependen del tiempo) y no son mas
que contribuciones relativas de diferentes fuentes de energia y, por tanto, son de suma importancia en cosmologia.
Ademés, se sigue que

QM + Qrad + QA + chrv =1 (217)

A continuacion se dan ciertas estimaciones para los pardmetros mencionados. Para 2.4, la cual viene principalmente
de fotones reliquia a temperatura Tp = 2,726 K, se tiene una cota de |Q,.44| < 10~%. De acuerdo con observaciones
de la anisotropia de CMB la curvatura espacial del Universo es cero o muy pequena, de modo que se tienen la
siguiente estimacion |Q.-»| < 0,02. Hay bastantes métodos observacionales independientes para determinar Qs y
Q. Los valores actuales son: Qp; = 0,31 y Q4 = 0,69. La densidad de energia de materia no relativista es la suma
de densidades de masa bariénica y materia oscura,

Qyp =Qp + Qpumr (2.18)

12Bariones y materia oscura y neutrinos cuya masa es considerablemente mayor que 1073 eV.

13Fotones y neutrinos ligeros de masa menor que 10~% eV.

14La contante cosmologica A, término independiente en las ecuaciones del campo gravitatorio que es interpretada como una energia o
presion negativa del vacio, puede ser atribuida a la presencia de una energia del vacio diferente de cero, a la que se le denomina energia
oscura

151.as ecuaciones de Friedmann son utilizadas en cosmologia fisica para describir la expansién métrica del espacio en modelos homo-
géneos e isotropos del universo dentro del contexto de la teoria general de la relatividad y son obtenidas a partir de las ecuaciones de
campo de Einstein para la métrica de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker.
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La principal contribucién a Qj; proviene de la materia oscura Qpy =~ 0,26 mientras que Qp =~ 0,049 (valores
obtenidos por el satélite Planck). Al modelo cosmolégico, espacialmente plano, con materia oscura no relativista y
energia oscura con parametros cercanos a los mencionados se le conoce como modelo ACDM[]

2.5.2. Formaciéon de materia oscura y el mecanismo de “Freeze-out”

Una suposicion natural en el Universo temprano es que las particulas de materia oscura (DM) estaban en equilibrio
cinético con la materia convencional. En algiin momento del tiempo estas particulas salieron del equilibrio y se
propagaron libremente. Durante esta propagacion la posibilidad de crear mas particulas habria aumentando la
cantidad de materia oscura, pero también la posibilidad de aniquilacion entre ellas habria disminuido dicha cantidad
con el paso del tiempo. Lo que si se sabe es que existe una cantidad distinta de cero de materia oscura, pero jcémo
llegd ahi? jesta misma cantidad ha estado siempre presente? ;jhabia mas o menos cantidad de materia oscura en el
universo temprano? El mecanismo llamado “freeze-out” ofrece una posible explicacién para la cantidad de materia
oscura que vemos hoy en dia. Este escenario dice que hubo una cantidad grande de materia oscura en el universo
temprano pero esta cantidad disminuy6 hasta la cantidad que vemos hoy. En el universo temprano la materia oscura
X estaba en equilibrio térmico con el bano de particulas f, equilibrio térmico en el sentido de que los procesos de
creacion ff — xx y aniquilacion xx — ff de materia oscura ocurrian a ritmos iguales, y por lo tanto la cantidad
de materia oscura inicial basicamente no cambiaba. Esto tltimo corresponde a las condiciones iniciales, es decir,
tenemos inicialmente una cantidad grande de materia oscura en equilibrio térmico con el bano de particulas. Ahora,
si permitimos que el universo se expanda, dos cosas van a suceder: 1. La escala de energia del bano disminuye al
igual que su temperatura ya que el universo se enfria cuando se expande. Si la escala de energia es menor que la
masa de materia oscura la produccién de materia oscura se vuelve cinéticamente prohibida, las particulas del bano
no tienen la suficiente energia para producir materia oscura. El efecto neto es que a medida que el universo se enfria,
la produccién de materia oscura se relentiza y eventualmente se detiene. 2. La aniquilacién de materia oscura cesa.
La separacion entre particulas de materia oscura se incrementa en el espacio debido a la expansiéon del universo lo
cual hace que que sea mas dificil para ellas encontrarse y aniquilarse. El resultado es que a medida que el universo
se expande, las aniquilaciones de materia oscura cesan. En la Figura [2.1] se muestra una grafica de densidad de
nimero de materia oscura como funcion de m/T, con T la temperatura de un universo en expansion.
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Figura 2.1: Nota. Imagen adaptada de Dark Matter Freeze Out: An Origin Story (2023). https://www.
particlebites.com/7p=7004

16En general, el modelo ACDM a menudo denota una clase de modelos mas amplia. Este modelo es consistente con un conjunto
completo de datos cosmolégicos, no obstante, esto no significa que sea exacto, en cuyo caso sirve como punto de referencia entre
numerosos modelos cosmolégicos.
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En el eje horizontal esté la masa de materia oscura dividida por la temperatura T. A menudo es maés util para-
metrizar la evoluciéon del universo en funcion de la temperatura que del tiempo, ya que ambas estan directamente
relacionadas. En el eje vertical esté la densidad de materia oscura comévil, que es el nimero de particulas de ma-
teria oscura dentro de un volumen en expansion. La densidad comovil es tatil porque da cuenta de la expansion
del universo. La cantidad (c4v) es la velocidad a la que se aniquila la materia oscura, esta cantidad es de suma
importancia en lo que nos ocupa y de la cual se abundard un poco més adelante. Si la tasa de aniquilacién es
pequetia, entonces la materia oscura no se aniquila muy a menudo y nos quedamos con mas. Si aumentamos la
tasa de aniquilacion, entonces la materia oscura se aniquila con mayor frecuencia y, en tltima instancia, nos queda
menos. La regiéon roja representa el universo temprano y caliente donde las velocidades de produccion y aniquila-
cion son iguales. El efecto neto es que la cantidad de materia oscura permanece constante. Asi, la densidad comévil
permanece practicamente constante en la region roja. A medida que el universo comienza a expandirse y enfriarse,
llegamos a la region purpura. Esta region estd dominada por los efectos de la temperatura, ya que a medida que
el universo se enfria, la tasa de produccion comienza a disminuir y, por lo tanto, la cantidad de materia oscura
que puede permanecer en equilibrio térmico también disminuye (linea solida). Finalmente, evolucionando hacia la
region azul (linea punteada), donde domina la expansion, las particulas de materia oscura ya no pueden encontrarse
y cesan las aniquilaciones. Se dice que la densidad se ha “congelado” o en inglés “freeze-out” porque a) el universo
no tiene la energia suficiente para producir nueva materia oscura y b) el universo se esta expandiendo mas rapido
de lo que la materia oscura puede aniquilarse consigo misma. Por lo tanto, al final queda una cantidad distinta de
cero de materia oscura que persiste a medida que el universo continiia evolucionando en el tiempo.

Existe tres denominaciones para los tipos de materia oscura que se pueden tener: fria, tibia y caliente. Si la tempe-
ratura correspondiente de desacoplamiento (T,) entre particulas de materia oscura y las del bafno térmico es mucho
menor que la masa de la particula de materia oscura (m, ), estas particulas se desacoplan siendo no relativistas,
en este caso la materia oscura es fria. En el caso opuesto, si la temperatura Ty es mayor que la masa de materia
oscura Ty > m, hay dos posibilidades, m, <1 eV y m, > 1 eV. En el primer caso tenemos materia oscura caliente
y en el segundo materia oscura tibia. Probablemente la mejor opciéon es materia oscura fria, la materia oscura
caliente deberia hacer un contribucién pequena a la densidad total de materia oscura de acuerdo con observaciones
cosmologicas.

Ahora, supongamos que existen particulas de materia oscura estables las cuales se encuentran en equilibrio térmico
(v quimico) con el plasma cosmico a temperaturas suficientemente altas pero que a su vez estan por debajo de
m,. La estabilidad de las particulas de materia oscura sugiere que éstas son creadas tnicamente junto con sus
antiparticulas. Asumiendo que no hay asimetrias entre ambos tipos de particulas, i.e., n, — ngy = 0. La densidad
de ntmero en equilibrio térmico, de la especie de materia oscura x con masa m, y grados de libertad internos g, a
temperatura T' < m,, es

T\ 372
EQ — —m,y /T
nXQ =ng = gy ( 2>; ) e/ (2.19)
Existen distintos enfoques para el calculo de abundancia de reliquia para un candidato a materia oscura, x. Uno de
ellos [43], el cual se expone brevemente a continuacion, se basa en la ecuacién de evolucion de densidad (también
conocida como la ecuacion de Zel’dovich-Okun-Pikelner-Lee-Weinberg)

dg—tx +3Hn, = —2(04 - v) (ni — (an)Q) (2.20)

la cual es una ecuacion diferencial para la densidad de niimero de particulas de materia oscura. El factor 2 representa
el hecho de que hay dos particulas de materia oscura que se crean o se destruyen en el proceso de aniquilacion/-
creacion. La seccién eficaz efectiva de aniquilacion promediada térmicamente, (o 4v), tiene una expresion un tanto
complicada

N nE@nPQ
(0a-v) = Z<U(Xin — ME) - U>W (2:21)
i,j X

donde an estd dada por , por notacion se define y; = x y se asume que existen N particulas en el sector
oscuro que contribuyen a la seccion de aniquilacion total, esto se conoce como fenémeno de co-aniquilacion. Uno
debe resolver la ecuacion , no obstante, debido a la presencia de los términos n y n?, la solucién numérica a
dicha ecuacién en su forma presente no es practica. Si hacemos las siguientes definiciones: Y = n, /s (densidad de
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numero de particulas de materia oscura por unidad de entropiﬂ y & = m,y /T, uno puede reescribir (2.20) como

ay

de
La funcion Z(x) es una funcion que depende de x, (o4 - v), la masa de Planck y el namero de grados de libertad
efectivos de energia y entropia, g*ﬂ En principio, uno debe integral la ecuacién anterior desde el principio del
universo (apropiadamente ¢ = 0) hasta la actualidad (¢ = c0). En un sentido numérico esto no es posible, mucho
menos practico. La ecuacion diferencial necesita ser integrada sélo sobre un rango mucho més pequeno. La
evolucién térmica de la materia oscura en el universo temprano esta caracterizado por una taza de rapido cambio de
aniquilacion de materia oscura I'y = (04 - v)n,. La taza de expansion del universo (caracterizado por el parametro
de Hubble H) en el régimen de x bajo es mucho menor que I'y. Ademas, la taza de aniquilacién de materia oscura a
alta temperatura esta compensada por el proceso inverso (taza de creacion), por tanto garantizando que la materia
oscura permanece en equilibrio térmico, es decir, Y = Ygg. A medida que el universo se enfria y 2 aumenta, la
taza de aniquilacion I'y obtiene una supresiéon exponencial. En algtin punto de la evolucion térmica, H > I'y, lo que
significa que la tasa de aniquilaciéon se detiene de manera efectiva y la densidad de namero de materia oscura se
vuelve constante. El llamado freeze out térmico ocurre aproximadamente a H ~ I'y con la temperatura resultante
llamada temperatura de freeze out. El argumento anterior implica que no es necesario integrar la ecuaciéon (2.22))
desde x = 0, sino so6lo desde la temperatura de freeze-out, zs, hasta infinito. Es importante mencionar que no se
sabe a priori cuél es la temperatura de freeze-out para el candidato a materia oscura. El resultado del célculo es
Yo v corresponde a el ntimero de particulas de materia oscura por unidad de entropia actual en el universo. Y.,
est4 relacionado con el pardametro de densidad de reliquia, Qh?, por

Z(x)(Y? = Ygp) (2.22)

QDMh2 = p—x = mXYoosoo

— 2.23
pe 1,05 % 105 GeV? cm—3 (2.23)

donde p, es la densidad de energia de materia oscura y s &~ 2889,2cm™? es la densidad de entropia actual en el
universo |44]. En la literatura es habitual escribir el estado completo actual del Universo homogéneo dando los valores
de la época actual de todos los parametros de densidad (en este caso 2 pjs) multiplicados por la constante de Hubble,
h =~ 0,674, al cuadrado. A este nivel ahora se puede comprender que la densidad de una particula especificada en el
tiempo de frezze-out es la densidad de reliquia para dicha particula, en este caso, la particula candidata a materia
oscura. Esta densidad de reliquia permanece constante relativa a la abundancia de fotones. La densidad de reliquia
medida por el satélite Planck es de Q95,h% = 0,1199 + 0,0027. Las propiedades de cualquier particula candidata a
materia oscura deben ser compatibles con la abundancia observada, cualquier modelo que pretende dar cuenta de
materia oscura debe reproducir Q%’&hQ lo cual impone fuertes restricciones sobre los parametros libres del modelo
en cuestion.

La aniquilaciéon de materia oscura, proceso del que se hablard mas adelante en la siguiente secciéon, juega un
papel crucial en el universo temprano ya que ofrece un mecanismo natural a través del cual las WIMPs han sido
producidas. Actualmente, se sabe que su abundancia de reliquia cosmologica [45] depende so6lo de su seccion eficaz

de aniquilacién con

5 3x107%em3s™t 2,54 x 10710GeV 2
(oa-v) (oa-v)

Q. h (2.24)
con una seccion (o4 - v) ~ 3 x 10726 cm®s™! tipica de interacciones débiles, la abundancia cosmologica 2, cae de
manera natural cercana al valor observado de Qpy ~ 0,27@ Esta coincidencia se llama el milagro WIMP y es
la razon por la cual este tipo de particula es considerada como la candidata favorita a la materia oscura astronémica.

Otro enfoque, de gran importancia en la presente Tesis, para el calculo de la densidad de reliquia de materia oscura,
que no requiere la integraciéon de la ecuacién , consiste en suponer que si la particula de materia oscura es
neutra entonces coincide con su antiparticula, en cuyo caso estas particulas son creadas y aniquiladas en pares.
Cuando la taza de aniquilacién es mayor que la taza de expansiéon cosmoldgica, la abundancia de materia oscura

17Es usual asumir que el universo se esta expandiendo adibaticamente: $/s=—3H.
18Fn el limite de no produccién de entropia y temperaturas suficientemente altas g« =~ gx.
¥Qpm = Qp — Qp = 0,315 — 0,049 = 0,266, de acuerdo con (2.18).
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estd dada por . Como ya fue mencionado, en algiin momento la densidad de namero de particulas de materia
oscura se hace tan pequenia que las aniquilaciones se detienen y el proceso inverso (creacion) se suprime. En ese
momento la abundancia de particulas de materia oscura se congela (freeze-out), es decir, el nimero de particulas se
vuelve constante. Para poder calcular la densidad de reliquia es necesario calcular en primer lugar la temperatura
de freeze-out de materia oscura. En promedio, una antiparticula de materia oscura tiene un tiempo de vida, antes
de aniquilarse con una particula de materia oscura, dado por

1 1

TTX <Ua7mv>

S (2.25)
donde o4,y es la seccion eficaz de aniquilaciéon y v es la velocidad relativa entre la antiparticula y particula de
materia oscurﬂ Note que hemos cambiad la notacion (o4v) por (oum,v). La aniquilacion se apaga cuando el
tiempo de vida 7 es del orden del tiempo de Hubble evaluado a la temperatura de freeze-out 17,

1 1 x
- = HYT =D 2.26
nX <0annv> ( )|Tf Tf2' ( )

hemos introducido la masa de Planck reducida My, = ﬁmMm donde Mp; = 1,2 x 107!° GeV es la masa
1664/ g%

de Planck y g * (T') es el namero de grados de libertad efectivos el cual depende de la temperatura 7. Usualmente,
(Cannv) es posible escribirla como una serie de potencias de la velocidad relativﬁ V: {Oannv) = a + bv + O(v?),
con a y b constantes (no dependen de v) y al tener materia oscura fria se puede aproximar (aproximacion onda-s):
(Oannv) = a, asi se define a = 0p, de modo que

70 (2.27)
v

Oann =

la cual es valida en la aniquilacién de particulas de materia oscura ya que a menudo este proceso ocurre en la
aproximacion de onda-s. La seccion eficaz o¢(= 0ann - v), por definicion, es una constante que no depende de la
velocidad relativa y la cual estd determinada por las interacciones responsables de la aniquilaciéon. Al sustituir

(2.19), evaluada en T, y (2.27)) en (2.26] tenemos que

3/2 %
1 ( 27 ) o/ Ts — Mfl;l (2.28)
gyoo \my Ty Tf

Al tomar logaritmo de la expresion ([2.28)) podemos identificar una ecuacion del estilo

x = log(Az'/?) (2.29)
donde
_ Iy _ Yx %
TSI AT

Siog ~ m; 2 entonces tenemos la siguiente aproximacién logaritmica, log A > 1,

1
x = log(Az/?) =log A + 3 log(z) = log A

valida para m, < Mp,. Por lo tanto,

xxlogAﬁ&%logAﬁTf: T "
Tf log (gxmx MP1‘70>
(2m)3/2

Notemos que se cumple que Ty < m,,. De las expresiones ([2.26) y (2.28) podemos concluir que

—v3)2—(vixva)?/c?
1-vyi-va/c?
21Casi siempre en articulos y en libros que hablan de la abundancia de materia oscura se puede encontrar la cantidad (Tannv) ¥y

usan el hecho que esta se puede escribir en términos de una “partial wave expansion”, o sea en potencias de la velocidad relativa:

(Fannv) = a + bv + O(v?). Las constantes a y b se llaman respectivamente aproximacién de onda-s y aproximacion de onda-p.

201a velocidad relativa relativista est4 dada por v = Vv y corresponde a una cantidad invariante.
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2
i
M;;IJO

ny(ty) = (2.30)

Después del freeze-out, n, cambia tnicamente debido a la expansiéon cosmoldgica, por lo que su valor presente es

3
mtto) = (24 ey 231)

Al usar la conservacion de la entropia en el volumen comc’)viﬂ se tiene

mt0) = (575 ) e (2.32)

donde s(tf) = g * (tf)%TJ‘}3 es la densidad de entropia en el freeze-out y so = 2,8 x 103 cm™3 es la densidad de
entropia en el presente. De este modo, la densidad de nimero de particulas de materia oscura en el presente esta
dada por

(to) oy 3,8 70 (2.33)
n 0) = - =9, .
X S(tf)MPl‘TO TrooMpir/g* (Ty)
Finalmente,
M7, oom
solog(gx 71:1 7 x)
0, =2l _ o Sk (2.34)
Pe peooMpir/g * (Ty)
Al usar los valores numéricos de sy y p. encontramos numéricamente
-2 *
Qxh? =3 x 107105 L o (X MEmx00 (2.35)
200 g (Ty) (27)3/2 '

La constante de Hubble adimensional esté4 relacionada con el pardametro de Hubble actual Hy = 100k kms™'Mpc ™!,

aproximadamente Hy = 67,4 kms™'Mpc™* (valor aproximado estimado por el satélite Planck mediante observaciones
del CMB). Como se puede apreciar en la expresion la abundancia depende fuertemente de la seccion eficaz de
aniquilacién o(, aunque su dependencia con la masa mx es logaritmicamente y més débil. En principio, uno puede
calcular la seccién eficaz de aniquilacion de materia oscura usando un modelo dado (por ejemplo, el modelo IDM) y
hacer una gréafica de la densidad de reliquia como funcion de la masa mx. La masa del candidato a materia oscura
se podria determinar al comparar con la densidad de reliquia observada (valor medido por el satélite Planck).

2.6. Flujo de rayos gama

La autoaniquilacién de particulas de materia oscura de tipo WIMPs puede dejar huellas observables en rayos cos-
micos de varios tipos. La aniquilacion de WIMPs darfa rayos gamma monocrométicos con una energia igual (o
cercana) a la masa de las WIMPs la cual se estima es del orden algunos GeV hasta algunos cientos TeV. Los rayos
gamma se encuentran entre los productos més investigados porque, al ser particulas neutras estables, pueden viajar
directamente desde sus sitios de produccién a la Tierra, senalando asi su lugar de origen y dando informacién sobre
la distribucién espacial de materia oscura. Dado a que los rayos gama tienen una energia alta, estos constituirian
firmas de aniquilacion distintivas de materia oscura las cuales serian relativamente faciles de detectar ya que la tec-
nologia para ello esta disponible desde hace tiempo. En relaciéon con lo anterior, los rayos gama pueden observarse
directamente ya sea desde el espacio o a través de las lluvias de particulas secundarias que desencadenan en la
atmosfera, indirectamente con experimentos en tierra. La primera opcién implica areas efectivas bastante pequenas
y un limite superior en la energia del fotén que puede resolverse de manera confiable. Para la segunda opcién exis-
ten instrumentos prometedores que son los telescopios ICTA’s (Imaging Atmospheric Cherenkov Telescopes) que
detectan la luz Cherenkov emitida por las particulas y utilizan algoritmos de reconstruccion de imégenes eficientes

22Esta conservacion de densidad de entropia suele escribirse como sa® = C.
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para determinar las caracteristicas del foton primario.

Dependiendo de las diferentes sensibilidades a los rangos de masa de DM relevantes, los telescopios espaciales ac-
tuales de rayos gamma, como Fermi-LAT, los telescopios de tipo ICTA’s basados en tierra como MAGIC, H.E.S.S.
y VERITAS, y los detectores Cherenkov de agua como HAWC, proporcionan resultados en concordancia y com-
plementarios. Los detectores de rayos gamma colocados en el espacio pueden apuntar con gran precision (alrededor
de 0,1 grados para fotones individuales por encima de 10 GeV en Fermi-LAT) al igual que los telescopios MAGIC
o H.E.S.S. (inclusive a energias méas altas por encima de unos 100 GeV) y cubren un amplia rango de energia
fotonica. Algunos experimentos que son o seran particularmente relevantes para las busquedas de materia oscura
son: AMS-02/Ecal, GAMMA-400, CTA, SWGO y HAWC, por mencionar algunos.

Una vez discutido acerca de los detectores de rayos gama que se tienen disponibles la pregunta natural siguiente
que se viene a la mente es preguntarse hacia dénde dirigir estos telescopios en la busqueda de rayos gama. Los
objetivos mas obvios donde buscar materia oscura son aquellos con altas densidades de materia oscura en el Uni-
verso local, como el Centro Galactico y su halo, los subhalos de materia oscura galacticos, en los que residen las
galaxias esferoidales enanaﬁ (dSphs, por sus siglas en inglés) de la Via Lactea, y cimulos de galaxias. Debido a su
alta relacion masa-luz, su proximidad a la Tierra y la ausencia de emisién de rayos gamma de fuentes astrofisicas
conocidas, las galaxias tipo dSphs se encuentran entre los objetivos investigados con mayor intensidad. Ejemplos
de este tipo de galaxias son Draco, Coma Bereniceﬂ Ursa Major II, Segue 1, etc. En particular, las dSphs son
objetivos principales para los IACT ya que la extension de sus halos de materia oscura es tipicamente del orden
del campo de vision de dichos telescopios, hecho que simplifica el analisis con respecto al de fuentes mas extensas
como por ejemplo el halo galactico. A pesar de numerosas campanas de observaciéon y anélisis sofisticados, hasta
ahora no se ha observado ningin indicio de firmas de materia oscura en estos objetivos y solo se han establecido
restricciones en la seccion eficaz de particulas de materia oscura [46].

Cabe mencionar que la absorcion y los backgrounds son siempre una preocupacion cuando se busca nueva fisica con
fotones del espacio. El centro de la Via Lactea es una regiéon bastante poblada con objetos emisores de rayos gamma
y un componente difuso de fuentes no resueltas y regiones de formacion estelar.

2.6.1. Calculo del flujo de rayos gama

Las buisquedas indirectas de DM (con telescopios Cherenkov) tienen como objetivo detectar flujos de rayos gama
producidos por la aniquilaciéon o descomposiciéon de WIMP en regiones del cielo donde se espera una concentraciéon
considerable de DM. El flujo diferencial de rayos gamma, integrado en una cierta apertura df), puede expresarse
como el producto de un factor astrofisico (llamado factor J) y un factor de fisica de particulas. En el caso de
aniquilacion de DM, el flujo diferencial de rayos gama se puede escribir como [47]

d®, 2 L1 0770 dN’'
= dQ) d — ret (H'H —= 2.36
7= ([, %) | fraapg, Sovtt G (2:56)

donde ov,.; es la seccion de aniquilacion (aniquilacion en ondas-s, sin resonancias ni coaniquilaciones) y en el caso
maés simple representa la taza de aniquilacion esperada para WIMP’s producidos térmicamente, la cual incluye sélo
aquellos procesos de aniquilacién relevantes que involucra a los estados iniciales HYHC. La primera integral en
es sobre el angulo de apertura del detector, la segunda integral es sobre la linea de vision (l.o.s, “line of sight”, por
sus siglas en inglés). Por tltimo, N7 es el ntimero de fotones por aniquilacion.

De manera intencional se ha separado la ecuacion en dos partes ya que el calculo de cada una de las partes
es de distinta naturaleza. La parte la cual depende de la fisica de particulas contiene toda la informacién relativa
al modelo de DM considerado (el modelo IDM en la presente Tesis): la masa de la particula de materia oscura mx,
dN/'/ dE., es el espectro diferencial de rayos gama para un estado final de aniquilacion f dado y la seccion eficaz
de aniquilacion. Esta altima cantidad es la que se mide (en caso de deteccion de una senial de DM) o se restringe
(en caso de no deteccion) en busquedas indirectas de aniquilacion de DM. Mientras que el término de fisica de
particulas esta determinado solo por la naturaleza de DM y por lo tanto es el mismo para todas las fuentes, el factor

23S0n un tipo de galaxias muy pequefias y poco luminosas, a veces més tenues que una gran estrella brillante. Por esta razon es
practicamente imposible observarlas a distancias grandes. Poseen una distribucién espacial mas o menos esférica y estan constituidas
por entre unos millones a unos cientos de millones de estrellas. Se encuentran en el Grupo Local como companeros de la Via Lactea y
de sistemas que son compaifieros de la Galaxia de Andrémeda (M31).

24Coma Berenices dSph pertenece a las denominadas dSph ultradébiles descubiertas en el Sloan Digital Sky Survey en 2006. El Sloan
Digital Sky Survey (SDSS) es uno de los estudios mas ambiciosos e influyentes en la historia de la astronomia.
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J incorpora la distribuciéon de DM de la fuente especifica y su distancia desde el observador. Se expresa como la
integral de la densidad DM px al cuadrado a lo largo de la linea de vision (l.o.s.) y sobre el dngulo solido d2 bajo
el cual se observa el objetivo. El factor J tiene unidades GeVZem 5. Otra interpretacion que tienen la expresion
anterior es que esté compuesta de dos tipos de dependencia distintos, la dependencia geométrica involucra la integral
lo.s y py que es funcién de r (distancia centrogalactica) y la dependencia energética dada por la seccion eficaz de
aniquilaciéon, Mg y el espectro diferencial foténico. Uno de los ingredientes clave para calcular el flujo de rayos
gama es la densidad px cuya distribucién en la Via Lactea es desconocida, no obstante, esta bien establecida en
el caso de galaxias esferoidales enanas. Aunque la tasa de aniquilaciéon de materia oscura en el Universo local, en
promedio, esta severamente suprimida, atn puede ser extremadamente alta en el centro de halos densos de DM,
ya que es proporcional al cuadradﬂ de la densidad numérica de particulas de DM, la expresion justamente
muestra este punto.

A partir de simulaciones dindmicas es posible construir algunos perfiles posibles para la densidad de materia oscura,
pero claro con incertidumbres. El otro ingrediente es el espectro de rayos gama (dN/ /dE), el cual depende del canal
de aniquilaciéon. El célculo de esta cantidad se explicara més adelante en la seccién de Resultados.

2.7. Funciéon Likelihood (de verosimilitud)

La verosimilitud se define como la probabilidad, dado un modelo y un conjunto de valores de parametros, de obtener
un conjunto particular de datos. Es decir, dada una descripciéon matemaética del mundo, ;cual es la probabilidad
de que veamos los datos reales que hemos recopilado? Para calcular una verosimilitud, tenemos que considerar un
modelo particular que pudo haber generado los datos. Este modelo casi siempre tendré valores de parametros que
deben especificarse. La verosimilitud entonces nos ayuda a determinar los mejores parametros del modelo dada una
distribuciéon de datos. Podemos referirnos a este modelo especificado (con valores de parametros particulares) como
hipotesis, H. La probabilidad entonces es

L(H|D) = Pr(D|H)

Ly Pr representan verosimilitud y probabilidad, D para los datos y H para la hipdtesis, que nuevamente incluye tanto
el modelo que se esta considerando como un conjunto de valores de parametros. El simbolo | significa “dado”, por lo
que la ecuacion anterior puede leerse como “la probabilidad de la hipotesis dada los datos es igual a la probabilidad
de los datos dada la hipdtesis”. En otras palabras, la verosimilitud representa la probabilidad bajo un modelo dado
y valores de parametros de que obtendriamos los datos que realmente vemos. Para cualquier modelo dado, el uso
de diferentes valores de pardametros generalmente cambiard la probabilidad. Como se puede adivinar, favorecemos
los valores de pardmetros que nos dan la mayor probabilidad de obtener los datos que vemos. Una forma de estimar
los pardametros a partir de los datos es encontrando los valores de los pardmetros que maximizan la probabilidad; es
decir, los parametros que maximizan a la funcién de verosimilitud. Estas estimaciones se denominan estimaciones
de méxima verosimilitud. En un marco de maxima verosimilitud, suponemos que la hipdtesis que mejor se ajuste a
los datos es la que tiene la mayor probabilidad de haber generado esos datos.

La funcién Log-likelihood es una transformacion logaritimica de la funcion de verosimilitud. Debido a que los
logaritmos son funciones estrictamente crecientes, maximizar la funcion likelihood es equivalente a maximizar la
funcion log-likelihood. Para efectos précticos, es mas conveniente trabajar con la funcién de verosimilitud logaritmica
en la estimacion de maxima verosimilitud.

La funciéon de verosimilitud gaussiana mas bésica para datos medidos con alguna media x y desviaciéon estandar o,
dada una prediccion p es

exp [—;(9”_2’“‘)2} (2.37)

g

1
L(z|p) =
V2mo
25En la ecuacion (2.36) la densidad de materia oscura va como el cuadrado de la densidad lo cual resulta ser adecuado para los

neutralinos y otras WIMPS, no obstante, para otros candidatos pudiera ser distinto, por ejemplo, para el gravitino en R-paridad la taza
de cambio a la cual los gravitinos producen fotones es proporcional a la densidad de materia oscura.
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2.8. Likelihood del CTA

Como ya se mencio los telescopios terrestres actuales y futuros estan disenados para identificar las propiedades de
materia oscura en el rango de masa de cientos de GeV hasta unas pocas decenas de TeV, mediante la deteccion de
rayos gama de alta energia (E — 100 GeV) debido a la aniquilacion de particulas de materia oscura provenientes
de diferentes objetos astrofisicos como las galaxias dSphs cercanas de la Via Lactea y los camulos de galaxias. A
menudo se piensa que el halo interior de la Via Lactea es el laboratorio mas prometedor para buscar rayos gama
de alta energia a partir de la aniquilaciéon de materia oscura, gracias a su proximidad a la Tierra y la posibilidad
de que la distribuciéon de materia oscura exhiba una cuspide de alta densidad. Sin embargo, el Centro Galéctico
(GC) también es una region muy poblada para busquedas de rayos gama de alta energia, porque se espera un fondo
astrofisico muy alto.

CTA (Cherenkov Telescope Array, por sus siglas en inglés) es el observatorio de proxima generacion para la as-
tronomia de rayos gamma basado en tierra. CTA superar el rendimiento general de los IACT’s como por ejemplo
H.E.S.S., MAGIC y VERITAS actualmente en funcionamiento. CTA mejora el campo de vision al ser méas amplio,
mejora de dos a tres veces la resolucion angular, mejora en un orden de magnitud la sensibilidad de flujo, tiene una
resolucion de energia superior al 10% entre 0,5 y 10 TeV, y un umbral méas bajo de unos pocos decenas de GeV.
Una ganancia en sensibilidad con respecto a los IACT puede ser suficiente para sondear casi todo el espacio de
parametros de muchos modelos WIMPs en la escala TeV. Esto es importante porque luego se puede implementar
un analisis espacial de la funcion likelihood, lo que mejorara la sensibilidad de la CTA.

En cuanto a los estudios del Centro Galactico (GC), las observaciones de galaxias dSph con TACT generalmente
emplean dos regiones del cielo, una denominada region ON para la extraccion de senales y otra llamada region OFF
para mediciones de fondo. Las regiones ON y OFF se eligen para que estén lo suficientemente cerca en el cielo y
la buisqueda de un exceso de rayos gama contintia con un método estadistico de prueba entre las dos regiones. Las
observaciones de las galaxias dSph de la Via Lactea permiten mediciones simultianeas de recuentos de rayos gama
en las regiones ON y OFF. Esto aligera las incertidumbres sistematicas sobre la determinaciéon de posibles excesos
que puedan surgir de diferentes condiciones observacionales e instrumentales.

Dado un cierto tiempo observacion At, el numero de eventos (cuentas de la senal) de rayos gama observados en el
arreglo CTA, para cada dSph en la i-ésima Rol (Region de Interés) y j-ésimo birF_F| de energia, son

dr?
NZ = At / dE  — (2.38)
v AE; dE

donde la tasa de conteo de los eventos de la senal esta dada por

- [ ar ) T BV /204(E) (2.39)

aE oo dr 2ro?(E")

Cfi%' es el flujo de rayos gama el cual estd dado por la expresion 2.36| y es dependiente, entre otras cosas, de la

seccion eficaz calculada por el modelo de materia oscura considerado), A.s(E) es el area efectiva dependiente de la
energia para el foton, o(E) = §,.5(E)/+/8In(2) con &,.5(F) la resolucion de energia FWH mientras que AFE;
es el ancho del j-ésimo bin de energia.

El background irreducible que pasa por los sistemas de activacion del hardware y los cortes de analisis esta formado
por rayos cosmicos (CR) compuestos por hadrones (protones, nicleos) y electrones. Suponiendo que el background
es isotropo, el nimero de fotones de background contenidos en A€; es

NE = At / dE dry (2.40)
K AB, dE '

donde la tasa de conteo de los eventos de background esta dada por

261,05 rayos gama se observan en un intervalo de energias el cual se divide en varios subintervalos llamados bines de energia y se
utilizan para agrupar valores en un gréfico.

27Full Width at Half Maximum, o en espafiol anchura a media altura, es una medida de la extensiéon de una funcién de distribucién,
que viene dada por la diferencia entre los dos valores extremos de la variable independiente en los que la variable dependiente es
igual a la mitad de su valor méaximo. Para una funcién de distribucién normal la relacién entre FWHM y la desviacién estandar es
FWHM = 2,3550.
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exp(—(E — E')*/20*(E"))
2n02(E')

(E"AQASH(E) (2.41)

B dEdQ

B 00 CR
arf / a4
dE

— 00

ﬁqézg es el flujo total por estereorradia del background de rayos césmicos y AS}I} (E) es el area efectiva dependiente
de la energia para los rayos cosmicos. Esto proporciona el cilculo de background mas actualizado (2016) para las

observaciones CTA de galaxias dSph. A partir de (2.38) y (2.40) uno ya puede calcular la funcion likelihood CTA.
Para una masa dada mpys la funcion likelihood total para la k-ésima galaxia dSph se obtiene como el producto de
dos términos tipo likelihood sobre los bins espaciales ¢ y los bins de energia j

Li(mpar, (ov) = [ [ Lwij(mpar, (o0) L, (2.42)
5]
donde el término likelihood Ly;;(mpar, (ov)) se calcula para cada energia E considerada como un producto entre
las regiones de interés espaciales (bins 7) y los bins de energia (bins j),

B £ MBS (8o
, exp(—(Ng;; + Nij))—|

NoON kij! NorF,ij;!

Lyij(N®, NP|Non, Norr) = exp(—Nj Ja;)  (2.43)

donde el parametro o; = AQ'/AQppp es la i-ésima razon entre los tamaros angulares de las regiones ON y OFF (las
regiones ON son las regiones asociadas a sefiales de materia oscura y las regiones OFF estan asociadas a senales del
backgroud), Non kij ¥ Norr,; son los nimeros de eventos observados en las regiones ON y OFF, respectivamente

las cuales corresponden a realizaciones de Poisson con promedios N ,;37 ;T Ni? y Ni? /.

Objetivos e hipoétesis

El objetivo principal de esta Tesis es calcular los observables fisicos predichos por el Modelo Inerte tales como la
densidad de reliquia del candidato a materia oscura y el flujo de rayos gama por aniquilacion de pares de particulas
oscuras, y utilizar dicha informacién para construir un perfil de verosimilitud del modelo al comparar las prediccio-
nes con simulaciones de observaciones de experimentos de deteccion indirecta de materia oscura.

Como hipotesis se plantea que la materia oscura estd compuesta por particulas elementales dentro del marco de una
teoria mas alla del ME, a esta hipotesis la denominamos como hipdtesis de fisica de particulas o corpuscular. Si bien
existen teorias alternativas que describen también la mayoria de las observaciones astrofisicas y cosmolégicas sobre
materia oscura ya mencionadas, atin no hay un consenso que nos diga cual de estas propuestas es la adecuada sobre
todo a falta de evidencias independientes. En ese sentido el Modelo Inerte es un modelo muy simple y al mismo
tiempo altamente ilustrativo que contiene un candidato a materia oscura con rica fenomenologia que al tener un
sector escalar extendido de manera natural podria explicar la conexién entre el sector del ME y el sector de materia
oscura a través de las interacciones entre los escalares oscuros y las particulas de ME.

28F] estereorradian “sr” es la unidad derivada del SI que mide dngulos sélidos.
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Metodologia

Con la finalidad de llevar a cabo los objetivos planteados en esta Tesis se realizaron, de manera general, las siguientes
actividades:

1. Se estudi6é el modelo electrodébil del ME, el Modelo Inerte y las propiedades de su candidato a materia
oscura. Se identificaron las interacciones de los campos inertes después de que se da el rompimiento de
simetria electrodébil. Asimismo, se calcul6 la seccion de aniquilacion total oy usando las reglas de Feynman
del modelo inerte.

2. Se calculo, en ciertas aproximaciones, la densidad de reliquia y el flujo de rayos gama por aniquilacion de
pares de particulas oscuras. Para la primera, se compard el resultado con lo que se obtiene usando el programa
micrOMEGAs.

3. Se realiz6 un escaneo del espacio de parametros que permitié la construcciéon de la "likelihood profile", es decir
el perfil de verosimilitud del modelo inerte, utilizando herramientas numéricas publicas para la simulacién
de observaciones de rayos gama en observatorios de deteccion indirecta de materia oscura como el CTA
(Cherenkov Telescope Array).

3.1. Interacciones de los campos inertes

Se desarrollaron los términos, en el lagrangiano del modelo IDM, con derivadas covariantes que dan lugar a las
interacciones de norma entre los escalares inertes para obtener las reglas de Feynman asociadas. Igualmente, se
desarrollo la parte escalar del potencial del lagrangiano IDM para obtener las interacciones escalares, parametros
del modelo y las reglas de Feynman asociadas.

Para el calculo de la seccién eficaz de aniquilacion se utiliz6 FeynCalc, en conjuncion con FeynArts, el cual es un
paquete de Mathematica para célculos algebraicos en Teoria Cuéntica de Campos, fisica de particulas elementales
y evaluacion semi-automaética de diagramas de Feynman, para mas informaciéon consultar el Apéndice Dentro
de la carpeta asociada a FeynArts se encuentra una subcarpeta llamada Model en la cual se encuentra el archivo
InertDoublet.mod escrito especificamente con toda la informacion del modelo inerte: tiene todos los vértices y la
informacion de los campos del modelo (H, A°, H* y H™). FeynCalc “llama” a FeynArts primero para que utilice
las reglas de Feynman y le diga cuéles son los diagramas relevantes para el proceso, esta instruccion se logra con el
comando InsertFields|...]. Con el comando Paint|...] se muestran los diagramas (a nivel de arbol) de Feynman mas
relevantes de cada uno de los procesos considerados. Se realizé6 un notebook de Mathematica que contiene todas
las instrucciones que permiten calcular la amplitud total asociada con los diagramas de Feynman mas relevantes
del proceso de aniquilacion considerado. Los procesos de aniquilacién considerados en esta Tesis para el calculo de
densidad de reliquia incluyen solo los canales de aniquilacién neutros como primera aproximacion:

A partir de la amplitudes obtenidas se calculd, mediante la aproximacion de onda-s, la seccion eficaz efectiva o ; del
i-ésimo canal de aniquilacion. La seccion de aniquilacion total oy se obtuvo como la suma de las secciones eficaces
de cada uno de los procesos considerados. Por altimo, se realizd una grafica de la abundancia de reliquia vs. la masa
de la particula de materia oscura, usando la ecuaciéon .
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HO AO H:t

HO4+H -Z+7Z AV A0 5747 Ht+H —Z+7Z
HY+H® — Z+~ AV 4+ A 5 Z 4y Ht+H = Z+~
HO+HY - v+~ A+ A 5y +y Ht+H™ — v+~

HO+H - W+r4+W- A4+ A s W+r4+ W~ HT+H - WT4+W-

Tabla 3.1: Canales de aniquilacion de materia oscura a estados finales neutros considerados.

3.2. Densidad de reliquia usando micrOMEGAs

Se realizo el célculo de la densidad de reliquia de materia oscura usando el programa micrOMEGAs para compararla
con la obtenida en el apartado anterior. MictOMEGAs |48| es una herramienta para estudios de materia oscura fria
en extensiones genéricas del modelo estAndar con una simetria discreta tipo paridad-R que garantiza la estabilidad
de la particula impar més ligera. El codigo calcula la densidad reliquia de materia oscura, las secciones eficaces
de dispersion eléstica, entre otras cosas. MicrOMEGAS puede calcular la densidad de reliquia de materia oscura
utilizando distintos modelos (MSSM, NMSSM, entre otros) que estan implementados en el programa.

Para el calculo de la densidad de reliquia en la presente Tesis se escribié un programa en lenguaje C el cual, de
manera muy general, permite utilizar las rutinas que calculan estas cantidades utilizando el modelo Inerte que esta
implementado también en micrOMEGAs. El modelo Inerte ya estd como parte de los modelos que vienen como
ejemplos en el programa micrOMEGAs, en estos archivos esta contenida toda la informaciéon del modelo. Se puede
acceder a los archivos del modelo Inerte siguiendo la correspondiente ruta a partir del directorio del usuario una vez
descargado micrOMEGAS. Cabe mencionar que micrOMEGAs calcula la densidad de reliquia tomando en cuenta
otros canales de aniquilacion y no soélo los canales neutros considerados en la Seccion [3.1] de esta Tesis, ademas, esto
lo logra de manera exacta numéricamente.

En concreto, el programa escrito en lenguaje C contiene las instrucciones que permiten almacenar los valores de la
densidad de reliquia y temperatura del freeze-out calculadas por micrOMEGASs para distintos valores de masa de la
particula candidata a materia oscura del modelo. Para que micrOMEGASs haga los calculos correspondientes se le
tiene que pedir que primero lea la informacion de un archivo que contiene los valores iniciales de los parametros del
modelo (en este caso las masas de H°, A%, HT, también Az, Ao y my,). El programa en C también tiene el codigo
que permite actualizar el valor de la masa de materia oscura en dicho archivo mediante un ciclo while. La masa de
materia oscura se increment6 desde un valor de 300 GeV hasta un valor de 2000 GeV en incrementos uniformes de
10 GeV. MicrOMEGAs lee el archivo con los parametros actualizados en cada etapa y calcula densidad de reliquia
y la temperatura de freeze-out Ty (o equivalentemente xy = mpas/Ty) correspondientes. Posteriormente, con otra
instruccion, el programa escrito en C almacena estos datos en un archivo nuevo junto con el valor de la masa de
materia oscura asociada. Finalmente, se llevo a cabo las graficas de densidad de reliquia como funcion de la masa
de materia oscura asi como las graficas de temperatura de freeze-out como funciéon de la masa de materia oscura.

3.3. Flujo de rayos gama y construcciéon de la “likelihood function” del
modelo inerte

Posteriormente, se realizo el escaneo del espacio de parametros del modelo con la finalidad de ver en qué regiones
de ese espacio se satisface lo que se conoce como el valor de la densidad de reliquia de la materia oscura observada
por el experimento PLANCK.

Una funcion likelihood compuesta se construye como el producto de varias funciones likelihood cada una asociada
con un observable diferente. Usualemente se trabaja con la funcion log-likelihood, definida como el logaritmo natural
de la funcién likelihood, por ejemplo en esta tesis estudiaremos dos observables asociados con el candidato a materia
oscura en el modelo IDM: la densidad de reliquia y el flujo de rayos gama por aniquilacién de la materia oscura. La
funcioén log-likelihood total es entonces la suma de las correspondientes a cada observable: log L;,; = log Lop2+log Lo
donde ® se refiere al flujo de rayos gama por aniquilacién de pares de particulas oscuras (lo calcularemos para la
galaxia enana Coma) y Lg la calcularemos suponiendo un “experimento de resultada nulo” para el CTA. Esto quiere
decir que supondremos que en el futuro se realiza una o varias corridas de observacion de la galaxia enana Coma en el
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CTA teniendo como resultado la no-observacion de rayos gama por encima del background. Este tipo de resultados
es lo que de hecho ha ocurrido en observatorios en funcionamiento como HAWK y HESS y nos permitira construir
el perfil likelihood del espacio de parametros del modelo inerte. Técnicamente, el perfil se construye minimizando el
negativo de la funcion log-likelihood total utilizando un cédigo minimizador que usa métodos numéricos modernos
afines a los existentes en problemas de extremizaciéon de funciones de muchos parametros, como lo que ocurren en
escenarios “big data” o en redes neuronales.
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Resultados

4.1. Interacciones de los campos inertes y rompimiento de simetria elec-
trodébil

A continuacion se presentan los resultados correspondientes a la identificacion de las interacciones de los campos
inertes después de que se da el rompimiento de simetria electrodébil. Para esta identificacion se sustituy6 la definicién
del dobletes inerte, ¥, y el doblete de Higgs, ®, expresiones y , en el lagrangiano . El término en el
lagrangiano con las derivadas covariantes da lugar a las interacciones gauge entre los escalares inertes.

/
DFY = (aﬂ - igW“ T+ i%B“) v (4.1)
A O T R ACRL R
OHHT — %(gW&” _ g’B“)H‘*‘ _ %QW—JL(HO + iAO)
— YRR - L (0RHO 407 A%) + S (gW R + g BR)(HO +iA”)

El producto (D, ¥)T(D*W) se separd en dos partes (D, ¥)T(D*W) = L.up + Leyq: interacciones ciibicas (términos
en los que los bosones interactiian con los escalares inertes por medio de corrientes gauge y son términos en los que
aparecen derivadas 0% de los campos inertes) y cuarticas (estos son términos de interaccion de contacto entre dos
bosones gauge y dos campos escalares inertes). Para hacer notar lo anterior, se escribe D*¥ como

N
pra - () )

con

al — or T (4.3)
1
b= (W — g/ BYHT + gW"“(HO +iA°) (4.4)
g\/g + + 1 3 / 0 , A0
=222 WwHrHY -~ _(gW3* + ¢’ BM)(HY +iA 4.5
5 5 9'B")( ) (4.5)
1
d* = —(0"HO + io" A?) (4.6)

V2

de modo que
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* X ;k * at — b
(D, 0 (D'W) = (af, +ib% ic +d},) <—z'c” n d“) (4.7
= (ay, +iby)(a" —ib") + (icy, + d;,)(—ic" +d")
= [bp b + dyd"] + [aha” + ¢t —ialb" +iblat +ichd" — id),¢"] (4.8)

ahora podemos identificar

Lowy = Db + e (4.9)

Lewa = aiab + didh —ial b +ibka’ +ichd" — id}c” (4.10)

Se sustituyen las expresiones anteriores en (4.10) y también se hace el agrupamiento de términos semejantes sim-
plificado el factor (gW?3* + g’ B*) (gVV,i5 +9'Bu) = (9% + g?)Z"Z, al utilizar la relacion inversa en 1’ y las
definiciones para ¢ y ¢, uno obtiene

2 1 .
Lowa =5 (W, WHH) [2(<H°)2 +(4%)°) + H+H—] + AN H = 2 (1= 263 Z, A H H
w
2 1
+ g—QZNZ“ {((HO)Q + (A" + (1 - QC%V)QHJFH_} (4.11)
dey, 2
+ ﬂ(_SWZp, _ cWAH)WJ“”H*(HO _ iAO) + ﬂ(_SWZu _ CWAH)W—MH—(HO + iAO)
2cw 2cw

hemos enfatizado los campos inertes marcandolos en color rojo. El calculo explicito puede encontrase en el Apéndice
B. De manera similar, al sustituir las expresiones (4.3)-(4.6]) en (4.9) para los términos cibicos se llega a

Loy = %(G#HO)(B“HO) + %(8HA0)(8”AO) (O H )@ H )

+ IR AL+ T2+ (T W, + ho) (4.12)
con
Jh =de(H OMH'" — HTO"H ™) (4.13)
Jh = 2igW [(—142c)(H o*HY — H o*H ™) +iA’9"H® — iH 9" A" (4.14)
Jhy_ = —%g [(H° +iA%o"H™ — H-o"(H" +iA")] (4.15)

las corrientes de norma. El calculo explicito puede encontrase en el Apéndice [B]
Haciendo un calculo similar para el potencial escalar definido en (2.7
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V= _% (MER? + Mo (H®)? + M30(A°)?) + Mj  HYH™
— % (dvph + k> + (G°)? +2GTG7) (B* + (G°)* + 2GTG")

1 1 2
— o <2(AO)2 + 5(HO)2 + H+H> + As(vp, + h)GOH? A°

HO
-5 (HYG™ (A1 + As)(vn + h) + (A — A5)GY) + hec.)

AO
f—(HJrG (i(—=A1 + As)(vn + h) + (Mg + A5)GP) + h.c.)
—(HQ) <<A3+A4+A5> (2onh + h2) + (A‘”’*A‘* 5) +)\3GG>

0)2

7(A2) ((A3+>\4+/\5> (Qunh + 1) + <>\3+/\4+)\5) 12 4 G G)

HYH- 9 o n A5 (ot 2
- (A3 (2oph + A% + (G°)?) +2(\s + \)GTG™ )+?((H G7)*+ h.c.) (4.16)

donde M? = —2m3, M}, =m3 + 3307, M, =m3 + £(As + M+ As)vp y M3, =m3 + 5(As + Ay — As)vj

El potencial escalar estda determinado por siete parametros independientes, los cuales puede ser la masa del bo-
son de Higgs mjp =~ 125 GeV, el valor de expectacion del vacio del campo de Higgs, la masa de materia oscu-
ra mpyo y los acoplamientos cuarticos Ao, A3, Ay v As. El potencial escalar tiene simetria Z,. Ademas, al hacer
(H°, A HT)— (=A% HO iH*) y A5 — — )5 el potencial permanece invariante. Esto muestra que H’ y A° pueden ser
intercambiados. Por lo tanto, asumimos en delante, y sin pérdida de generalidad, que H es el candidato a materia
oscura.

4.2. Secciéon eficaz y densidad de reliquia de materia oscura para el
modelo Inerte

Para la realizacion de la grafica de abundancia de reliquia de materia oscura Qh2, de la expresién , como
funcién de la masa de la particula de materia oscura mpp; fue necesario calcular g, la seccién eficaz total de
aniquilacion, para el caso del modelo Inerte. La seccion eficaz total de aniquilacion o incluye la suma de las
secciones eficaces de todos los canales de aniquilaciéon de pares de particulas de materia oscura en particulas del
ME de interés, para los cuales, en una primera aproximacion, se consideraron tnicamente aquellos canales neutros
de la Tabla B11

Cada seccion eficaz fue calculada usando el software Mathematica en conjunciéon con los programas adicionales: Inert-
Doublet.mod, FeynCalc 'y FeynArts. El programa InertDoublet.mod contiene toda la informacién de los campos del
modelo Inerte (las reglas de Feynman para las interacciones de norma y de contacto, asi como las interacciones
escalares). Los programas FeynArts y FeynCalc llevan a cabo, por mencionar algunas, las siguientes rutinas: selec-
ciona y dibuja los diagramas de Feynman mas relevantes para cada canal de aniquilacion y realiza el calculo de las
amplitudes para los canales correspondientes (hasta este punto todo debe ser realizado por medio de instrucciones en
un notebook de Mathematica). El siguiente diagrama de flujo muestra las etapas més relevantes para la generacion
de las amplitudes de Feynman con FeynArts para los canales considerados.
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Encuentre todas
las formas distin-
tas de conectar
lineas entrantes y
salientes (Crea-
teTopologies)

|

Topologias

l

Determina todas
las combinaciones

ermitidas Dibuja los resul-
ge campos tados (Paint)
(InsertFields)

l

Diagramas

Aplica las reglas de
Feynman (Crea-
teFeynAmp)

|

Amplitudes mas proce- /
samiento
El célculo, para el caso del canal H 0O & 77 , de la integral
U(HO+HO_>Z+Z)O</|A(HO+H0_>z+z)|2 17

usando Mathematica se describen de manera detallada en el Apéndice de la presente Tesis. Los calculos para
los otros canales son anélogos. Es importante mencionar que para el cilculo de estas integrales se hicieron algunas
suposiciones y aproximaciones que se describen a continuaciéon. De manera muy general, las secciones eficaces se
calcularon realizando los siguientes pasos:

1. Se llama al paquete FeynArts

$LoadAddOns = {"FeynArts"};
<< FeynCalc*

2. Se llama al archivo que tiene la informacion del modelo inerte
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SetOptions| InsertFields , Model —> "InertDoublet"|

3. FeynCalc “llama” a FeynArts primero para que utilice las reglas de Feynman y le diga cuales son los diagramas
relevantes para el proceso que se le pide con el comando InsertFields|...]. Existe cierta nomenclatura para hacer
referencia a los campos inertes y a los campos del ME, esto se detalla en el Apéndice C.

4. El comando Paint|...] es para que muestre los diagramas que corresponden al proceso que le estamos pidiendo,
en este caso pedimos el proceso: H? + H® — Z + Z, ver Tabla

Paint [diagsl, ColumnsXRows —> {2, 1}, Numbering —> Simple,
SheetHeader —> None, ImageSize — {512, 256}];

HO Z HO Z
N N2 k1
N Ky N ,,,h,,,
Nk
P2 ’/’ D2 ko
HO Z | H° Z
(a) (b)
HO Z HO Z
N 4!
D \\ ky \\
| S ks
I 40 01
A At gy
p2 7 ko R
/// /// p2
HO Z HO Z
(c) (d)

Tabla 4.1: Diagramas de Feynman relevantes, a nivel arbol, para el canal de aniquilacién: H* +H® — Z+7Z, obtenidos
con FeynArts.

5. El comando FCFAConvert]....] calcula automéaticamente la amplitud A(H® + H® — Z + Z) del proceso de aniqui-
lacién usando las reglas de Feynman del modelo. Los momentos entrantes se denotan pl, p2 y los salientes k1,k2.
Al resultado lo llamamos ampl.

ampl = FCFAConvert [ CreateFeynAmp | diagsl|, IncomingMomenta —> {pl, p2},
OutgoingMomenta —> {kl, k2}, UndoChiralSplittings — True,
ChangeDimension —> 4, TransversePolarizationVectors —> {kl, k2},
List —> False, SMP —> True, Contract —> True]

6. Para simplificar la expresion de la Figura se analiz6 solo el caso en el que las masas de los escalares oscuros
HO, A0 y H' son grandes respecto a las masas de los bosones de norma Z y W. Entonces se estudié el caso en
que estas masas son entre 1 TeV y 5 TeV (1TeV = 1000 GeV). Ademads, se aproximo las masas de los escalares
oscuros MassHO = MassAO = MassHOp y se denot6 a esta masa por mDM. También, se sustituy6é g; = tanfy y
v=2cosOwmyz/go

Nota: Otra aproximaciéon que se hizo fue la llamada “limite pure gauge”, y consiste en hacer todos los acoplamientos
cuéarticos en el potencial escalar iguales a cero. Esto también para simplificar los calculos mas adelante. La razon
para esto es que en el limite pure gauge a nivel arbol las masas de los escalares oscuros son iguales lo cual justifica
la simplificaciéon antes hecha. Este limite es relevante cuando la materia oscura es muy pesada, pues a mayor masa
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1 1
[(—E lam3 v — i lamd v — i lam5 ») (€' (k1) - £ (k2)) (—— iCTW?gl? v+ — i CTW? g2% v+ i CTW gl g2 STW v+
4 4

1 1 1 1 .
—xgl STW? U+—lg12 vf—thZSlWZLiJr—Lgf ]J/{(kl+k2)z—Masshh3)+

2 - ) (pz -2 (k1)) (H-E(kZ)er_l-s“(kZ)7p_Z-E(kZ))]/((pr_z)szassA[}z)Jr
(1w g2 g] STW \?

2 ) (pz-&(k2)) (k2 - & (K1) + pl- & (k1) —;Tz-E(k]))]/((ﬁ—p?)z—MassAuz) -

[ (IWgZ g]SlW

2

[ 1 1 1 igl? 1 ig2®
4

—— iCTW? gl* + — i CTW* g2° +i CTW g1 g2 STW + — i g1 STW* + —— ig2® STW* +
4 4 4 4

(e"(k1)-£"(k2))

Figura 4.1: Output para la variable ampl. Notemos que la expresion es funcion de: los parametros del modelo IDM
i (i=3,4,5), CTW(= cosbw ), STW(= sinfw ), gl, g2, v, k1, k2, p1, p2, e(k;) (j = 1,2), la masa del escalar de
Higgs del ME Masshh(= my,), la masa del escalar A° MabsAO(— on).

mayor es la temperatura de freeze out, cuando esta altima es mayor que la temperatura de rompimiento de simetria
electrodébil, la materia oscura se desacopla cuando las particulas del ME son no masivas. Para el IDM con masas
del orden de TeV se ha utilizado este limite para calcular la densidad de reliquia con correcciones no perturbativas
conocidas como efecto Sommerfeld.

7. Una vez que se calcula la amplitud, primero hay que indicarle a FeynCalc que se quiere usar variables de
Mandelstarrﬂ Esto se hace con el comando SetMantelstam]...].

8. Se calcul6 el modulo al cuadrado de la amplitud.

9. Una vez que calcula el cuadrado de la amplitud se indicdé que haga los acoplamientos cuarticos cero (limite pure
gauge), es decir, A\3 = Ay = A5 = 0. Se elimino la variables u en favor de t y s.

(ng sec!(Thetaw)

(4 MassVZ® - 4 MassVZ® (8 mDM? + s) + MassVZ" (96 mDM* + 16 mDM?* (s =4 1) + s* + 16 s £ + 32 1) +
8MassVZ® (4 mDM® = 3 mDM* (3 s+ 4 1)+ 6mDM? £ (s+2 1) — £ (s + 551 + 4 1%)) +
8(mDM® - 4mDM® t + mDM* (s + 25 ¢+ 6 £*) - 4mDM?® £ (s + 1) + £* (s + 1)?))) /

(16 (mDM? — 7)° (=2 MassVZ® — mDM? + s + r)°)

Figura 4.2: Mo6dulo al cuadrado de la amplitud del proceso de aniquilacién considerado. La dependencia en esta
expresion ahora es en g2, Oy, MassVZ(= mz), mDM, las variables de Mandelstam ¢ y s.

10. Ahora que se tiene el médulo al cuadrado de la amplitud del proceso de aniquilacion HO+ HO — Z + 7Z,
se procede a integral con respecto a la variable de Mandelstam ¢ segun la referencia [49], ecuacion (37), que por
conveniencia escribimos a continuaciéon

0 2
6(3):/ dtZ% (4.18)

—S
donde &(s) se le conoce como seccion de aniquilacion reducida y |A|? es el modulo al cuadrado de la amplitud del
canal de aniquilaciéon de materia oscura y contempla una suma sobre todas las componentes de materia oscura y
sobre todos los vectores ME, fermiones y escalares. La velocidad de materia oscura en el marco de referencia del

centro de masa DM-DM se denota por § (se aclara que § ~ v) esta dada por 8 = \/m con x = s/m%,,, de
la cual podemos obtener una expresion que es de utilidad méas delante

B%s = s —4mp ), (4.19)

1Las variables de Mandelstam son cantidades numéricas que explican la conservacién de la energia y el momento , asi como la
invariancia de Lorentz en las reacciones entre particulas. En una reaccién del tipo: a +b — 1+ 2, se definen las variables de Mandelstam
s.t, u como s = (pa + )% = (p1 +p2)% t = (pa —P1)? = (P2 — Pp)%, u = (p1 — Pp)? = (pa — p2)? y se satisface la relacion
s+t+u=M2+ MZ+ ME+ M3
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La abundancia de materia oscura en el freeze-out esté determinada de manera precisa por los dos términos principales
de la expansion de para 8 pequeiio, que describe las contribuciones de onda-s y onda-p: 64(8 — 0) =~
csfB + cpﬂ?’ + -+, donde cs = 0o(H® + H® — Z + Z), en este caso. La integracion en se cambia, de manera
equivalente, a una integral del tipo

1 b )
7(5) = Tom oV /t_ dt | A(s, 1) (4.20)

que lleva como nombre seccion eficaz de reaccion [50] y esta relacionada con la seccion eficaz reducida por &(s) =

B%0(s). Ademas,

s, M2, MZ) = {s — (M, + My)*}{s — (M, — My)?} (4.21)
y los limites de integracion, para s fija, estain dados por
1
tF(s) = M? + M? — —{(s+ M? — M?)(s + M? — M?
(s) = Mg + My — -{( o — My)( 1 — M) (4.22)
F A2 (s, M7, ME)A2 (s, ME, M3)}

Para todos lo canales de aniquilacion considerados en esta Tesis (A + B(= A) — X +Y, con A = HO, A0 o H*) se
tiene que M, = M, de modo que la ecuacion (4.21]) se reduce a

s, M2, M?) = {s — (M, + M,)?} = s(s — 4M?) (4.23)
Para el ejemplo del canal aqui considerado (HO + HO — Z + Z) tenemos:

A5, M2, M2) = s(s — AMq) = s(s — dmdyy) = 5262 (4.24)
donde se ha usado (4.19), y
+ 1 2 2 2 2
t (S):i :l:\/(s—4mDM)(s—4mZ)+2mDM+2mZ—s (4.25)

la cual es vélida para el canal de aniquilacién considerado, otros canales tendran distintos limites de integracion
pero al final estaran dados por (4.22).
Finalmente, (4.20) se escribe como

t
ols) = ﬁ /: dt | A(s, 1)) (4.26)
y, por lo tanto, la secciéon eficaz reducida queda
1 t+
G(s) = W/t, dt | A(s, t)|? (4.27)

y es la expresion que se integro en Mathematica. Adicionalmente se introdujo un factor adicional de equalFinalStates
= 1/2 cuando las particulas en el estado final son iguales, de otra manera se cambia por equalFinalStates = 1, el
resultado de la integral se muestra en la Figura

13. La seccion de aniquilacion completa para este canal es “crossSectionTotal” (omitimos el output del resultado ya
que la expresion es muy larga y se va a simplificar mas adelante).

14. Se elimina la variable s en favor de la velocidad relativa de las particulas aniquilantes 3, ver , al resultado
lo llamamos “xsectTot”.

15. Se separo el resultado en dos partes, una que no tiene logaritmos (xsecl) y otra que si (xsec2). Nos interesa
el limite de velocidades pequenias (8 muy pequetia), la parte del logaritmo es cero en el limite 8 — 0 (lo cual se
corroboro en el codigo), esta parte se desprecia y se aproxima la seccion eficaz por la parte que no tiene logaritmo.
Cabe mencionar que de hecho los dos términos, el libre de logaritmos y el que tiene logaritmos ambos tienden a
cero cuando 3 tiende a cero. La diferencia es que el término que no tiene logaritmo es de la forma a3 +b3% +O(5?),
entonces podemos decir que cuando 8 tiende a cero las potencias 8 con n > 2 se hacen cero “més rapido” que el
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1 (Massvz? - 4 1'nDM2)2 (Massvz? - 4 mDMZ)2 1
- g2" sec'(ThetaW) + +

512w 2 MassVZ? + mDM? — s — ¢ mDM? — ¢ 2MassVZ? — 5

1
2(MassVZ* + MassVZ? (4 s — 8mDM?) + 16 mDM* - 8 mDM? s)log(f - mDM?) - —————
2MassVZ® — s

2 (MassVZ* + MassVZ” (4 s — 8mDM?) + 16 mDM* - 8 mDM? 5) log(—2 MassVZ®> — mDM?” + s+ 1)+ 8 ¢

Figura 4.3: Resultado de la integracion indefinida de la seccion eficaz reducida con respecto a la variable de Man-
delstam t.

término af, y entonces el término que no tiene logaritmo se hace cero al ritmo de . El término que tiene logaritmo
seguramente se hace cero también mas rapido que 8 y por eso lo desprecian también igual que los términos 32, etc.
La razon por la que se interesa que 3 sea pequenia es que en la época de freeze-out se estima que la velocidad relativa
de las particulas era de 8 = v/c &~ 0,3. En general, en los articulos incluyen el término de onda-p pero en esta Tesis
s6lo se incluyo el término de onda-s. En la época actual la velocidad relativa se estima que es 8 = v/c ~ 1073 y por
eso, como se verd en el calculo del flujo de rayos gama méas adelante, en la época actual se considera muy buena la
aproximacion de onda-s.

xsecl = SelectFree2[xsectTot, Log]

xsec2 = SelectNotFree2 [xsectTot, Log| // Simplify
Limit [ xsec2, beta —> 0]

0

16. Interesa el coeficiente de la primera potencia de (3, que por definicién es la aproximacion de onda-s a la seccion
de aniquilacion. Para obtener ese coeficiente se desarrollamos en potencias de (:

162 (gZ‘1 (5 MassVZ* — 24 MassVZ? mDM? + 32 mDM“‘) sec’(ThetaW) .\/beta2 mDM? (mDM2 - MassVZz) ]/

(1024 7 mDM* (2 mDM? — Massvz? ")
Figura 4.4: Seccion eficaz en términos de potencias de 5 hasta orden O(f).

17. Ahora se desprecian términos del tipo MassVZ / mDM porque se esta suponiendo que mDM es del orden de
1-10 TeV y MassVZ = 0.08 TeV, esto es equivalente en la expresion del resutado anterior a tomar MassVZ = 0.

xsectV0 =
Simplify [xsectV0O /. MassVZ —> 0, Assumptions —> {beta > 0, nDM > 0}]

beta g2* sec*(ThetaW )

128 7 mDM?

Figura 4.5: Aproximacion MassV Z — 0 a la seccion eficaz.

18. La seccion de aniquilacion oo(H? + H® — Z + Z), en la aproximacién de onda-s, es el coeficiente de f3:

4 4 0
oo (HO + HO — 7+ 7) = 92°C W (4.28)
1287m2,,,
La seccion eficaz total o en ([2.35)) es la suma de todas las contribuciones de la Tabla
8
oo(mx) = ZGO,i(mX) (4.29)
i=1
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I HO4H 5747 s sec’ ()
2 HO4HO— WH4+W- %
x
3 AY4+AY 5747 por b
4 AO + AO — W+ -+ W~ 6472%
x
5 H +H —»7Z+7 g5 cos* (20w) S26C4(9w)
1287m?%
6 Ht+H — Wt +W- -
X,
7 H+ +H 7+ 5 595 tanz(GV‘éi@ si21r12(9w)—1)2
Tm3
4 . 4
8 Hf+H =~ +7+ —llggj:;néfm

Tabla 4.2: Secciones eficaces distintas de cero para los canales neutros de aniquilacién de pares de particulas de
materia oscura en particulas del ME para el modelo Inerte considerado. La constante adimensional go = e/ sin(fyy)
es una de las constantes de acoplamiento del modelo electrodébil, 8y es el dngulo de Weinberg y X = H° es la
particula candidata a materia oscura.

En la Figura se presenta abundancia de reliquia Qxh? vs. my (siempre se toma  multiplicada por h? ya
que es lo que se mide experimentalmente). Se utilizaron los siguientes valores para las constantes que aparecen en
: gx = 1 (este valor es porqué los grados de libertad o numero de estados de espin para campos escalares
es igual a uno), Oy = 28,2°, g x (T') = 10,75 es el valor aceptado para temperaturas de freeze-out Ty < 100
MeV, supondremos que 7Ty es menor que 100 MeV por ahora, posteriormente refinaremos este valor con ayuda de
micrOMEGAS, recordemos que también se cumple que Ty < mx y g2 = e/sinfy = (2y/am)/sinfy con a ~ 1/137
(en unidades naturales).

Se puede ver en la Figura[4.6|que existe un cruce entre el valor de la densidad de reliquia encontrado por observaciones
con el satélite Planck y la curva teodrica para la densidad de reliquia del modelo Inerte para una masa de materia ocura
de aproximadamente 750 GeV. Cuando un modelo predice una Qxh? > 0,1199 se dice que el modelo predice materia
oscura over-abundant, esto es malo para los modelos porque quedan definitivamente descartados. Por lo tanto, al
tomar en cuenta las aproximaciones que se realizaron, el modelo propuesto en esta Tesis esta descartado para masas
por encima de 750 GeV, aproximadamente. Si suponemos que este candidato de materia oscura comprende el 100 %
de la materia oscura observada entonces las masas para las cuales Qxh? < 0,1199 quedan también descartadas (en
este caso se tiene materia oscura under-abundant). Solo el caso de la masa donde se cruzan las curvas de la Figura
6] no esta descartado porque estamos en el limite pure gauge: acomplamietos cuérticos iguales a cero, en cuyo caso
Qxhz es funcion dnicamente de la masa. Cabe mencionar que si se consideran acoplamientos cuarticos distintos
de cero puede que haya toda una region del espacio de pardametros (las A’s del modelo Inerte) que cumplan con
que la predicciéon de la abundancia coincida con la medida. En estos casos es conveniente dejar libres todos estos
parametros y hacer un escaneo para encontrar tales regiones.

4.3. Densidad de Reliquia con el programa micrOMEGA

En esta seccion se comparan los resultados anteriores con los que se obtiene usando el programa micrOMEGAs.

Como ya se mencion6 en la Seccion de Metodologia [3.2] mictOMEGAS es una herramienta para estudios de materia
oscura fria en extensiones genéricas del modelo estandar. El programa puede calcular, entre otras cosas, la densidad
reliquia de materia oscura (para méas informacion acerca del programa consultar el Apéndice . Para llevar a
cabo lo anterior, fue necesario escribir a parte otro programa (que en esta Tesis fue un programa en lenguaje C)
que indica a micrOMEGAS que haga los calculos correspondientes tomando siempre como referencia los datos de
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Figura 4.6: Abundancia de materia oscura como funciéon de la masa de materia oscura myx en el intervalo de 100

a 2000 GeV para el modelo Inerte considerado. La escala es logaritmica en el eje vertical. Las lineas punteadas
muestran el valor Qxh? = 0,1199 obtenido a partir de observaciones cosmolégicas.

un archivo con los valores de los parametros del modelo Inerte en la aproximacion pure gauge (acomplamientos
cuarticos iguales a cero A, = 0 y masas de los escalares oscuros iguales) y Ay = 0 (por simplicidad ya que es el
autoacoplamiento del doblete inerte y la densidad de reliquia no depende de este parametro), este archivo a su
vez se fue actualizando con distintos valores para la masa de materia oscura tal como se describe en la Seccién
B:2] correspondiente al capitulo de Metodologia de la presente Tesis. Al final, se obtuvo un archivo nuevo con los
datos de densidad de reliquia calculados por micrOMEGASs para distintas masas de materia oscura. La descripcion
detallada del programa escrito en C se puede encontrar en el Apéndice [C.2}

A continuacion, a manera de ejemplo, se presenta el resultado de la etapa inicial (mpy; = 300 GeV) junto con
algunos de los canales de aniquilacion considerados por micrOMEGAS para el calculo de densidad de reliquia.

Se puede observar en la informacién de la Figura (notacion: H3 = A? y X = H?) que las maximas contribuciones
relativas son aquellas pertenecientes a algunos canales neutros de aniquilacién, esto de alguna manera justifica
que s6lo se hayan considerado esos canales en la secciéon anterior para el célculo de la densidad de reliquia. No
obstante, también se puede contar alrededor de 23 % de contribuciones cargadas asociadas a otros canales. Quiza
esto signifique que la aproximaciéon hecha en la seccién anterior no sea del todo muy buena, de todos modos dicho
calculo era uno aproximado con muchos supuestos. Lo importante del célculo de la seccién anterior es que fue un
calculo hecho “a mano” y sirvi6 para dar una idea de cémo se calcula la densidad de reliquia. A continuacion, se
presentan las graficas de densidad de reliquia, temperatura del freeze-out, y por completitud =5 = mpas /Ty, como
funcion de la masa de materia oscura. Estas graficas fueron hechas usando Python ya que fue necesario extraer solo
las columnas requeridas del archivo relicVSmass.txt el cual contiene toda la informacién calculada por el programa
micrOMEGASs para distintas masas de materia oscura. El c6digo escrito en Python para extraer dicha informacioén,
y de las graficas correspondientes, se puede encontrar en el Apéndice

La Figura muestra que para un valor de masa de materia oscura de 540 GeV (Omega=0.1200) la densidad de
reliquia es aproximadamente igual al valor que se reporta por mediciones con el satélite Planck (Q2h? = 0,1199),
es decir, para mpy; = 540 GeV se tiene una concordancia entre teoria y experimento. La temperatura de freeze
out asociada a dicha masa es de 20.77 GeV. Por debajo de 540 GeV se tiene materia oscura under-abundant y
por encima de dicho valor materia oscura over-abundant, ambas regiones quedan descartadas dentro de nuestro
modelo. Si se comparan las masas de materia oscura para las cuales se tiene un valor cercano a 0.1199 para la
densidad de reliquia se puede apreciar que existe una gran diferencia ya que en la seccién anterior este valor fue
de aproximadamente 750 GeV y usando el programa micrOMEGAs el valor fue de 540 GeV. En la Figura [£.11] se
presentan ambas gréficas.

Esta diferencia en los valores se puede atribuir al hecho de que en el calculo de la seccién anterior el valor de
densidad de reliquia sélo se consideraron los canales neutros de aniquilacién y los diagramas de Feynman més
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Xf=2.54e+01 Omega=3.84e-01
# Channels which contribute to 1/(omega) more than
0.01%.

# Relative contibutions in % are displaved

18.98% ~H+~H- -=W+ W-
9.38% ~H3 ~H3 ->W+ W-
9.23% ~X ~X =W+ W-
B.77% ~H+~X AW+
8.77%~H3 ~H+ AW+
8.05% ~H+ ~H- -=AA
793%~H3 ~H3-~Z Z
779% ~X~X =ZZ
6.53% ~H+~H- ->AZ
293% ~H+~X -=Z W+
293%~H3 ~H+ ->Z W+
1.33%~H+~H-->ZZ
056% ~H+~X ->u D
0.56% ~H3 ~H+ ->uD
0.56% ~H+~X ->c 5
0.56% ~H3 ~H+->c§
056% ~H+~X >t B
0.56% ~H3 ~H+ -t B
0.19% ~H+~H-->u U
0.19% ~H+ ~H- ->c C
0.19% ~H+~H-->tT
0.19% ~H3 ~X =W+ W-
0.19% ~H+~X ->ne E
0.19% ~H+ ~X ->pm M
0.19% ~H3 ~H+ ->ne E

0.19% ~H3 ~H+ -=pm M
0.19% ~H+~X =>pl L
0.19% ~H3 ~H+ ->pl L
0.18% ~H3~X->d D
0.18% ~H3 ~X ->s §
0.18% ~H3~X --h B
0.14% ~H3~X ->u U
0.14% ~H3~X ->c C
0.13% ~H3 ~X ->tT
0.12% ~H+~H-->d D
0.12% ~H+~H-->55
0.12% ~H+~H-->h B
0.10% ~H+~H-->e E
0.10% ~H+~H-->m M
0.10% ~H+~H-->1L
0.08% ~H3 ~X ->ne Ne
0.08% ~H3 ~X ->nm Nm
0.08% ~H3 ~X ->pl NI
0.05% ~H+~X =W+h
0.05% ~H3 ~H+ -=W+h
0.04% ~H3~X -=Zh
0.04% ~H3~X -=e E
0.04% ~H3 ~X ->m M
0.04% ~H3 ~X -=1 L,
0.02% ~H+~H-->ne Ne

0.02% ~H+~H-->nm Nm
0.02% ~H+~H- ->pl NI
0.01% ~H+~H-->Z h

Figura 4.7: Resultado del calculo de densidad de reliquia usando micrOMEGASs para una masa de materia oscura de
300 GeV. Primer renglon: Xf (=mpn/Ty) y Omega (=Qh?). El resto corresponde a los canales de aniquilacion de
materia oscura considerados por el programa micrOMEGAs. Notacién para los escalares oscuros neutros: H3 = A°
y X = HO.

relevantes para cada canal considerado, mientras que micrOMEGAs calcula la densidad de reliquia de manera
exacta pero numéricamente, teniendo en cuenta los canales més relevantes ademas de los canales neutros. Ambos
calculos tienen en comun que fueron hechos usando la aproximacion pure gauge y so6lo se consideraron diagramas de
Feynman a nivel drbol. En la seccién anterior, la gréafica de densidad de reliquia como funcién de la masa, ecuacion
, se consider6 un valor de 10.75 para los grados de libertad efectivos g. (7). El siguiente paso es corregir este
valor y repetir la misma grafica tomando como punto de partida que el nimero de grados de libertad efectivos se
puede obtener indirectamente de la grafica de temperatura de freeze-out contra la masa de materia oscura, Figura
En el intervalo de masas de 300 a 2000 GeV la temperatura de freeze-out estd comprendida entre 11.3 a 81
GeV. Con esta informaciéon y tomando como referencia la pagina 409 de la referencia , se estima que el valor
correcto de los grados de libertad efectivos no es de 10.75 como se supuso sino que es de aproximadamente de 85,
este valor se infiere de la siguiente grafica consultada de la misma referencia (Figura .

Con el valor de 85 para el nimero de grados de libertad efectivos se corrigio la grafica obtenida en la seccién anterior
(Figura [4.6) y, ademas, se incluyo los valores de densidad de reliquia obtenidos con micrOMEGAs, ver Figura
Como se puede observar en la Figura[£.13| cuando el valor para el nimero de grados de libertad efectivos es corregido
a un valor de 85 la diferencia entre las curvas asociadas a la densidad de reliquia es mas significativa ya que ahora
tenemos un cruce entre la curva solida negra (densidad de reliquia corregida de la seccion anterior) y la curva
punteada azul (densidad de reliquia observada) para una valor de masa de materia oscura de 1300 GeV. En este
nuevo escenario tenemos por una parte que el valor de densidad de reliquia calculado con micrOMEGAs coincide con
el valor observado para una masa de materia oscura de aproximadamente 540 GeV pero la densidad de reliquia con el
modelo teodrico lo hace para un valor de masa de materia oscura de 1300 GeV aproximadamente si corregimos
el ntmero de grados de libertad efectivos a un valor de 85. Este ejercicio nos ha dejado un par de ensenanzas
ilustrativas. Por un lado, descubrimos la complejidad de calcular analiticamente la seccién de aniquilacién aunque
haya sido s6lo a nivel de arbol y suponiendo varias simplificaciones e inclusive con ayuda de paquetes de computo
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Figura 4.8: Valores de densidad de reliquia de materia oscura calculada con el programa micrOMEGAs para un
intervalo de masas de materia oscura de 300 GeV a 2000 GeV. La recta punteada azul representa el valor obtenido
por mediciones experimentales con el satélite Planck. La escala en el eje y es logaritmica.
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Figura 4.9: El valor z; calculada con el programa micrOMEGAs para un intervalo de masas de materia oscura
de 300 GeV a 2000 GeV esta relacionado con la temperatura de freeze-out por la formula ¢ = mpa /Ty y es
esta cantidad la que es realmente calculada por micrOMEGAs. Nétese que en todo el intervalo de masas x ¢ varia
relativamente poco y estd muy cerca de 25. Sorpresivamente esto es comun en modelos de materia oscura fria tipo
Wimps, y es la razén por la que en la literatura seguidamente se utiliza la aproximacion x¢ = 25.

algebraicos. Por otro lado, tras los céalculos explicitos hemos verificado que si bien la ecuaciéon aproximada para la
densidad de reliquia predice la forma correcta de dicho observable como funcién de la masa de la materia oscura
(en la aproximacion pure gauge), falla en predecir el orden de magnitud de su valor numérico. De acuerdo con
nuestros resultados y al comparar con el resultado numérico exacto, la ecuacidon desestima o devalaa el valor de
dicho observable en aproximadamente un orden de magnitud. Este par de conclusiones nos muestran la enorme
valia de los codigos publicos como micrOMEGASs, que pareciera que hacen todo de una manera muy simple y en
ocasiones no reparamos en la cantidad de trabajo con la que nos ayudan y permiten el analisis de modelos cada vez
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mas complejos.
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Figura 4.10: Temperatura de freeze-out obtenida con el programa micrOMEGAs para un intervalo de masas de
materia oscura de 300 GeV a 2000 GeV por medio de los datos de la grafica anterior ya que Ty = mpar/xy.
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Figura 4.11: Densidad de reliquia como funciéon de la masa de materia oscura. La curva sélida negra corresponde
a la densidad de reliquia calculada en la seccién anterior para un valor de nimero de grados de libertad efectivos,
9+(T), de 10.75. Los datos discretos rojos corresponden con la densidad de reliquia calculada para distintas masas

de materia oscura usando el programa micrOMEGAs. El eje y contempla escala logaritmica
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Figura 4.12: Numero de grados de libertad efectivos como funciéon de la temperatura en el plasma primordial. Esta
grafica usa el espectro de particulas del Modelo Estandar y tiene en cuenta las peculiaridades de las interacciones

fuertes. La masa del boson de Higgs se establece igual a 120 GeV. Imagen fue tomada de [51], pag. 409. En el
intervalo de temperaturas de 11 a 81 GeV se lee 85 para g.(T).
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Figura 4.13: Densidad de reliquia como funciéon de la masa de materia oscura. La curva solida negra corresponde a
la densidad de reliquia calculada en la seccién anterior para un valor corregido para el niumero de grados de libertad
efectivos, g«(T'), de 85. La curva solida roja es la densidad de reliquia calculada usando el programa micrOMEGAs.
La escala es logaritmica en en eje y.

4.4. Escan del espacio de parametros

En esta seccion se calculd la densidad de reliquia para un conjunto de muchisimos valores de los parametros del
modelo inerte (escén del espacio de parametros) y asimismo se construyé una funciéon de verosimilitud con los datos
de micromegas. Para lograr esto se descargaron los programas Diver y pippi en el enlace https://github.com/
patscott. Pippi es un programa para operar en cadenas MCMqﬂ (Markov chain Monte Carlo, por sus siglas en

2Los métodos de Montecarlo basados en cadenas de Markov comprenden una, clase de algoritmos para el muestreo de una distribucion
de probabilidad. Construyendo una cadena de Markov (tipo especial de proceso estocéastico discreto en el que la probabilidad de que
ocurra un evento depende solamente del evento inmediatamente anterior) que tiene la distribucién deseada como su distribucion de
equilibrio, se puede obtener una muestra de la distribucién deseada registrando estados de la cadena. Cuantos méas pasos se incluyan,
mas se acercard la distribuciéon de la muestra a la distribucion real deseada.
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inglés) y listas relacionadas de muestras de una funcion o distribucion. Mientras que Diver es un rapido muestreador
y optimizador de parametros basado en la evolucion diferencial disenado principalmente para mapear y optimizar
funciones likelihoodEL pero facilmente aplicable a cualquier problema de optimizacion. Para méas informacion acerca
de estos programas consultar el Apéndice y para mas informaciéon sobre las funciones likelihood referirse a la
seccion [2.7] de la presente Tesis.

Para definir la funcién de verosimilitud (likelihood function) respecto del valor de la densidad de reliquia se utilizo la
expresion a la cual se le tomo el logaritmo natural. Realmente nos interesa el negativo del logaritmo natural
de la likelihood function, el negativo porque se quiso maximizar la likelihood function pero Diver es un minimizador,
entonces minimizar el negativo de la funcién es maximizar la funcion original. Nos interesa el logaritmo natural
de la likelihood ya que, como se mencion6 en la seccion 2.7, maximizar la funcién log-likelihood es equivalente a
maximizar la funcién likelihood, ademés, hay una relaciéon que establece que el negativo de 2 veces la funcién de
verosimilitud es igual a una funcién chi cuadrada. A continuacién se presenta el menos logaritmo de

1(z—p)? 1
—log(Lap2) = 5% t3 log(27) + log(o) (4.30)

donde z es el valor experimental medido para la densidad de reliquia (0,1199 £ 0,0027) y w el valor para la densidad
de reliquia calculado por micrOMEGAs de acuerdo con los pasos explicados en la seccion anterior [1.3] y o es el error
experimental de PLANCK, que en esta Tesis se tomo el error experimental de Planck como el 10 % del valor medido
de la densidad de reliquia, es decir o = 0,1z. Como ya mencionamos, para evaluar necesitamos la densidad de
reliquia calculada por micrOMEGASs para un conjunto muy grande de valores de los parametros al hacer scan del
espacio de parametros. Esto se llevo a cabo con el programa Diver el cual es aprovechado por medio de un cédigo
escrito en C. El programa que fue escrito y que utiliza las funciones de Diver lleva el nombre de: cave _example c.c,
el cual es una version modificada del programa example c.c que viene cuando uno descarga Diver. El contenido
de dicho programa se puede ver en el Apéndice[A-3] Entre otras cosas el programa permite definir cuales seran los
parametros libres a tener en cuenta y en qué intervalo estaran los valores de cada uno de ellos. En este caso, son
cuatro parametros libres los que se tomaron en cuenta: la masa de escalar oscuro, mgg, que en la notaciéon que
aparece en el codigo corresponde a mhX, delta 3, deltaC y lal (=\r). Los parametros delta3d y deltaC a su vez son
los que controlan los valores de las masas de los otros escalares oscuros A% y HE: m g0(= mh3) = mhX + deltad y
mpg+ (= mhe) = mhX + deltaC. La masa mhX comprende desde 200 GeV hasta 2000 Gev, delta3 y deltaC desde
0.001 a 20.0, y lal desde -12 a 12. De esta manera, micrOMEGAs calcula realmente la densidad de reliquia para
diferentes valores de mhx (masa del candidato a materia oscura, H°), mh3, mhc y Az. A su vez, micrOMEGAs
necesita los valores fijos de As y mh=125 (masa del boson de Higgs del modelo estandar). Una descripcion detallada
del codigo escrito en C para esta parte del calculo de la funcién de verosimilitud se puede encontrar en el Apéndice
.4

Algo importante por mencionar es que el programa Diver solo funciona para funciones positivas definidas, por
esa razon se consider6 el negativo de la likelihood. En este caso se tuvo que asegurar que la expresion es
positiva definida. El Gnico término que no es positivo en dicha expresion es el término log(o), porque o es menor
que 1. Afortunadamente o esta fija, por lo que podemos asegurar que — log(L) es positiva definida si realizamos un
corrimiento por una cantidad constante igual a log(o), esto equivale a quitar ese término. De esta manera se definio
otra funcion likelihood, a la cual se le llamé — log(L piver)

T(rx—p? 1
—log(Lap2) = 5% + 3 log(2m) (4.31)

esta funcion y la que define @ poseen el mismo minimo, un corrimiento en el eje vertical no afecta los puntos es-
tacionarios. La funcién @ fue guardada dentro de los pardmetros que estan en Diver. El programa se ejecut6 una
vez para ver su desempeno y tardd en completar menos de 24 horas. Esto resulté ser algo bueno para la “resolucion”
que se manejo que es la default de NP=1000 puntos por generacion. El resultado de esta corrida fue un Best final
vector: 1578.09 (masa de materia oscura en GeV) y un “value at best final vector” de 0.918 que es el valor que to-
ma la ecuacion en el minimo y es igual al valor numérico de 0,5 log(27), ya que el minimo se da cuando p = x.

Posteriormente, se incluyo también la likelihood del CTA en el programa escrito en C. En esta Tesis se decidio

3Funcio6n likelihood o funcién de verosimilitud es una funcién de los parametros de un modelo estadistico elegido que permite realizar
inferencias acerca de su valor a partir de un conjunto de observaciones. En cierto sentido, la verosimilitud es una version inversa de la
probabilidad condicional.
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-23 -16 9.5 -3 36 10 17 23 30

Figura 4.14: Regiones ON y OFF para la observacién de la enana esférica Coma Berenices y la determinacion del
background. La enana estd ubicada en el centro del circulo verde en la parte inferior, y se usan cinco regiones
adyacentes (circulos rojos) ubicadas en puntos simétricos con respecto al punto de observacion para determinar la
senal de background, el objetivo del telescopio esté ubicado en el centro de las lineas que se cruzan. La barra de
color representa la importancia de la deteccién de la senal, la ausencia de puntos brillantes notorios en la regiéon
significa que no es necesario tener en cuenta ninguna fuente conocida de rayos gamma en la determinacién del fondo.
Nota: Imagen adaptada de [47].

hacer el analisis basado en una simulaciéon de futuras observaciones de la galaxia enana esferoidal (dSph) Coma
Berenices por el CTA (hemisferio sur). La galaxia Coma Berenices fue descubierta en 2006 por Sloan Digital Sky
Survey y es un satélite tenue de la Via Lactea a una distancia de 44 kpc del Sol. Las galaxias dSph son objetivos
recurrentes para las busquedas de senales de materia oscura en experimentos de deteccién indirecta en virtud de su
gran densidad de materia oscura inferida. Coma fue parte de un estudio reciente de varias dSph en una busqueda de
senales de materia oscura por parte de HESS. De esta manera, en esta Tesis se tratdé de seguir su estrategia general
de analisis, en la medida en que las herramientas publicas disponibles nos lo permitio.

La expresion de la likelihood CTA corresponde a la ecuacion , y en nuestro caso los indices k,i,j que aparecen
se tomaron iguales a uno porque sélo se tiene una galaxia enana (Coma Berenices) k = 1, y no se hizo “binning”
espacial ni de energifa, es decir que ¢ = j = 1 ya que s6lo se tiene 1 bin en energia y 1 bin espacial, lo anterior por
tanto equivale a no tener indices k,i,j, de manera que podemos escribir mas sencillamente como

(NS + NB)NON
Non!

En particular, en nuestro analisis Noy es el nimero de eventos en la region ON que es la region circular centrada
alrededor de Coma (region del “objetivo”) desde la cual se utiliza la observacion simulada, Nopr es el ntimero de
eventos de la region OFF la cual se definié como regiones gemelas en posiciones simétricas alrededor del telescopio
objetivo de las que se extrae la tasa de background de la funcién IRFﬁ (Instrument Response Function) ptublica
proporcionada por el consorcio CTA. Se espera que las tasas de background sean bastante simétricas con respecto a
la posicion del objetivo de la camara y, por lo tanto, este método minimiza una posible fuente de errores sistematicos
al modelar el background a partir de simulaciones de Monte Carlo.

(N5 Ja)¥ors

L(N® NB|Non, Norr) = N
OFF!

exp(—(N® 4+ NB)) exp(—N®/a) (4.32)

4La funcién de respuesta del instrumento (IRF, por sus siglas en inglés) es el mapeo entre el flujo de fotones entrantes y los eventos
detectados. La “deteccion” depende no so6lo del hardware LAT sino también del procesamiento que calcula los parametros del evento a
partir de los observables y asigna probabilidades de que un evento sea un foton.
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a) Calculo de N?

NZB es el background o sea los fotones que tienen un origen diferente al de aniquilacién de materia oscura, expresion
. La integral en se hizo numéricamente en Mathematica desde un valor de energia de 30 GeV hasta
un valor de 30 TeV y tomando At = 160hrs = 576000 s. Cabe aclarar que N” es una constante, un ndmero
fijo para todos los puntos del escan. Ademaés, para calcular completamente N? antes se determiné la taza de
eventos del background dI'B/dE, expresion , la cual a su vez depende de otras cantidades una de ellas es
0(E) = res(E)/V8In2. La resolucion de la energia, d,.s(F), se tom6 como 1,5FE ya que en promedio podemos
asignarle este valor tomando como referencia la grafica de resolucion vs. energia de [52] y que la masa de materia
oscura es del orden de 10? GeV. En la Figura se muestra dicha gréfica.

c e
s [
2 05— MPIK
Q
3 B
g L * IFAE
3 04 v SAM
-] L
a . ° s Paris-MVA

03 |\ -

02

0.1—

C 1 \I\\III‘ 1 |\|||||| ||||\\\| 1 \I\Illll 1
801 0.1 1 10 100

E (TeV)

Figura 4.15: Resolucién de energia utilizando los analisis de linea base/MPIK (cuadrados verdes), IFAE (circulos
rojos), SAM (triangulos azules) y Paris-MVA (tridngulos negros). La resolucion de energia se da en funcion de la
energia estimada. Las sensibilidades diferenciales estdn optimizadas para un tiempo de observaciéon de 50 horas.
Nota: Imagen adaptada de “Monte Carlo design studies for the CTA” (p. 45) por K. Bernlohr et al. (2013). Cada
nombre hace referencia a un estudio de montecarlo llevado a cabo por diferentes grupos de investigadores.

En AQ es el angulo solido subtendido por la galaxia enana el cual se obtuvo usando que la galaxia enana
ocupa 0 = 0,4 grados de radio, de modo que AQ) = 4x sin2(9/2) = 0,496. La taza de fondo de rayos cOsmicos
residuales (Background Rate) E - (d®“%/dEdQ) - .Aecfl;‘c se determin6 mediante la linealizacion de los datos de la
Figura la cual fue adaptada igualmente de la referencia [52].

En este punto es buena idea de tener presente las unidades de todas las cantidades que se necesitan calcular. En la
siguiente tabla presentamos el anéalisis dimensional correspondiente

1 Sec. efic. [0] = m? 7 Flujo (@] = m—2s™1

2 Sec.aniq.  [ov=m’s" 8 Flujo difer. [d®/dE] = m~2GeV s~
3 Ang. sol. Q=1 9 Flujo difer. ang. [d®/dEdQ) = m2GeV 1s~!
4 Area efec. [Acff] = m? 10 Num. difer. [AN/dE] = GeV ™!

5 Factor J [J] = GeVZm=® 11 Taza de eventos ] =s"1!

6 Resolucion [o(E)] = GeV 12 Taza de eventos difer. [dl'/dE] = GeV1g!

Tabla 4.3: Analisis dimensional de las cantidades necesarias para calcular el nimero de cuentas de la senal (S) y del
background (B), N%/8 en SI. Las unidades de energfa se mantuvieron en GeV.
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Lo mas simple fue aproximar esas curvas por una linea recta que unia los dos puntos negros de los extremos,
o puntos cercanos. Se traz6 dos lineas verticales una en la energia 30 GeV y la otra en la energia 30 TeV, se
escogieron dos puntos donde las lineas verticales intersectan méas o menos el centro de la region o banda definida
por la unién de todas las curvas de color. Se obtuvieron las coordenadas que le corresponden a esos dos puntos. La
ecuacion analitica de la linea recta que linealiza la tasa de rayos cosmicos residuales fue: E - (d® T /dEdQ) -Affl} ~
0,05005 — 1,66827 x 107%E. De modo que directamente se obtuvo el producto del 4rea efectiva y flujo diferencial
de rayos cosmicos por unidad de angulo soélido:

(d2F /dEdQ) - ASF ~ (0,050057/E) — 1,66827 x 10~ (4.33)
=~ 1
K
2 T MPIK
S 10"
A= * IFAE
5 1021 v SAM
g 4 Paris-MVA
g10°g
mr“;g
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10°
10—77 1 Lol 1 Ll 1 Lol 1 Ll 1
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Figura 4.16: Tasa de fondo de rayos cosmicos residuales, - ‘fl‘gzg ~Aecf1§a, dada como una funcién de la energia estimada

para los analisis de linea de base/MPIK (cuadrados verdes), IFAE (circulos rojos), SAM (triangulos azules) y Paris-
MVA (triangulos negros). Las sensibilidades diferenciales estan optimizadas para un tiempo de observacion de 50
horas. Nota: Imagen adaptada de “Monte Carlo design studies for the CTA” (p. 44) por K. Bernlohr et al. (2013).

La expresion permite llevar a cabo la integral en . Para llevar a cabo numéricamente dicha integral se
consideraron limites de integracion suficientemente grandes [—106, 10 GeV. Con un tiempo de observacion de 160
horas el background N® dio un poco mas de 5 eventos, exactamente N2 = 5,106 y como ya se mencioné este valor
se mantendra constate durante todo es scan de parametros. Asimismo, a este nivel ya es posible calcular los factores
Non, Norr y a que aparecen en la funcion likelihood en . Norr es la parte entera de NB, Non es la parte
entera del cociente aNB. Se define a = to,/to ¢¢ donde to,, es el tiempo que se observa una regién que contiene
la, galaxia enana Coma y tosy es el tiempo de observacién de una region de background que no contiene la galaxia
enana. En esta Tesis se tomd a = 0,2 que significa que la region de observacion de background es 5 veces mas gran-
de que la region que contiene a Coma (suponiendo igual tiempo de observacion). Por lo tanto, Noxy =1y Nopr = 5.

b) Calculo de N*

N¥ es el nimero de fotones predichos por el modelo tedrico en este caso el modelo IDM y que tienen un origen
asociado a la aniquilacién de materia oscura. El valor de N° no es constante para todo el scan de parametros, es
decir, para cada conjunto diferente de parametros se obtiene un valor de N diferente y por ende también un valor
diferente de la funcion likelihood (4.32). Para evaluar N se necesita calcular el flujo de rayos gama d®/dE ya que
N*® depende del flujo por medio de la tasa de cambio dI'* /dE la cual a su vez depende también del area efectiva,
Ay, expresion , asi que también esta ultima se tuvo que determinar. Primero se calcul6 el flujo de rayos
gama. Por conveniencia, se presenta la expresion que permite calcular el flujo de rayos gama
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dN/f

d(I)’Y 1 2 0170
— = — dQ) d (H°H 4.34
dE“/ 4 </AQ l.o.s SpX) 2]\41%10 zj:avrel - f) ( )

El paréntesis redondo (junto con el 1/47) se llama J-factor, este factor esta bien establecido [47] , este factor se
determina a través de modelos dindmicos de masas que se basan en la ecuacién de Jeans. Por ejemplo, en el caso
de las galaxias esferoidales enanas a partir de observaciones astrofisicas. En esta Tesis el factor J se aproximé por
un niamero: 1092 GeV? em—?, tomando en cuenta la galaxia enana como fuente puntual con factor J constante.
La parte dN/dE se aproxima por |53|

ANY
dE,

= (0,73/mo)x"® exp (—7,8z) (4.35)

con = E./mpyo. La funcién dN/dE es una funciéon de E., o sea de la energia del fotén que se mide en el CTA.
Por tanto, el flujo diferencial (d®/dE,) también es funcion de E,. La suma sobre f corre sobre los estados finales
a los que se puede aniquilar H® + H? — f. No se tomaron en cuenta las aniquilaciones de A? y H* ya que en la
actualidad no existen debido a su desintegracién en H° por ser esta tltima la mas ligera, y por lo tanto, la méas
estable. Asimismo, en el modelo considerado sélo se tomaron los estados finales (por simplicidad y porque son los
que mas contribuyen): H* + H® - h+h, HO + H* - W + W~ y H* + HY — Z + Z.

Las secciones eficaces ov se volvieron a calcular como se hizo en la Seccion pero esta vez no se hicieron cero los
pardametros As 4 5. En la siguiente tabla se presentan los resultados de estas secciones eficaces obtenidas usando los
paquetes FeynCal y FeynArts de Mathematica.

9Ai2
32mm%5

1 H°+HY - h+h

9 HO+ HO — W+ + W- [93 sec® (Bw)+4A7 ]

1287m%

3 HO+HO—>Z+Z (92+4>\ )

647TmX

Tabla 4.4: Secciones eficaces de aniquilacion ov, en unidades naturales GeV 2, para los canales neutros de aniquila-
cién de pares de particulas de materia oscura H del modelo Inerte. La constante adimensional g = e/ sin(fyy) es una
de las constantes de acoplamiento del modelo electrodébil, Oy es el angulo de Weinberg, A, = (1/2)(A3 + Ay + A5)
y X = HY. Para tener las secciones eficaces en unidades SI, [ov] = m®s~!, basta con multiplicar por el factor:
(197 MeV fermi)? - ¢ = 1,1643 x 1022 GeV?m?s~!.

Por lo tanto, el flujo de rayos gama, como funcién de la energia del fotén que se mide en el CTA, queda

d® 0,73 L5e=7,82
S (101952) [( .73/ mHO)f ¢ {oVrer(H'H® — hh) + 0vpe (HOH? — WHW ™) + 00, (H'HY — Z2)}
dr, 2mip,
— (10195?) (0,73/mpo)x"Pe” 787 9N} g5 sec® (Bw) + 407 )] n (g5 +4X7) (4.36)
Zm%{O 327rm§_10 12871'111%_10 647Trn%[O ’

se factorizé dN/dE ya que es la misma para todas las f. Y como se puede observar en dicha expresion, se tiene una
dependencia en el parametro Az, es por esta razon que N° no es constante durante el scan y debe ser evaluada cada
vez que se tiene una conjunto nuevo de parametros. La obtencién de la area efectiva de rayos cosmicos, AgfI}, se llevo
a cabo tomando como referencia la Figura la cual corresponde a una imagen adaptada de la referencia [52].
Esta funciéon fue mas dificil de determinar porque no parece una recta. Se escogid en esta figura, puntos en el eje de
la energia espaciados uniformemente y para cada punto se escogié una altura tal que quedd més o menos en el centro
de la banda definida por la unién de todas las curvas de colores y, aproximadamente, se obtuvieron las coordenadas
en el eje Y (cuya escala es logaritmica). Se utiliz6 un ajuste de datos de tipo polinomial en Mathematica para
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encontrar la ecuacién que mejor se aproxima a dichos datos. La forma funcional del area efectiva, para el intervalo
de [50,10%] GeV, es

Acpp = 34754,7 + 945 44F — 0,048 E% + 8,79 x 107" E® — 4,86 x 10712 E* (4.37)
E -
s
Z10° =
-05 =
£10° =
woE
10° =
B / MPIK
oL / * IFAE
=/ Y SAM
107 L 4 Paris-MVA
E 1 I\IIIII‘ 1 I\I\III‘ 1 I\I\Illl 1 I\I\Illl 1
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E (TeV)

Figura 4.17: Area efectiva dada en funcion de la energia estimada para los analisis de linea de base/MPIK (cua-
drados verdes), IFAE (circulos rojos), SAM (triangulos azules) y Paris-MVA (triangulos negros). Las sensibilidades
diferenciales estan optimizadas para un tiempo de observacion de 50 horas. Nota: Imagen adaptada de “Monte Carlo
design studies for the CTA” (p. 43) por K. Bernlohr et al. (2013).

La integracion en debe hacerse numéricamente de modo que lo mas conveniente fue definir el area efectiva
como una funcién por pedazos para que estuviera definida en todo el intervalo de integracién. Para valores mayores
que 0 pero menores que 50 GeV se supuso que el comportamiento es lineal en la energia (200F) y para valores
superiores a 10* GeV se supuso que el comportamiento es constante con un valor igual al que tienen justo en 10%
GeV, 5,52 x 108 m?. De esta manera se tuvo que el area efectiva se representa por

0 S7 E <0GeV
200F si 0< E <50GeV
Acpp =1 34754,7+ 945,44F — 0,048 E? (4.38)

+8,79 x 1077E® — 4,86 x 107124 si 50 < E < 10* GeV

5,52 x 106 5t E > 10*GeV

La integral doble que determina a N° se hizo numéricamente en un programa en C, justamente sobre el mismo
programa que tiene la informacion de la likelihood de Diver y la paqueteria necesaria para hacer el scan de paré-
metros. En este programa también esta escrita la parte de la likehood de CTA , el flujo de rayos gama
y el area efectiva . Retomando el calculo de N9, las dos integrales, una sobre F y una sobre E’, la segunda
se hizo “dentro” de la primera. Las 2 integrales se aproximaron por areas de rectangulos con base pequena. La de
E se tomo de 30 GeV hasta 30,000 GeV. La base de los rectangulos fue variable por tener escala muy grande en E.
Los detalles de la implementacion de la integral doble se puede encontrar en el Apéndice [C.4] Cabe mencionar que
la parte mas dificil fue la integral sobre E’. Como el area efectiva A. sy es cero para E < 0, la integral original (que
es de menos infinito a méas infinito) se hizo desde 0 hasta infinito, el truco para detener la integraciéon (ya que no
se puede integrar hasta infinito) fue comparar la suma en el altimo término con la suma en el paso anterior, si no
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cambia dentro de la precision que se quiso (10~%) entonces se puede detener la suma. La implementaciéon como tal
de la expresion (4.32)) en el programa en C fue la de su logaritmo

— log(ﬁCTA) = _NON log(NS + NB) — NOFF(IOg(NB) — log(a))

+ (log(Non!) 4+ log(Norr!)) + (NS L NB ]\;B> (4.39)

donde NP = 5106, Noy = 1, Norr = 5y a = 0,2. Esta funcién likelihood también fue guardada dentro de
los parametros de Diver. El logaritmo de la likelihood total, la cual llamamos log(Lr.t), es la suma del log de
likelihoodCTA, (4.39)), y la de la densidad de reliquia, (4.31]). Entonces,

— log(ETot) = — log(ECTA) — log(ﬁghz) (4.40)

La funcion log-likelihoood anterior fue la funcién que Diver se encargd de minimizar (por ende maximizando
log(L7ot)). Una sutileza mas, debemos asegurar que el negativo de la likelihood CTA sea positiva definida la
diferencia con respecto a es que ahora no podemos quitar los términos negativos porque no son constantes
(por culpa de N¥). Entonces, para asegurar que el negativo de la likelihood total sea positiva definida, se definio
una segunda likelihood (dentro del programa en C) y entonces se tuvo que “desplazar” la likelihood total por un
shift predeterminado. Esto hace que si la likelihood que se le pasa a Diver es negativa, detiene el programa para
ajustar el valor de shift, suponemos que la senal del CTA no es grande asi que bastd con poner un shift de 10.
Asimismo, ni la likelihood de reliquia ni la likelihood CTA dependen del parametro Ao, entonces se fijo
ese parametro (A2 = 0) antes de pasarselo a micrOMEGAS para disminuir un poco el tiempo de ejecucion. Entonces
se redujo el ntiimero de pardmetros libres a 4 y se quité Ao de los parametros independientes en las lineas del cédigo.
Al mismo tiempo también pedimos que el programa guardara todos los observables calculados: densidad de reli-
quia, temperatura de freeze-out estos tltimos calculados con micrOMEGAs durante el scan de parametros, seccion
eficaz (en cm®s™!), masa de materia oscura, likelihood Diver y CTA también provenientes del scan de parametros,
asi como informacion de los valores de unas flags definidas en el codigo. Las flags en programacion son variables
que almacenan un valor binario o cédigo que tienen asignado un significado. Normalmente forman parte de una
determinada estructura de datos y el significado del valor que figura en una flag tipicamente se define en relaciéon
con la estructura de datos de la que forma parte. En nuestro caso, el programa escrito tiene definidas tres flags. La
primera de ellas es para saber si hubo o no un error al momento de ejecutar un archivo que tiene la informacion
necesaria para que micrOMEGAS calcule la densidad de reliquia (flag=0 no error, flag=1 si error), la segunda flag
nos permite saber si el calculo de la densidad de reliquia de micrOMEGASs esta dentro de los limites establecidos
((x = 0,1199) £0,1x), flag=0 fuera del intervalo, flag =1 dentro del intervalo. Y la tercera bandera es la que nos dice
si la funcién log-likelihood total es definida positiva o no habiendo hecho el shift correspondiente (flag=0 positiva
definida, flag=1 negativa definida), cabe mencionar que los valores de estas flags cambian en funcion de los valores
en el conjunto de parametros durante el scan.

Con esta informacion se hizo un scatter plot de la densidad de reliquia como funcién de la masa del escalar inerte
y de la secciéon eficaz de aniquilacién también como funcion de la masa de materia oscura. Para estas partes se
utilizé6 un notebook de Jupyter usando“pandas” de Python. Para una descripcién del c6digo implementado para la
obtenciéon de ambas graficas se puede ver el los Apéndices y respectivamente.

Se reportan los resultados obtenidos de una corrida final con una poblacién de 98000 (Total Function calls) para el
minimizador Diver. En la Figura se presenta una grafica de dispersion de puntos en el espacio de pardmetros
del modelo y sus predicciones del valor de la abundancia de reliquias en funcién de la masa del candidato a materia
oscura en el intervalo de 200 a 2000 GeV. Los co6digos de colores para los puntos son segin si o no satisfacen todas
las restricciones fisicas. Los puntos azules comprenden todos los datos obtenidos, los cuales mayoritariamente se
concentran en regiones de masa de materia oscura por encima de los 1000 GeV. Asimismo, los puntos rojos son los
valores de densidad de reliquia que cumplen estar dentro del rango experimental del valor obtenido por medicio-
nes con el satélite Planck. Se puede notar que el niimero de puntos que satisfacen lo anterior es mucho menor en
proporcién que los datos azules, ademas, se tiene un rango amplio de masas de materia oscura, aproximadamente
desde 700 a 2000 GeV, que conducen a una densidad de reliquia dentro del rango experimental. Esta grafica deja
en claro que solo la region por debajo del valor de Planck (la linea horizontal roja) representa puntos fisicamente
aceptables (suponiendo también la posibilidad de un candidato de DM de tipo under-abundant).

pag. 46



CAPITULO 4. RESULTADOS

La Figura[f.19]es una grafica de dispersion para la seccion eficaz de aniquilacion como funcién de la masa de materia
oscura. Al igual que la gréfica anterior, los puntos de color rojo corresponden a los valores de masa de materia oscura
que producen una abundancia de reliquia dentro del valor experimental. Estas masas tienen asociadas secciones
eficaces cuyos valores abarcan desde 1074° a 10724 cm3s~!. La estrella de color cian representa las coordenadas del
Best Fit Point (BFP) mpy (BFP) = 1808 GeV y < ov > (BFP) = 1073431 cm?s™!, este tltimo valor se obtuvo
al sustituir el valor de la masa BFP al igual que el valor de A\, del BFP (—2,144 x 10~°), ambos valores obtenidos
en la minimizacion(maximizacion) de la funcién -log-likelihood total(log-likelihood total) con el programa Diver. El
valor 14.09 es el valor de la likelihood total Diver en el BFP. Sobre la misma grafica se incluyo la curva de exclusion
de Coma(HESS) (datos color amarillo), que es un analisis independiente de la galaxia enana Coma a partir de
observaciones con los telescopios HESS Imaging Atmospheric Cherenkov [54] y representa un 95% C.L. de limite
de exclusion en la secciéon eficaz ponderada por la velocidad para la autoaniquilaciéon de DM en lineas de rayos
gamma (lineas 7). Especificamente, se utilizaron los datos de la Figura 2 de la misma referencia en conjunciéon con
el programa WebPlotDigitizer el cual es una herramienta web utilizada para extraer datos de graficos, imagenes y
mapas.

500 1000 1500 2000
mpu (GeV)

Figura 4.18: Grafica de dispersion de la abundancia de reliquia predicha como funciéon de la masa de materia oscura.
Los puntos azul marino comprenden todos los datos obtenidos; los puntos rojos predicen una abundancia de reliquias
dentro del valor de Planck experimental.

Ahora, en la Figura m presentamos el perfil de verosimilitud (log-likelihood) normalizado en funcién de la seccién
eficaz de aniquilacion y la masa del candidato DM, el punto de mejor ajuste BFP del analisis estd marcado como
una estrella en color negro.

Discutiremos los resultados obtenidos aqui en la ultima seccién de esta tesis.
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Figura 4.19: Grafica de dispersion de la secciéon eficaz de aniquilacion como funciéon de la masa de materia oscura.
Los puntos azul marino comprenden todos los datos obtenidos; los puntos rojos predicen una abundancia de reliquias
dentro del valor de Planck experimental. También se incluye el Best Fit Point (en 1788.64 GeV) marcado con una
estrella de color cian.
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Figura 4.20: Perfil de verosimilitud (log-likelihood) normalizado en funcion de la seccion eficaz de aniquilacion y la
masa del candidato a materia oscura. El BFP se marca con una estrella de color negro. A modo de comparacion,
se muestra la curva de exclusiéon de un analisis de una observacion de Coma por HESS.
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Conclusiones

En esta tesis hemos estudiado una extensiéon del Modelo Estandar de Fisica de Particulas que consiste en agregar
al sector escalar un doblete de Higgs adicional el cual solo se acopla con los bosones de norma electrodébil (a
través de la derivada covariante del grupo de norma electrodébil) y con el Higgs del ME, pero no se acopla con los
fermiones del ME, razon por la que se conoce como doblete inerte. Este doblete inerte es un ejemplo de materia
oscura de tipo escalar y el modelo inerte o IDM es uno de los modelos de materia oscura mas simples. En una
primera etapa del estudio del IDM nos enfocamos en calcular la secciéon de aniquilacion total de manera analitica
en una aproximaciéon conocida como “pure gauge” y considerando tnicamente los canales de aniquilacién neutros.
Usamos este resultado para calcular la densidad de reliquia del escalar oscuro como funcién de su masa utilizando
una féormula analitica aproximada y comparamos el resultado con el célculo numérico exacto. Esta parte de la tesis
sirvi6 para conceptualizar y entender el proceso necesario para calcular dicho observable fisico.

En una segunda etapa nos enfocamos en calcular de manera semi-analitica la funcién de verosimilitud para la
simulacién de deteccion de rayos gama en el CTA provenientes de la aniquilaciéon de pares de particulas oscuras en
la galaxia enana Coma. Construimos esta funciéon suponiendo un experimento de resultado nulo y la combinamos
con una funcién de verosimilitud gausiana para el observable de la densidad de reliquia. Esta funcién likelihood
compuesta la maximizamos respecto de los parametros del modelo IDM la cual nos permitié estudiar vario ejemplos
de lo que se conoce como fenomenologia del modelo inerte. En particular, en la Figura[£.18 obtuvimos una gréafica de
dispersion de la densidad de reliquia del escalar oscuro como funcion de su masa, en la cual podemos observar que
la gran mayorfa de la region del espacio de pardmetros estudiada el modelo IDM resulta ser de tipo under-abundant
(puntos azules por debajo de la linea horizontal que pasa por los puntos rojos). Si suponemos que el escalar oscuro
del IDM representa el 100 % de la materia oscura observada en el universo podemos descartar toda esa region del
espacio de parametros. S6lo los puntos rojos representan coordenadas del espacio de parametros para los cuales el
modelo IDM es consistente con la observacion del satélite Planck del valor de este observable.

El segundo observable estudiado fue la seccion de aniquilaciéon total (promediada con respecto de la velocidad)
al dia presente del candidato a materia oscura del IDM. En la Figura [4.19] mostramos una gréafica de dispersiéon
de dicha seccién en funcién de la masa del escalar oscuro, nuevamente todos los puntos azules representan los
datos obtenidos de la simulacién mientras que los puntos rojos son un subconjunto de los azules que satisfacen la
condicion de consistencia con la densidad de reliquia observada. Se muestra también con una estrella color cyan el
punto donde la funcion de verosimilitud compuesta es maxima, y una curva amarilla representa la curva de exclusion
del experimento HESS obtenida de su corrida de observacién para la galaxia Coma. Recordemos que los parametros
libres del modelo IDM son los acoplamientos cuarticos A; de manera que los observables como la masa del escalar
oscuro, su densidad de reliquia y la secciéon de aniquilacién total son cantidades derivadas de dichos parametros y
son predicciones del modelo. Puesto que dichos pardametros cuarticos estédn restringidos por perturbatividad a ser
menores que 47 (en valor absoluto) esta claro que las cantidades derivadas sélo pueden ocupar una region finita, por
ejemplo en el plano que muestra la Figura y gracias al escan del espacio de parametros (que no es aleatorio sino
que utiliza una técnica de diferenciaciéon evolutiva como se describe en el Apéndice podemos reconstruir esta
region finita, que en la Figura es justamente la dibujada por los punto de colores azul y rojo. En este sentido
el modelo IDM es muy predictivo pues la combinacion de observables de masa y seccién de aniquilacion del escalar
oscuro sblo se puede dar en dicha region finita del plano de la susodicha figura. Y desde luego, la informacién
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del tercer observable estudiado (la densidad de reliquia) permite acotar todavia mas dicha regiéon, como puede
observarse ya que los puntos rojos cubren una subregiéon de la total.

Finalmente, para un mejor entendimiento de la fenomenologia del modelo IDM construimos el perfil de verosimilitud
a partir de la funcién de verosimilitud compuesta involucrando los tres observables estudiados: la masa del escalar
oscuro, su densidad de reliquia y su seccién de aniquilacion total. En la Figura[£.20| mostramos dicho perfil: la funcién
de verosimilitud compuesta (normalizada a su valor maximo) como funcion de la masa y la seccion de aniquilacion
total del escalar oscuro. Recordemos que en el limite de alta estadistica dos veces el negativo del logaritmo natural
de la funcion de verosimilitud es igual (hasta una constante) a una funciéon y-cuadrada. En particular, de la relacion
estadistica: Ax? = —2Alog £, donde Ax? = x? — x2,.,,, v Alog L = log L — log Lnax = 10g(L/Lmaz), podemos
ver que conociendo el cociente de la funcién de verosimilitud y su maximo podemos inferir intervalos Ay?, cuyos
valores numeéricos representan niveles de confianza o C.L. por sus siglas en inglés. En la Figura [£:20] los niveles de
C.L. de 99% y 95 % se muestran como las respectivas fronteras entre los diferentes colores y estan marcadas por
lineas de contorno. Basicamente, lo que esta figura nos estd mostrando es que fuera de las regiones coloreadas el
modelo IDM es completamente inconsistente con la observacién conjunta de la densidad de reliquia por el satélite
Planck y la no observacion de rayos gama por encima del fondo en el observatorio CTA.

Puesto que el experimento de resultado nulo fue una suposiciéon que hicimos llegamos a la conclusion de que si
en un futuro el CTA en efecto no detecta rayos gama por encima del fondo al observar la galaxia Coma, nuestros
resultados indican que el modelo IDM quedaré excluido por dichas observaciones en toda la regién no coloreada de
la Figura y este es el resultado principal del anélisis de esta tesis.

Por ultimo, recordemos que la curva de exclusion de HESS excluye toda la regiéon que estd por encima de ella
misma. Como podemos observar en la Figura[£.20] dicha curva se encuentra alrededor de un orden de magnitud por
encima de la region coloreada del perfil de verosimilitud. Podemos concluir entonces que nuestro analisis mejora en
un orden de magnitud el resultado de HESS al excluir una regién més grande que dicho experimento.
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Apéndice

Paqueterias y softwares

A.1. FeynCalc y FeynArts

FeynCalc es un paquete de Mathematica par calculos algebraicos en fisica de altas energias. Proporciona herramien-
tas para manipulaciones con estructura de Lorentz, manipulaciones del dlgebra de Dirac, calculos del factor de color,
derivacion de reglas de Feynman, calculos de integrales tipo loop de Feynman (e.g. reduccion Passarino-Veltman) y
calculos de algebra no conmutativa, asi como varias tabulaciones de integrales de pardmetros de Feynman, trans-
formadas de Mellin, convoluciones, lagrangianos y reglas de Feynman. También, se proporcionan funciones de
traduccion para cambiar la sintaxis de FeynCalc hacia y desde la sintaxis FORM y para generar codigo FORTRAN.
El directorio “FeynCal” se coloca en el directorio “Aplicaciones” en el arbol de instalacion de Mathematica.

FeynArts es un paquete de Mathematica para generar diagramas de Feynman y las amplitudes correspondientes. El
FeynArts originall fue creado por J. Kiiblbeck, M. Bohm and A. Denner en 1990. Desde 1998 has sido desarrolado
atin mas por Thomas Hahn (hep-ph/0012260). Para mas informacion acerca de FeynArts por favor visitar el sitio
oficial https://feynarts.de/. El manual esté disponible ahi.

FeynArts no es una parte de FeynCalc pero su salida (output) puede ser usdo por FeynCalc para evaluar las
amplitudes generadas. Desafortunadamente, muchas funciones de FeynArts han sido nombradas igual que funciones
en FeynCalc lo cual hace que Mathematica produzca muchas advertencias (warnings) cuando se cargan ambos
paquetes en la misma sesion. Una posible solucion es generar primero las amplitudes con FeynArts, luego guardarlas
en un notebook (cuaderno de trabajo de Mathematica), salir de Mathematica, abrir el notebook y solo luego cargar
FeynCalc y evaluar las amplitudes. Sin embargo, este método es bastante inconveniente si uno quiere jugar con
diferentes opciones y ver como esto afecta el resultado final.

Las principales caracteristicas de FeynArts son: 1) La generacion de diagramas es posible en tres niveles: campos
genéricos, clases de campos o particulas especificas; 2) La informacion del modelo esta contenida en dos archivos
especiales: El archivo del modelo genérico define la representacion de las cantidades cinematicas como espinores o
campos vectoriales. El archivo de modelo de clases configura el contenido de particulas y especifica los acoplamientos
reales. Dado que los usuarios pueden crear sus propios archivos modelo, la aplicabilidad de FeynArts es practicamente
ilimitada dentro de la teoria cuantica perturbativa de campos. Se proporcionan, como modelo genérico, el formalismo
de Lorentz (Lorentz.gen) y como modelo de clases, el modelo estandar electrodébil en varias variaciones (SM.mod,
SMQCD.mod, SMbgf.mod), el modelo estandar minimo supersimétrico (MSSM.mod, MSSMQCD.mod ) y el modelo
Two-Higgs-Doublet (THDM.mod). Ademéas de los diagramas ordinarios, FeynArts puede generar diagramas de
contratérminos y diagramas con marcadores de posiciéon para funciones de vértice irreducibles de una particula
(diagramas de esqueleto); 3) FeynArts emplea el llamado algoritmo de regla de inversion"para concatenar cadenas
de fermiones. Este algoritmo es tnico en el sentido de que también funciona para fermiones de Majorana y los
acoplamientos que violan el niimero de fermiones que conllevan (por ejemplo, quark-squark-gluino) y, por lo tanto,
permite implementar modelos supersimétricos; 4) Se permiten vértices de adyacencia arbitraria, requeridos para
teorias efectivas; 5) Se admiten propagadores mixtos, como los que aparecen en normas que no son de tipo R y 6)
FeynArts produce diagramas de Feynman con calidad de publicacion en PostScript o LATEX en un formato que
permite una facil personalizacion.
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A.2. micrOMEGAs

MicrOMEGAs 2.0 es un codigo que calcula la densidad reliquia de una particula masiva estable en un modelo
arbitrario. La suposicion subyacente es que existe una ley de conservaciéon como la R-paridad en supersimetria que
garantiza la estabilidad de la particula impar més ligera. El nuevo modelo fisico debe incorporarse en la notacion
de CalcHEP, un paquete para la generaciéon automética de amplitudes de dispersion y sus cuadrados. Una vez
hecho esto, todos los canales de aniquilacién y coaniquilacién se incluyen autométicamente en cualquier modelo.
Las secciones transversales en v = 0, relevantes para la deteccion indirecta de materia oscura, también se calculan
automaticamente. El paquete cuenta con varios modelos de muestra: el modelo estandar minimo supersimétrico
(MSSM), el MSSM con fases complejas y el NMSSM, entre otros. Se describe la extension a otros modelos, incluidos
los modelos no supersimétricos.

En anos recientes se han desarrollado herramientas computacionales sofisticadas para realizar célculos de obser-
vables de materia oscura dentro de modelos supersimétricos que conservan la R- paridad, cuatro de ellos estan
disponibles publicamente: micrOMEGAs, DarkSUSY, IsaTools y superISO. Todos incluyen célculos precisos de la
densidad de reliquias, asi como las distintas restricciones en el modelo las cuales se obtienen a partir de observables
de precision o del sector del sabor del modelo. Ademaés, los tres primeros calculan las tasas de deteccion directa e
indirecta, mientras que micrOMEGA e Isatools proporcionan observables en colisionadores. MicrOMEGASs tiene la
importante caracteristica anadida de que puede generalizarse facilmente a otras extensiones del modelo estandar.
Esto se debe a que micrOMEGASs esta estructurado en torno a CalcHEP, un programa genérico que, una vez que
se le proporciona un archivo de modelo que contiene la lista de particulas, sus masas y las reglas de Feynman
asociadas que describen sus interacciones, calcula cualquier secciéon transversal del modelo. Las rutinas estandar de
micrOMEGAS se pueden usar para calcular la densidad de reliquia, asi como otros observables de materia oscura.
Para calcular la densidad de reliquia, micrOMEGASs resuelve numéricamente y sin ninguna approximacion la ecua-
cién para la abundancia,

dy 7 g (T
dy  [mg.(T) M,
dr 45
El calculo de todas las secciones transversales de aniquilaciéon y coaniquilaciéon se realiza exactamente a nivel de
arbol. En la seccién transversal promediada térmicamente,

220 9i95 f(mi+m]~)2 ds\/sK1(v/s/T)p3; 3o Oigiki(5)
2732, gim; Ka(mi/T))? ’
los canales de coaniquilacién se compilan y agregan solo cuando es necesario, es decir, cuando la diferencia de masa
con el candidato a materia oscura no supera un valor determinado por el usuario.
MicroOMEGAs se desarrollo por primera vez para el modelo estandar minimo supersimétrico (MSSM). En este mo-
delo, el gran ntmero de canales de aniquilaciéon hacia deseable la automatizaciéon. Por esta razéon, microOMEGAs
se baso en CalcHEP. La generalizacion a otros modelos de fisica de particulas fue sencilla y solo requiere especificar
el nuevo archivo de modelo en CalcHEP. Para que el programa encuentre la lista de procesos que deben calcularse
para la seccion eficaz de aniquilacién promediada térmicamente, relevante para el calculo de la densidad de reliquia,
es necesario especificar el analogo de la R-paridad y asignar una paridad impar o par a todas las particula del
modelo. Las particulas del modelo estandar tienen una paridad par. La particula impar méas ligera se identificara
entonces con el candidato a materia oscura. MicroOMEGAs genera automéaticamente todos los procesos del tipo
xix; — X,Y, donde x; designa todas las particulas impares de R-paridad y X,Y todas las particulas pares R-
paridad. Mientras uno se restringa a masas y secciones eficaces a nivel de arbol, requiere un trabajo minimo por
parte del usuario més all4 de la definiciéon del archivo del modelo. Sin embargo, se ha demostrado que para un célcu-
lo preciso de la densidad de reliquia es necesario en muchos casos tener en cuenta correcciones de orden superior.
En particular, son importantes las correcciones a la masa del candidato a materia oscura o de cualquier particu-
la que pueda aparecer en el canal s, por ejemplo, las correcciones a las masas de Higgs en el MSSM o sus extensiones.

(o0) (Y (T)? = Yeq(T)?). (A1)

(ov) = (A.2)

Una ventaja del enfoque basado en un programa genérico como CalcHEP es que se puede calcular ademas cualquier
seccion eficaz o ancho de decaimiento en el nuevo modelo considerado. En particular, estan disponibles secciones
eficaces a nivel de arbol para procesos 2 a 2 y anchos de decaimiento de particulas. Ademés, las secciones eficaces
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multiplicadas por la velocidad relativa, ov, para la aniquilacién de materia oscura en v — 0 y los rendimientos para
el continuo v, et, P, los espectros v, relevantes para la deteccién indirecta de materia oscura, también se calculan
automaticamente.

A.3. Pippiy Diver

Diver es un muestreador de evolucion diferencial de codigo abierto disenado para su uso en problemas de optimizacion
en fisica y astronomia. Diver esta disenado principalmente para mapear y optimizar funciones de probabilidad,
pero facilmente aplicable a cualquier problema de optimizaciéon. También incluye opciones adicionales para generar
parametros derivados, detener y reiniciar escaneos, calcular aproximaciones a varias cantidades bayesianas y tratar
con parametros discretos. Como Diver es un muestreador de evolucién diferencial a continuacién explicamos este
término.

La evolucion diferencial (DE) es un algoritmo de busqueda metaheuristica basado en la poblaciéon que optimiza
un problema mejorando iterativamente una solucién candidata basada en un proceso evolutivo. Dichos algoritmos
pueden explorar rapidamente espacios de disenno muy grandes. Se puede decir que DE es uno de los algoritmos de
busqueda mas versatiles y robustos y, a menudo, es el algoritmo de eleccion para problemas multimodales de alta
dimension. Los problemas de optimizacién con restricciones son bastante dificiles de resolver debido a su complejidad
y alta no linealidad. La evolucion diferencial funciona mediante la evolucién de una muestra de puntos en el espacio
de parametros, con generaciones sucesivas elegidas por una forma de suma de vectores entre los miembros de la
muestra actual. En su forma més simple, DE requiere sélo tres parametros de control; esto se puede reducir ain
maés en variantes que permiten la autoadaptaciéon de parametros.

Diver esté escrito en Fortran e incluye contenedores para llamarlo desde C/C++. Es compatible con gecd.4 y
posteriores, y con la versién 11 y posteriores del paquete de compilaciéon de Intel. El paralelismo en Diver hace
uso de MPI (Message Passing Interface, un protocolo de comunicaciéon para programacion paralela) y funciona
simplemente dividiendo cada generaciéon de manera uniforme en todos los procesos de MPI. Se invoca llamando a la
funcién de Fortran diver() o su equivalente en C cdiver() desde algtn programa controlador de usuario-proveedor. Al
llamar a estas funciones, el programa controlador debe pasar la direcciéon de otra funcion de probabilidad/objetivo
proporcionada por el usuario, que Diver luego minimiza. El paquete incluye programas de controlador de ejemplo y
funciones objetivas en Fortran, C y C++; estos se pueden encontrar respectivamente en los subdirectorios example f,
example c y example cpp del directorio de instalacién principal de Diver. Diver se puede descargar como tarball
fuente o como repositorio git desde http://diver.hepforge.org. Se publica bajo una licencia de uso académico.
A continuacién presentamos el contenido del archivo example c.c en el cual todas las lineas importantes estén
comentadas

#include <float.h>
#include <stdbool.h>
#include <stddef.h>
#include "diver.h"

const int nPar = 5; // Dimensionality of the
parameter space

const double lowerbounds [] = {-5.,-50.,-5.,-50.,-2.}; // Lower boundaries of
parameter space

const double upperbounds [] = { 5., 50., 5., 50., 2.}; // Upper boundaries of
parameter space

const char path[] = "example_c/output/example"; // Path to save samples,
resume files, etc

const int nDerived = 0; // Number of derived
quantities to output

const int nDiscrete = 0; // Number of parameters
that are to be treated as discrete

const int discrete[] = {}; // Indices of discrete
parameters, Fortran style, i.e. starting at 1!!

const bool partitionDiscrete = false; // Split the population
evenly amongst discrete parameters and evolve separately

const int maxciv = 1; // Maximum number of
civilisations

const int maxgen = 100; // Maximum number of

generations per civilisation
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const int NP = 1000; // Population size (
individuals per generation)

const int nF = 1; // Size of the array
indicating scale factors

const double F[] = {0.6}; // Scale factor(s). Note
that this must be entered as an array.

const double Cr = 0.9; // Crossover factor

const double lambda = 0.8; // Mixing factor between
best and rand/current

const bool current = false; // Use current vector for
mutation

const bool expon = false; // Use exponential
crossover

const int bndry = 3; // Boundary constraint: 1=
brick wall, 2=random re-initialization, 3=reflection

const bool jDE = true; // Use self-adaptive
choices for rand/1/bin parameters as per Brest et al 2006

const bool lambdajDE = true; // Use self-adaptive rand-
to-best/1/bin parameters; based on Brest et al 2006

const double convthresh = 1.e-6; // Threshold for gen-1level
convergence: smoothed fractional improvement in the mean population value

const int convsteps = 10; // Number of steps to
smooth over when checking convergence

const bool removeDuplicates = true; // Weed out duplicate
vectors within a single generation

const bool doBayesian = false; // Calculate approximate
log evidence and posterior weightings

const double maxNodePop = 1.9; // Population at which node

is partitioned in binary space partitioning for posterior

const double Ztolerance = 1.e-3; // Input tolerance in log-
evidence

const int savecount = 100; // Save progress every
savecount generations

const bool resume = false; // Restart from a previous
run

const bool outputSamples = false; // Write output .raw and
sam (if nDerived != 0) files

const int init_pop_strategy = 0; // Initialisation strategy:
O=one shot, 1=n-shot, 2=n-shot with error if no valid vectors found.

const bool discard_unfit_points = false; // Recalculate any trial
vector whose fitness is above max_acceptable_value

const int max_init_attempts = 10000; // Maximum number of times
to try to find a valid vector for each slot in the initial population.

const double max_acceptable_val = 1e6; // Maximum fitness to
accept for the initial generation if init_population_strategy > O, or any generation if
discard_unfit_points = true.

const int seed = 1234567; // base seed for random
number generation; non-positive or absent means seed from the system clock

const int verbose = 1; // Output verbosity: O=only

error messages, l=basic info, 2=civ-level info, 3+=population info

//Function to be minimized. Corresponds to -1ln(Likelihood).

//Plain Gaussian centred at the origin. Valid for any number of dimensions. Minimum value is the
number of dimensions.

double gauss(double params[], const int param_dim, int *fcall, bool *quit, const bool validvector,
void** context)

{
double result = 0.0;
for (int i = 0; i<param_dim; i++) result += params[il*params[i] + 1.0;
if (!validvector) result = DBL_MAX;
*fcall += 1;
*quit = false;
return result;
}

int main(int argc, char** argv)
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{
void* context = &gauss; //Not actually used in this example.
cdiver (gauss, nPar, lowerbounds, upperbounds, path, nDerived, nDiscrete, discrete,
partitionDiscrete,
maxciv, maxgen, NP, nF, F, Cr, lambda, current, expon, bndry, jDE, lambdajDE, convthresh,
convsteps, removeDuplicates, doBayesian, NULL, maxNodePop, Ztolerance, savecount, resume,
outputSamples, init_pop_strategy, discard_unfit_points, max_init_attempts,
max_acceptable_val, seed, context, verbose);
//Note that prior, maxNodePop and Ztolerance are just ignored if doBayesian = false
}

Pippi es un programa para operar métodos de Montecarlo basados en cadenas de Markov (MCMC por sus siglas
en inglés, Markov chain Montecarlo) y listas relacionadas de muestras de una funcion o distribuciéon. Un método
MCMC es un método para ajustar modelos a un conjuntos de datos. Son una clase de métodos que son usados prin-
cipalmente para evaluar numéricamente integrales multidimensionales. Sin embargo, es verdad que estos métodos
son altamente usados para la practica de inferencia estadistica; esto es, ajuste de modelos a datos.

Pippi puede fusionar, analizar gramaticalmente y graficar conjuntos de muestras (“cadenas”), ya sea en términos de
la funcion de verosimilitud (likelihood function) directamente o como densidades de probabilidad implicitas poste-
riores. Con la adicion de una funcion definida por el usuario, también puede posprocesar (“recortar”) cadenas. Pippi
casi no requiere instalacion.

Se puede usar pippi para hacer lo siguiente: 1) Combinar dos o méas cadenas con la instruccion: pippi merge <ca-
denal><cadena2>... <cadenax>. Pippi simplemente concatenaré las dos cadenas, haciendo un poco de trabajo
basico verificando errores en el camino, y nos entrega una nueva cadena fusionada; 2) Postprocesa una cadena con
la instrucciéon: pippi pare <cadena><nombre del modulo python><nombre de la funcién en el moddulo>.
Pippi cargara dinamicamente el médulo de python <nombre del moédulo de python>>, encuentra la funcién <na-
me_of function in module>dentro de ella, y usa esto funciéon para operar en cada punto de la cadena elegida,
entregando la cadena posprocesada resultante. La cadena devuelta no necesariamente contiene los mismos paré-
metros/observables o incluso el mismo nimero de ellos como la cadena inicial; 3) Escritura una cadena usando
opciones en iniFile.pip: pippi parse iniFile.pip. Pippi realizara automaticamente el binning, el perfilado, la margi-
nacion, etc. de la(s) cadena(s) solicitada(s) indicada(s) en iniFile.pip, y los guarda como archivos de informacion.
Note que iniFile.pip o el archivo de etiquetas que especifica deben contener etiquetas que indican en qué columna y
formulario puede encontrar pippi las multiplicidades y/o probabilidades en la cadena en cuestion; 4) Escribe scripts
de graficado para una cadena usando opciones en iniFile.pip: pippi script iniFile.pip. Pippi escribira scripts de bash
para ejecutar ctioga2 en los archivos de datos producidos en una operacion analisis gramatical de pippi, usando las
opciones en iniFile.pip; 5) Ejecuta el script de graficado para una cadena usando opciones en iniFile.pip: pippi plot
iniFile.pip. Pippi ejecutara los scripts de bash escritos en una operaciéon de escritura de pippi para generar graficas
en pdf con ctioga2, luego mueve y cambia el nombre de las graficas segtin las opciones en iniFile.pip y 6) Analiza
gramaticalmente, escritura y grafica todo al mismo tiempo: pippi iniFile.pip. O equivalentemente, para ejecutar:
pippi script iniFile.pip, pippi parse iniFile.pip y pippi plot iniFile.pip.
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Céalculo de los acoplamientos ciibicos y cuarticos
del modelo inerte

b) Interacciones cuarticas: Estas son interacciones de contacto entre dos bosones de norma y dos
escalares

Leya = b b" + ¢ (B.1)
con
1

b= S (gW — g/ BM)HT + %W"‘%HO +1iA°) (B.2)

S Pp— 1 3 ! 04449
At = WHEHY - = (qW3H* £ ¢/ B*Y(HY +iA B.3
5 2\@(9 9'B")( ) (B-3)
(B.4)

de modo que

1 1
bibH = §(gW3 —¢B,)H + gW:[(HO — iAO)] [2(gW3’” —¢BMYH™T + %W"‘L(HO +iAY)
/ 2
= (g/2)> (WH*W3)H H* — % (B*W3) H H* + gZ (W3HW, ) H™ (HO 4 iA%)+

/ / 2

(g )2 (B”BM) HfHJr _ % (B“W;) H*(H() + iA[)) + gZ (WB’#W;) H+(H() - iAU)
99 0 0 92 042 042

- (B*W ) H(H® —iA°) + T (WHrw) [(HY)? + (A°)?]

ademés
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1
WHrHY — —(gW3H + ¢’ B*)(H® + i A°)

* gv2 - 1 3 0 _ - 40
chet = W, H (gW, +9'B,)(H® —iA”) Ve

H 2 2\/§

2
_ g - T - .
= ) (WHRW) HOH S = S0 (WHrWE) H (H? 4 iA)+

gv2
2

2
=\ 77— : 9 .
- T (B’ W, )H (H°+iA%) — T (W3HW ) HY (H? —iA°)
99 , 1 . . .
=5 (BUWI) HY(H? =A%) 4 o (qW™ +g'B") (9Wi + ¢'By) [(H")? + (A°)7]
Al sustituir las expresiones anteriores en (B.1)), y hacer el agrupamiento de términos semejantes, se obtuvo

Lowa = % (W, W) B ((H®)? + (A%)?) + H+H-] — H*WHH(H® - iAO)%g/BM
W 4 iA) B, (0 1 (A02) (07 + )20 2,
+HYH™ [(g/2)2 (WHw ) — 979/ (B*W2) + (¢'/2) (B"Bu)}
donde hemos simplificado el factor (gW?”“ +9q B”) (gW3 +¢'B ) (g% +g )Z”Z al utilizar la relaciéon inversa

en . y las definiciones para g y ¢’. Ahora, al sustituir la relacion inversa dada por (2.6 junto con las definiciones
de g y ¢’, obtenemos L.y, en términos de los campos inertes, A, y Z,,

Lowa = 92 (W, W) B ((H°)? + (A%)?) + HYH | + 24, A"HTH- — S5 (1 —22,) 7, AP HY H~
cw
1 2
b 2,2 [ (0 4 (A°) S 62 4 o)+ (1= 268 A

T o (TSW = ew AW HET(HO — iA%) + ;i(—swzﬂ — ew A )W TRHT (H° + iA%)
cw

2
con cy = cosfOy y sy = sinfyy. Al notar que Cg—"{(g2 + ¢’?) = 1 obtenemos finalmente

2 1 ‘
Lowe = % (W, W) [2((H0)2 +(A%)%) + H+H—] A A HH — 25122 Z, APH Y H-

cw
2
g 1 _
+ 12 2" {2((110)2 +(A9%) + (1 -2} HYH } (B.5)
w
+ - (—swZy — ew AWHRHY(HO —iA°) + — (—sw Z, — cw A )W HH~ (HO +iA%)
2cw 2ew

hemos enfatizado los campos inertes marcandolos en color rojo.

b) Interacciones cubicas: términos en los que los bosones interactiian con los escalares inertes por
medio de corrientes gauge

Lewy = aj,a" + dyd" —iayb" + ibya" +icyd" —id;,c" (B.6)

con
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a* =orHT (B.7)
1

d* = — (0" H® 4 io* A° B.8
75 i0"A°) (B:8)

se tiene

Lo = (9,H) (9" H*) + | (9, H° - iauAO)} Dﬁ(amo + ia“AO)}

[
—i(0uH7) [1(9W3’“ — g/ B HT + JW T (H" + z’AO)}

+ i - (gW3 —¢'B,)H™ + W+( ZAO)] (O H™T)

. g\f R : 1 :
+i| W H Q\f(gW?’ +¢'B,)(H —iA°) [ﬂ(a“HO + z@“AO)}
—i _i(a HY —i0 AO)] g—ﬂwwfﬁ — L(gw?’»ﬂ +¢'B*)(H +iA°)
V2 " 2 2v2
= SOH@ H) + 3 (0,A°)(0A%) + (9 H ) (" H)
+ie(H OMHT — HTO"H™)A, + 2@9 (—1+2¢%)(H o"HY — H o"H™)Z,
Cw
+ %Zﬂ(m“am“ — iHO9" A”)

¢ . _ _ .
+is W, [(H+iA%)0"H™ — H 0*(H +iA")]
.g . .
- z§WH+ [(H? —iA"Yo*HT — HTo"(HY —iA%)]
donde hemos hecho uso nuevamente de la relacion inversa de la expresion (2.6)) y utilizado las definiciones de g y ¢'.

Al agrupar los términos con Z,,, A, e identificar las corrientes asociadas con Z,,, 4, y W,j‘ , las cuales corresponden
a los factores que estan multiplicando a dichos campos en la expresion final de L., finalmente obtenemos

Lewp = %(8HHO)(6“HO) + %(aﬂAO)(amO) + (0, H )(o*H™T)

+ IR AL+ T2+ (T W, + ho) (B.9)
con
Jh =de(H OMH'T — HTO"H™) (B.10)
Jh = 22(; (=14 2c)(H o*HY — H o*H ) +iA’9"H" —iH 9" A" (B.11)
Jh = —%g [(H®+iA"o*H™ — H 0*(H" +iA”)] (B.12)
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Ejemplos de Codigo

C.1. Ejemplo de calculo de la seccion eficaz de aniquilacién para el canal
H° + H — Z 4+ Z usando los programas FeynCalc y FeynArts de
Mathematica

1. Se llama al paquete FeynArts

$LoadAddOns = {"FeynArts"};
<< FeynCalc ¢

2. Se llama al archivo que tiene la informaciéon del modelo inerte

1| SetOptions [InsertFields, Model -> "InertDoublet"]

3. FeynCalc “llama” a FeynArts primero para que utilice las reglas de Feynman y le diga cudles son los diagramas
relevantes para el proceso que se le pide con el comando InsertFields|...]. Los escalares se denotan por una S, los
vectores por una V y los fermiones por una F. Entonces por ejemplo: V[1] = foton (masa 0), V[2] = bozén Z (masa
se denota por MassVZ), V[3] = boson W positivo (masa se denota por MassVWp). Las antiparticulas se denotan
por un signo menos, por ejemplo -V[3] = bosén W negativo. Ademas, S[1|] = boson de Higgs, S[2] = boson inerte
HO (masa se denota por MassH0), S[3] = bosén inerte A0 (masa se denota por MassA0) S[6] = boson inerte HO+
(masa se denota por MassHOp). Para el canal considerado se tiene que

1| diagsl = InsertFields[

2 CreateTopologies [0, 2 -> 2], {s[2], s[2]} -> {v([2], V[2]},
3 InsertionlLevel -> {Particles}];

| > $GenericMixing is OFF

generic model {Lorentz} initialized

6 > 47 particles (incl. antiparticles) in 19 classes

7 > $CounterTerms are ON

8 > 151 vertices

9 classes model {InertDoublet} initialized

10 inserting at level(s) {Particles}

4. El comando Paint]|...] es para que muestre los diagramas que corresponden al proceso que le estamos pidiendo,
en este caso pedimos el proceso: S[2], S[2] — V[2], V[2] (los diagramas de Feynamn obtenidos para el canal de
aniquilacion considerado se pueden encontrar en la seccién de Resultados)

Paint [diagsl, ColumnsXRows -> {2, 1}, Numbering -> Simple,
SheetHeader -> None, ImageSize -> {512, 2561}];

5. El comando FCFAConvert|....] calcula la amplitud para este proceso de manera automética usando las reglas de
Feynman del modelo. Los momentos entrantes se denotan pl, p2 y los salientes k1,k2. Al resultado lo llamamos
ampl.
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ampl = FCFAConvert[CreateFeynAmp[diagsl], IncomingMomenta -> {pl, p2},
OutgoingMomenta -> {k1, k2}, UndoChiralSplittings -> True,
ChangeDimension -> 4, TransversePolarizationVectors -> {k1, k2},
List -> False, SMP -> True, Contract -> Truel

1 1
[H lam3 v — i lam4 v — i lam5 v) (£'(k1) - £ (k2)) [7— iCTW? g1? v+ — i CTW? g2% v + i CTW gl g2 STW v +
4 4

1 1 1 1 o
7tgl STW* u+—1g12 u——tgzzslwzwﬂgzz ])/((kl+k2)2—Masshh2]+

2 ; ) (pz-& (k1)) (k1 - & (k2) + pl-&(k2) — p?-E(u))]/((H—E)Z—MassAnz) +

([WgZ g15'1'w2_ _ _ _ _
) (pz-z'(k2)) (k2 - &'(k1) + pL - & (k1) — p2 -E(k]))]/(( k2 - p2 )’ ~MassA0®) —

[ ([Wg2 g]SlW
[2

2 1 ; 2
—— i g2® STW® +
4

1 i 1 i 1 . ig
i|-— iCTW? gl” + — i CTW? g2% + i CTW gl g2 STW + — i gl* STW® +
4 4 4 4
(&'(kl)-&'(k2))

Figura C.1: Output para la variable ampl. Notemos que la expresion es funcién de: los parametros del modelo IDM
Ai (1 =3,4,5), CTW(= cosOw ), STW(=sinbw), gl, g2, v, k1, k2, pl, p2, e(k;) (j = 1,2), la masa del escalar de
Higgs del ME Masshh(= my,), la masa del escalar A° MassAO(= m.ap).

6. Para simplificar se analizé sblo el caso en el que las masas de los escalares oscuros HO, A0 y H* son grandes
respecto a las masas de los bosones de norma Z y W. Entonces se estudi6 el caso en que estas masas son entre 1
TeV y 5 TeV (1TeV = 1000 GeV). Ademas, se aproximo6 las masas de los escalares oscuros MassHO = MassAQ =
MassHOp y se denoté a esta masa por mDM. También, se sustituy6 g1 = tanfy y v = 2cosOywmz/go

ampl = ampl //. {CTW -> Cos[ThetaW],
STW -> Sin[ThetaW],
gl -> g2 Tan[ThetaW]l, v -> 2 Cos[ThetaW] MassVZ / g2,
MassAO -> mDM, MassHO -> mDM, MassHOp -> mDM
}
ampl = ampl // Simplify

Nota: Otra aproximaciéon que se hizo fue la llamada “limite pure gauge”, y consiste en hacer todos los acoplamientos
cuarticos en el potencial escalar iguales a cero. Esto también para simplificar los calculos mas adelante. La razon
para esto es que en el limite pure gauge a nivel arbol las masas de los escalares oscuros son iguales lo cual justifica
la simplificacién antes hecha.

7. Una vez que se calcula la amplitud, primero hay que indicarle a FeynCalc que se quiere usar variables de
Mandelstam. Esto se hace en el el comando SetMantelstam]...]. Aqui es importante que las dos ultimas entradas
sean MassVZ por que estas son las dos particulas producto del canal considerado, estas van a cambiar segun el
canal que se tenga. Por ejemplo, si el canal es HO+ HO — Z + ~, entonces las ultimas dos entradas serian MassVZ,
0.

FCClearScalarProducts [];
SetMandelstam[s, t, u, pl, p2, -k1, -k2, mDM, mDM, MassVZ, MassVZ];

8. Se calcul6 el modulo al cuadrado de la amplitud. Las funciones mas importantes en este punto son: DoPolari-
zationSums[#, k1|, este comando es para hacer la suma sobre polarizaciones finales y aparece porque los estados
finales son bosones vectoriales. Cuando los estados finales son bosones masivos (como en este ejemplo) solo hay que
especificar el momento del bosén final, en este caso hay un comando para el Z con momento k1 y otro comando
para el Z con momento k2; en el caso en el que el estado final es un fotéon, hay que cambiar al comando: DoPolari-
zationSums[#, k1, 0] donde el fotén tiene momento k1, es decir, hay que indicarle explicitamente que el estado de
momento final tiene masa 0. El otro comando importante es: TrickMandelstam|#, s, t, u, 2m%,, +2MassVZ2]. Aqui
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s6lo nos tenemos que asegurar que la tltima entrada corresponde con la identidad: s+t +u = M2 + Mf +M? + M3,
donde se ha denotado por Ma y Mb las masas de las particulas que se estan aniquilando y por M1 y M2 las masas
de las particulas que resultan de la aniquilaciéon. Esto cambia segtin el canal.

ampSquared = (ampl (ComplexConjugate[ampl])) //
FeynAmpDenominatorExplicit // DoPolarizationSums[#, k1] & //
DoPolarizationSums [#, k2] & //
TrickMandelstam[#, {s, t, u, 2 mDM"2 + 2 MassVZ~2}] & //
AbsoluteTiming
ampSquared2 = ampSquared[[2]];
polsumU = Simplify[ampSquared2]

Outf4s (gz" sec’(Thetaw) (Mass\/Z4 (20 mDM* —20 mDM? (r+ u) + > + 18 t u+ uz) -
8 MassVZ* (6 mDM® — 5 mDM* (¢ + u) +2 mDM? t u + ¢ u(t + u)) +
8 (5 mDM® - 4mDM® (¢ + u) + mDM* (2 + 12?) + * 1%))) /
(16 (mDM2 - t)2 (mDM2 - u)z) + (g22 MassVZ? sec’(ThetaW) (lam3 + lam4 + lam5)
(MassVZ? (8 mDM? — 4 (¢ + w)) — 20 mDM* + 12 mDM? (¢ + w) + £* =6 t u + u’))
(2 (Mﬂsshh2 - s) (mDM2 - I) (mDM2 - u)) +

(12 MassVZ* — 4 MassVZ? s + sz) (lam3 + lam4 +lam5)>*

(Masshh? - S)Z

Figura C.2: Output simplificado del modulo al cuadrado de la amplitud de canal considerado, polsumU. Notemos
que la expresion es funcion de: los parametros del modelo IDM \; (i = 3,4,5), Oy, g2, las variables de Maldestam
s, t ¥ u, la masa del boson masivo Z MassVZ(= my), la masa del escalar de Higgs del ME Masshh(= m;,) y por
ultimo la masa de la materia oscura mDM.

9. Una vez que calcula el cuadrado de la amplitud se indicé que haga los acoplamientos cuarticos cero (limite pure
gauge), es decir, A3 = Ay = A5 = 0. Se eliminé la variables u en favor de t y s usando la misma ecuacién anterior.

polsumU = Simplify[polsumU //. {
lam3 -> 0, lam4 -> 0, lamb -> 0
}H
polsumU = Simplify[polsumU //. {
u -> -t - s + 2 mDM~2 + 2 MassVZ~2
}H

(g2“] sec’(ThetaW)
(4 MassVZ® — 4 MassVZ® (8 mDM? + 5) + MassVZ " (96 mDM* + 16 mDM* (s =4 1) + s* + 16 s £ + 32 1*) +
8MassVZ® (4 mDM® =3 mDM* (3s+4 1)+ 6mDM” t (s+2 1) — £ (s +5 st +4 %)) +
8(mDM® = 4mDM® 7+ mDM* (5" + 25+ 6 1*) -4 mDM” £* (s + 1) + 1 (s + r)z)))/

(16 (mDM? — 1)’ (-2 MassVZ® — mDM® + s + 1)°)

Figura C.3: Modulo al cuadrado de la amplitud del proceso de aniquilacién considerado. La dependencia en esta
expresion ahora es en g2, Oy, MassVZ(= mz), mDM, las variables de Mandelstam ¢ y s.

10. Ahora que se tiene el modulo al cuadrado de la amplitud del proceso de aniquilacion HO+ HO — Z + Z, se
procede a integrar con respecto a la variable de Mandelstam ¢ segtn la referencia 49|, ecuacion (37), que por
conveniencia escribimos a continuacion

0 2
6(8)2/_ dtz% (C.1)

donde (s) se le conoce como seccién de aniquilacién reducida y |A|? es el modulo al cuadrado de la amplitud del
canal de aniquilacién de materia oscura y contempla una suma sobre todas las componentes de materia oscura y
sobre todos los vectores ME, fermiones y escalares. La velocidad de materia oscura en el marco de referencia del
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centro de masa DM-DM se denota por 3 (se aclara que 3 ~ v) esta dada por 8 = /1 —4/x con z = s/m%,,, de
la cual podemos obtener una expresion que es de utilidad méas delante

B%s =5 —4m% (C.2)

La abundancia de materia oscura en el freeze-out esté determinada de manera precisa por los dos términos principales
de la expansion de para ( pequeno, que describe las contribuciones de onda-s y onda-p: d4(8 — 0) =~
csB+cpB+ -+, donde cs = go(H® + H® — Z + Z), en este caso. La integracion en se cambia, de manera
equivalente, a una integral del tipo

1 t+ )
7(5) = Tor o NI | o) (C3)

que lleva como nombre seccion eficaz de reaccion [50] y esta relacionada con la seccion eficaz reducida por &(s) =
B%0(s). Ademas,

A(s, M3, M) = {s — (Mo + My)*}{s — (Mo — My)*} (C4)
y los limites de integracion, para s fija, estan dados por
1
t£(s) = M2+ M — —{(s + M2 — M?)(s + M7 — M3
( ) a 1 28{( a b)( 1 2) (05)
F AV (s, M3, M)A 2 (s, M7, M3)}

Para todos lo canales de aniquilacién considerados en esta Tesis (A + B(= A) — X +Y, con A = HO, A0 o HF) se
tiene que M, = M, de modo que la ecuacion (C.4) se reduce a

A(s, M2, M) = {s — (Mg + M,)*} = s(s — 4M7) (C.6)
Para el ejemplo del canal aqui considerado (HO + HO — Z + Z) tenemos:

As, M2, M) = (s — 4Mo) = s(s — dmy) = 56° (1)
donde se ha usado (C.2), y

t(s) = % (:I:\/(s —4m2 ) (s — 4m%) + 2m¥ 4+ 2m% — s) (C.8)

la cual es valida para el canal de aniquilacién considerado, otros canales tendran distintos limites de integracién
pero al final estaran dados por (C.5)).
Finalmente, ((C.3)) se escribe como

t
y, por lo tanto, la seccién eficaz reducida queda
1 “
5(s) = Tons? L dt | A(s,t)|? (C.10)

y es la expresion que se integrd (atn sin considerar los limites de integracion) en Mathematica. Adicionalmente se
introdujo un factor adicional de equalFinalStates = 1/2 cuando las particulas en el estado final son iguales, de otra
manera se cambia por equalFinalStates = 1.
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equalFinalStates = 1/2;
prefac = 1/(16 Pi s72);
integral = prefac*equalFinalStates*Integrate[polsumU , t]

(Massvz? - 4 mDMZ)2 (Massvz? - 4 mDMZ)2 1
- g2" sec'(ThetaW) - - + - + -
512w s 2 MassVZ® + mDM? — s — ¢ mDM? — ¢ 2MassVZ% — s

. . . . 1
2(MassVZ* + MassVZ? (4 s — 8mDM?) + 16 mDM* - 8 mDM? s)log(f - mDM?) - —————
2MassVZ® — s

2 (MassVZ* + MassVZ” (4 s — 8mDM?) + 16 mDM* - 8 mDM? 5) log(—2 MassVZ®> — mDM?” + s+ 1)+ 8 ¢

Figura C.4: Resultado de la integracién indefinida de la seccion eficaz reducida con respecto a la variable de
Mandelstam t.

11. Antes de hacer la evaluacion es conveniente separar el resultado anterior en su parte que no tiene logaritmo de
la parte que si lo tiene.

logFreePart = SelectFree2[integral, Logl
logPart = SelectNotFree2[integral, Logl // Simplify

12. Ahora si evaluamos cada parte en los limites de integracion apropiados (C.8))

tLower = -1/

2 (s - 2 MassVZ~"2 - 2 mDM~2 + Sqrt[(s - 4 mDM~2) (s - 4 MassVZ~2)])
tUpper = -1/

2 (s - 2 MassVZ~"2 - 2 mDM~2 - Sqrt[(s - 4 mDM~2) (s - 4 MassVZ~2)])
xsectionPartl = ((logFreePart /. {t ->

tUpper}) - (logFreePart /. {t -> tLower})) // Simplify
xsectionPart2 =
logPart /. Loglt + a_ : 0] :> Log[(tUpper + a)/(tLower + a)l //
Simplify

13. La seccion de aniquilacion completa para este canal es “crossSectionTotal” (omitimos el output del resultado ya
que la expresion es muy larga y se va a simplificar més adelante)

crossSectionTotal = (xsectionPartl + xsectionPart2)

14. Se elimina la variable s en favor de la velocidad relativa de las particulas aniquilantes 3, ver (C.2)), al resultado
lo llamamos “xsectTot”

xsectTot = Simplify[crossSectionTotal /. s -> 4 mDM~2/(1 - beta~2)]

15. Se vuelve a separar el resultado en dos partes, una que no tiene logaritmos y otra que si. Nos interesa el limite
de velocidades pequenas : 8 muy pequeila, la parte del logaritmo es cero en el limite 5 — 0 (lo cual se corrobora en
el codigo a continuacion), esta parte se desprecia y se aproxima la seccion eficaz por la parte que no tiene logaritmo

xsecl = SelectFree2[xsectTot, Logl

xsec2 = SelectNotFree2[xsectTot, Logl // Simplify
Limit [xsec2, beta -> 0]

0

16. Interesa el coeficiente de la primera potencia de 3, que por definicién es la aproximacion de onda-s a la seccion
de aniquilacion. Para obtener ese coeficiente se desarrollamos en potencias de 3:

xsectVO0 = Normal [Series[xsecl, {beta, 0, 1}1]

17. Ahora se desprecian términos del tipo MassVZ / mDM porque se esta suponiendo que mDM es del orden de
1-10 TeV y MassVZ ~ 0.08 TeV, esto es equivalente en la expresion del resutado anterior a tomar MassVZ = 0.
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v (g2 (5 MassVZ* - 24 MassVZ? mDM? + 32 mDM ) sec’(ThetaW) y/beta” mDM? (mDM? — Massvz?) ) /

2

(1024 7 mDM* (2 mDM” — MassVZ®}")

Figura C.5: Seccion eficaz en términos de potencias de § hasta orden O().

xsectV0 =
Simplify [xsectVO /. MassVZ -> 0, Assumptions -> {beta > 0, mDM > 0}]

beta g2* sec’(ThetaW )

128 7 mDM?
Figura C.6: Aproximacion MassV Z — 0 a la seccion eficaz.

18. La seccion de aniquilacion oo(H? + H® — Z + Z), en la aproximacién de onda-s, es el coeficiente de f3:

g5 sect Oy

oo +H® - Z+7) = (C.11)

128™m3,,,

C.2. Ejemplo de cédigo en lenguaje C para el calculo de la densidad de
reliquia usando el programa micrOMEGAs

El programa mictOMEGAS es descargado en (https://lapth.cnrs.fr/micromegas/) e instalado en la compu-
tadora del usuario. La carpeta del programa micrOMEGASs tiene otra carpeta con los archivos con la informacion
del modelo inerte en la ruta:~/Micromegas/IDM/work/models/. Los archivos méas relevantes son: lgrngl.mdl (contiene el
lagrangiano del modelo), funcl.mdl (contiene las restricciones del modelo), prtclsl.mdl (contiene las particulas del
modelo) y varsl.mdl (contiene las variables del modelo). Un programa escrito en lenguaje C llamado “inerte.c” tiene
las instrucciones que le permiten a mictOMEGAS calcular la densidad de reliquia dados los parametros input que
vienen en el archivo de variables libres llamado “inertePar.txt”.

En el siguiente codigo en C llamado inerte.c se muestran las instrucciones que permiten poner en funcionamiento
el programa micrOMEGAs.

#include <stdio.h>
#include <math.h>
#include <stdlib.h>
#include <ctype.h>
#include <string.h>

#include"../include/micromegas.h"
#include"../include/micromegas_aux.h"
#include"1lib/pmodel.h"

int main(int argc,char** argv)

{

FILE *fp = NULL; /* crea un puntero de tipo FILEx*/

int err;

char cdmName [10];

int spin2, charge3, cdim;

int flag = 0; /*campos escalares neutros, tercer comp del archivo relic.txt*/

ForceUG=0; /* to Force Unitary Gauge assign 1 */
nPROCSS=0; /* to switch off multiprocessor calculations */

if (argc==1)
{
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printf (" Correct usage: ./main <file with parameters> \n");
printf ("Example: ./main datal.par\n");

/* exit (1) ;x/
fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txtx*/
if (fp == NULL){

printf ("Error en crear el documento\n");
exit (1)}

fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0,
fclose(fp); /*cerrar el archivox/
return O0;}
err=readVar (argv[1]) ;
if (err==-1) {printf("Can not open the file\n");
/*exit (1) ;%*/

fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txtx*/

printf ("Error en crear el documento\n");
exit (1)}

fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0,
fclose(fp); /*cerrar el archivox/
return 0;}
else if(err>0) { printf("Wrong file contents at line %d\n",err);
/*exit (1) ;%/

fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txt*/

printf ("Error en crear el documento\n");
exit (1)}

fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0,

fclose(fp); /*cerrar el archivox/
return O0;}

err=sort0ddParticles (cdmName) ;
if (err) { printf("Can’t calculate %s\n",cdmName);
/* return 1;%x/
fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txt*/
if (fp == NULL){

printf ("Error en crear el documento\n");
exit (1) ;%

fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0,
fclose(fp); /*cerrar el archivox/

return 0;}

gNumbers (cdmName , &spin2, &charge3, &cdim);

Xf=-1.0 y flag=1) %/

Xf=-1.0 y flag=1)*/

Xf=-1.0 y flag=1)*/

Xf=-1.0 y flag=1)*/
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95 printf ("\nDark matter candidate is ’%s’ with spin=%d/2\n",
96 cdmName , spin2) ;

97

99 if (charge3) { printf ("Dark Matter has electric charge %d/3\n",charge3);
100
101 /* exit (1) ;x%/

103 fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txtx/

105 if (fp == NULL){

106

107 printf ("Error en crear el documento\n");
108 exit (1) ;%

110 fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0, Xf=-1.0 y flag=1)*/
111 fclose(fp); /*cerrar el archivox/

112 return 0;}

11

114

115

116 if (cdim!=1) { printf ("Dark Matter is a color particle\n");
117

118 /* exit (1) ;%/

119

120 fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivo relic.txt*/
121

122 if (fp == NULL){

123

124 printf ("Error en crear el documento\n");

5 exit (1) ;}

7 fprintf (fp,"-1.0 -1.0 -1.0 1\n"); /*MHX=-1.0, Omega=-1.0, Fx=-1.0 y flag=1)x*/
128 fclose(fp); /*cerrar el archivox/
129 return 0;}

132 printf ("\n=== MASSES OF HIGGS AND ODD PARTICLES: ===\n");
133 printHiggs (stdout) ;

134 printMasses (stdout ,1);

135

136

137 int fast=1;

138 double Beps=1.E-4, cut=0.0001;

139 double Omega,Xf;

140

141| // to exclude processes with virtual W/Z in DM annihilation
142 VZdecay=1; VWdecay=1; cleanDecayTable();

14

144 printf ("\n==== Calculation of relic density =====\n");

145 Omega=darkOmega (&Xf ,fast ,Beps ,&err);

147 printf ("Xf=7%.2e Omega=9%.2e\n",Xf,Omega) ;
148 if (Omega>0) printChannels (Xf,cut ,Beps,1,stdout);

152 /*Lineas agregadas por Carlosx*/

154 double mass;
55 findVal ("MHX" ,&mass) ;

7 fp = fopen("relic.txt", "w"); /*crea el archivox*/

161 printf ("Error en crear el documento\n");
162 exit (1) ;
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}

/*Copiar masa, densidad de reliquia, Xf y flagx*/
fprintf (fp," %.2f %.2e %.2f %d\n", mass, Omega, Xf, flag);

fclose(fp); /*cerrar el archivox/

return O0;

}

El programa inerte.c es el programa més sencillo que se puede tener que calcula la densidad de reliquia dados los
parametros input que vienen en el archivo de variables libres: “inertePar.txt”. En general, dicho c6digo tienen las
siguientes partes: 1) de la linea 2 a la 148 se le pide a micrOMEGAs que calcule la densidad de reliquia para el modelo
inerte usando los archivos del modelo inerte antes mencionados los cuales terminan con “.mdl” y los datos input
de los pardmetros del modelo se encuentran en el archivo “inertePar.txt ” (MHX=2000.00, MH3=2000.0000001,
MHC=2000.0000002, 1laL.=0.000001, 1a2=0.000001, Mh=125), en este archivo se ponen las masas de los 3 escalares
oscuros iguales (realmente no exactamente iguales, las diferencias entre las masas y los acoplamientos son muy
pequenas, esto con el objetivo de asegurar que el candidato a materia oscura sea HO, de otra manera al parecer
cuando las masas son exactamente iguales micrOMEGASs escoge al azar entre HO y A0) y los acoplamientos restantes
se ponen con un valor igual a cero. El limite pure gauge, \;, = 0, implica que A3 = Ay = A5 = 0 y con esto las masas
de los escalares oscuros son iguales, ver las expresiones en . El parametro A; es el acoplamiento cuartico del
Higgs del modelo estandar, o sea es el acoplamiento del vértice h* donde h representa el higgs del modelo estandar.
La densidad de reliquia del escalar oscuro no depende de A1, por eso A; se toma igual al valor que se infiere de
las mediciones de la masa del higgs y del valor de expectacion del vacio: m% = 4)\;v2. El pardmetro \o también se
toma igual a cero solo por simplicidad, ya que es el autoacoplamiento del doblete inerte, y la densidad de reliquia
tampoco depende de este parametro. Esto es suficiente para hacer todos los acoplamientos cuarticos iguales a cero
para tener el limite pure gauge, Ay, = 0. MicrOMEGASs usa las masas de los escalares oscuros como parametros
independientes, esto se puede hacer ya que las masas estan dadas por los acoplamientos y otros términos y se pueden
despejar algunos acoplamientos cuérticos en términos de las masas, ver y (2.11)), el valor del parametro my
se obtiene de la ecuacién de minimizacién del potencial, también llamada ecuacion tadpoleﬂ La notacion para los
escalares oscuros y las demés particulas se pueden ver en el archivo: ~/Micromegas/IDM/work/models/prtclsi.mdl. El
archivo prtclsl.mdl a ~H3 lo denomina “odd higgs”, odd significa impar bajo paridad, por lo cual ~H3 es la notacién
del pseudo-escalar A0Q. Por otro lado ~x corresponde con HO. El resultado (output) de estas lineas de codigo después
de compilar inerte.c es que muestra los valores de la densidad de reliquia (llamada Omega), Xf (relacionada con la
temperatura del freeze-out Ty = mpas/x¢) y los canales de aniquilacion considerados; 2) de la linea 152 a la 174 se
tienen las instrucciones para crear un archivo llamado “relic.txt” el cual tendra en el mismo renglén, separados por
un espacio, los valores de la masa de materia oscura MHX (=mHO0), el valor de densidad de reliquia calculada con
micrtOMEGAs (Omega), Xf y el valor de flag (que es una bandera cuyo valor es 0 o 1 dependiendo de si es aceptable
el calculo (0) o no (1). A este nivel siempre su valor es cero, pero mas adelante al hacer un escan del espacio de
parametros puede tener un valer distinto.).

Posteriormente, se hizo un otro programa en C, llamado “cave.c” (el nombre es completamente arbitrario) el cual
actualiza (mediante un ciclo While) la masa de los escalares oscuros desde un valor 300 GeV hasta 2000 GeV en
incrementos de 10 GeV que vienen en el archivo de nombre “inertepar3.txt”. En cada etapa, cave.c tiene también
la instrucciéon de llamar al programa inerte.c para calcular la densidad de reliquia y Xf, para la masa asociada
a la etapa del ciclo correspondiente usando, los datos del archivo “inertepar3.txt”. Por iltimo, cave.c tiene una
instrucciéon que permite ir guardando los datos de los resultados anteriores, junto con las masas de materia oscura y
la temperatura de freeze-out obtenida a partir de Xf, en un nuevo archivo llamado “relicVSmass.txt”. A continuaciéon
se muestra el contenido del archivo cave.c

2| #include <stdio.h>

1Un “tadpole” en QFT es un diagrama de Feynman de 1-loop con una pata externa el cual da una contribucién al valor de expectacién
de vacio (VEV) del campo. También se llama tadpoles a los diagramas de Feynman de 1-loop con un propagador que se conecta de
nuevo a su vértice de origen. Las correcciones de tipo tadpole son necesarias si el campo externo correspondiente tiene un VEV distinto
de cero, por ejemplo, como el campo de Higgs.
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#include
#include
#include

<math.h>
<stdlib.h>
<ctype.h>

6| #include <string.h>

9l int main () {

11| char command [50] ;
12| int mh;

13| double mHX, mH3,
14| double deltaM =

mHC, lal,
0.0000001;

la2;

16 FILE
17 FILE
18 FILE

inertePar3.txtx*/
relic.txt */
relicVSmass.txt*/

xfc =
xfcc =
xfccc =

NULL;
NULL;
NULL ;

/*crea un puntero de tipo FILE:
/*crea uun untero de tipo FILE:
/*crea un puntero de tipo FILE:

20 mHX =
21 mH3 =
22 mHC =
23 lal =
4

300;

mHX + deltaM;
mHX + 2x*deltalM;
0.000001;

la2 = 0.000001;
mh = 125;

8| /*Ciclo while sobre las masa del escalar oscuro MHXx*/
20| /*Generar un archivo inertePar3.txt que guarda info sobre las masas,
input para micromegasx*/

acoplamientos y sirve de

31 fccc = fopen("relicVSmass.txt","w"); /*Esto evita la sobreescritura en relicVSmass.txt*/
32 if (fccc==NULL){

33 printf ("Error en crear el documento relicVSmass.txt\n");

34 exit (1) ;}

35 fclose(fccc);

38 while (mHX <= 2000){

fc = fopen("inertePar3.txt","w"); /*crea el archivox*/
11 if (fc == NULL){
42 printf ("Error en crear el documento inertePar3.txt\n");
13 exit (1) ;
14 }
45
16 fprintf (fc, "MHX %.2f \n", mHX);
a7 fprintf (fc, "MH3 %.7f \n", mH3);
18 fprintf (fc, "MHC %.7f \n", mHC);
49 fprintf (fc, "lalL %f \n", lal);
50 fprintf (fc, "la2 %f \n", la2);
51 fprintf (fc, "Mh %d \n", mh);

66

69

fclose(fc);

/*Llamar al

strcpy (command ,
system (command) ;

/*cerrar el archivox/

"./inerte inertePar3.txt");

/*abrir archivo relic.txt modo LEERx*/

fcc =fopen("relic.txt",

if (fcc

printf ("Error en abrir el documento

exit (1) ;

"I'");

relic.txt\n");

ejecutable que calcula la densidad de reliquiax*/
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int flag;
double mHO,Omega, Xf, Tf;

fscanf (fcc,"41f %1f %1f 7%d",&mHO,&Omega ,&Xf ,&flag);
fclose (fcc);

/*Guardar (si flag ==0) masa, reliquia y Xf en un archivo llamado relicVSmass.txtx*/
if (flag == 0){
Tf = mHO / Xf; /*Temperatura de Freeze-out*/
fccc = fopen("relicVSmass.txt", "a"); /*crea el archivo modo APPENDx*/
if (fccc == NULL){

printf ("Error en crear el documento relicVSmass.txt\n");
exit (1) ;}

/*Copiar masa, densidad de reliquia, Xf y temp de freeze-out*/
fprintf (fccc," %.1f %.4f %.2f %.2f\n", mHO, Omega, Xf, Tf);

fclose(fccc); /*cerrar el archivox*/

}

printf ("Terminada masa=Y%.2f\n",mHX); /*Avisa que un ciclo ha terminado*/

mHX = mHX + 10;

mH3 = mH3 + 10;
mHC = mHC + 10;
¥

return O;

}

A continuacion, se presenta una parte del contenido del archivo “ relicVSmass” el cual contiene los datos de masa

de materia oscura (primera columna), densidad de reliquia (segunda columna), Xf (tercera columna) y temperatura
de freeze-out Tt (cuarta columna),

300.0 0.0394 26.58 11.29
310.0 0.0419 26.55 11.68
320.0 0.0445 26.52 12.07
330.0 0.0471 26.49 12.46
340.0 0.0499 26.46 12.85
350.0 0.0527 26.44 13.24
360.0 0.0556 26.41 13.63
370.0 0.0585 26.38 14.03
380.0 0.0616 26.36 14.42
390.0 0.0647 26.33 14.81
400.0 0.0678 26.30 15.21
410.0 0.0711 26.29 15.60
3 420.0 0.0744 26.26 15.99
430.0 0.0778 26.24 16.39
440.0 0.0813 26.21 16.79
450.0 0.0848 26.19 17.18
460.0 0.0884 26.16 17.58
470.0 0.0921 26.15 17.97
480.0 0.0958 26.12 18.38
490.0 0.0997 26.10 18.77
500.0 0.1040 26.07 19.18
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C.3. Ejemplo de cédigo en Python para la realizaciéon de la grafica Qh?
vs. mpys con los datos obtenidos con micrOMEGASs

En el siguiente cédigo escrito en Python se tienen las instrucciones que permiten extraer los datos de la masa de
materia oscura, densidad de reliquia, Xf y temperatura de feeze-out del archivo “relicVSmass.txt” generado a partir
del programa cave.c tal como se explica en la Seccién Ademés, el mismo programa contiene las instrucciones
que generan las graficas: Qh? vs. mpu, Tt vs. mpym ¥ Tf VS. Mpar.

import matplotlib.pyplot as plt
%matplotlib inline

import math

import matplotlib as mpl

import matplotlib.tri as tri

from mpl_toolkits.axes_gridl import make_axes_locatable
import numpy as np

import matplotlib.colors

from matplotlib.patches import Rectangle

from matplotlib.colors import LinearSegmentedColormap
from matplotlib import cm

from numpy import ma

from matplotlib import ticker

import matplotlib.mlab as mlab

from matplotlib import rc

rc(’text’, usetex=True)

import pylab as pltL
import seaborn as sns

import pandas as pd

matplotlib.rcParams.update ({’font.size’: 14})

[]

or line in open(’relicVSmass.txt’, ’r’):
lines = [i for i in line.split()]
mass = [j for j in lines[0].split(’.0°)]
x.append (int (mass [0])) #primera columna de relicVSmass.txt = masa mHX
y.append (float (lines [1])) #segunda columna de relicVSmass.txt = Omega
z.append (float (lines[2])) #tercera columna de relicVSmass.txt = xf
w.append (float (lines [3])) #cuarta columna de relicVSmass.txt = Tf

o N < M
[
—
—

#plt.title ("Densidad de Reliquia")

plt.xlabel (r"$m_{DM}$ (GeV)")
plt.ylabel (r"$\Omega \cdot h~{2}$")
plt.x1im ((0,2000))
plt.yscale(’log?’)

#for i in range(len(x)):
#print (x[i])

plt.plot(x,y, ’r’)
plt.axhline(y = 0.1199, color = ’b’, linestyle = ’dashed’)
plt.legend ([’micrOMEGAs’,°0.1199°], loc=2, prop={’size’: 7})

;| #plt.style.use(’classic?)

plt.savefig(’omega.pdf’)

matplotlib.rcParams.update ({’font.size’: 14})
plt.plot(x,z, ’g’)
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plt.xlabel (r"$m_{DM}$ (GeV)")
plt.ylabel (r"$x_{£f}$")
plt.x1im((0,2000))
#plt.style.use(’classic?’)
plt.savefig (’xf.pdf’)

matplotlib.rcParams.update ({’font.size’: 14})
plt.plot(x,w, color="orange")

plt.xlabel (r"$m_{DM}$ (GeV)")
plt.ylabel(r"$T_{f}$ (GeV)")
plt.x1im((0,2000))

#plt.title ("Temperatura de Freeze-out")
#plt.style.use(’classic’)

plt.savefig (’Tf.pdf’)

C.4. Ejemplo de codigo en lenguaje C para el cilculo del flujo de rayos
gama y funciéon likelihood CTA mediante un scan del espacio de
parametros

#include <float.h>
#include <stdbool.h>
#include <stddef .h>
#include "diver.h"

#include <stdio.h>
#include <math.h>
#include <stdlib.h>
#include <ctype.h>
#include <string.h>
#include <mpi.h>

const int nPar = 4; // Dimensionality of the
parameter space

const double lowerbounds [] = {200.0,0.001,0.001,-12.0};// Lower boundaries of
parameter space (MHX,delta3,deltaC,lal)

const double upperbounds [] = {2000.0,20.0, 20.0,12.0};// Upper boundaries of parameter

space (MHX ,delta3,deltaC,lal)

const char path[] = "/home/cave/idm/results/inert"; // Path to save
samples, resume files, etc

const int nDerived = 9; // Number of derived
quantities to output (Omega,Xf,likelihood,flagRelic y flag)

const int nDiscrete = 0; // Number of parameters
that are to be treated as discrete

const int discrete[] = {}; // Indices of discrete
parameters, Fortran style, i.e. starting at 1!!

const bool partitionDiscrete = false; // Split the population
evenly amongst discrete parameters and evolve separately

const int maxciv = 1; // Maximum number of
civilisations

const int maxgen = 100; // Maximum number of
generations per civilisation

const int NP = 1000; // Population size (
individuals per generation)

const int nF = 1; // Size of the array
indicating scale factors

const double F[] = {0.6}; // Scale factor(s). Note
that this must be entered as an array.

const double Cr = 0.9; // Crossover factor

const double lambda = 0.8; // Mixing factor between

best and rand/current
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const bool current = false; // Use current vector for
mutation

const bool expon = false; // Use exponential
crossover

const int bndry = 3; // Boundary constraint: 1=
brick wall, 2=random re-initialization, 3=reflection

const bool jDE = true; // Use self-adaptive
choices for rand/1/bin parameters as per Brest et al 2006

const bool lambdajDE = true; // Use self-adaptive rand-
to-best/1/bin parameters; based on Brest et al 2006

const double convthresh = 1.e-6; // Threshold for gen-level
convergence: smoothed fractional improvement in the mean population value

const int convsteps = 10; // Number of steps to
smooth over when checking convergence

const bool removeDuplicates = true; // Weed out duplicate
vectors within a single generation

const bool doBayesian = false; // Calculate approximate
log evidence and posterior weightings

const double maxNodePop = .83 // Population at which node

is partitioned in binary space partitioning for posterior

const double Ztolerance = 1.e-3; // Input tolerance in log-
evidence

const int savecount = 1; // Save progress every
savecount generations

const bool resume = false; // Restart from a previous
run

const bool outputSamples = true; // Write output .raw and
sam (if nDerived != 0) files

const int init_pop_strategy = 0; // Initialisation strategy:
O=one shot, 1=n-shot, 2=n-shot with error if no valid vectors found.

const bool discard_unfit_points = false; // Recalculate any trial
vector whose fitness is above max_acceptable_value

const int max_init_attempts = 10000; // Maximum number of times
to try to find a valid vector for each slot in the initial population.

const double max_acceptable_val = 1e6; // Maximum fitness to
accept for the initial generation if init_population_strategy > O, or any generation if
discard_unfit_points = true.

const int seed = 1234567; // base seed for random
number generation; non-positive or absent means seed from the system clock

const int verbose = 1; // Output verbosity: O=only

error messages, l=basic info, 2=civ-level info, 3+=population info

//Function to be minimized. Corresponds to -1ln(Likelihood).
//Plain Gaussian centred at the origin. Valid for any number of dimensions. Minimum value is the
number of dimensions.

double inerte(double params[], const int param_dim, int *fcall, bool *quit, const bool
validvector, void** context){

if (tvalidvector){

*fcall += 1;
return 100000.0;
}

x*fcall += 1;
*quit = false;

FILE *fc = NULL; /*crea un puntero de tipo FILE: inertePar.txt*/
FILE *fcc = NULL; /*crea un puntero de tipo FILE: relic.txtx*/

double mhx, mh3, mhc, delta3, deltaC, lal;
double lam2 = 0.0;
int mh;
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int myrank;

int ret;

static const char MicroMegDIR[]= "/home/cave/micromegas_5.2.7.a"; /*xcrea una string para la ruta
de micromegas*/

char strComm [4000]; /#*string para crear el archivo inertePar.txtx*/

char strComml [4000]; /*string para ejectur el programa inerte dentro de los IDM’s*/

char strComm2[4000]; /*string para ir a la ruta donde se encuentra el archivo relic.txt*/
char command [200]; /*para ejecutar la ruta del ejecutable ./inerte inertePar.txt en modo
systemx*/

MPI_Comm_rank (MPI_COMM_WORLD ,&myrank) ;
double result = 0.0;

mhx = params [0];
delta3 = params[1];
deltaC = params[2];
lal = params [3];
mh = 125;

mh3 = mhx + deltal3;
mhc mhx + deltaC;

/*Generacion del archivo inputx*/

snprintf (strComm, 4000, "Y%s/IDM_Y%d/inertePar.txt", MicroMegDIR, myrank); /*crea una ruta hacia
IDM_0/1 para la creacion de inertePar.txtx*/

fc = fopen(strComm,"w"); /*crea el archivo input en modo escritura de los parametros para
micromegas */

if (fc == NULL){

printf ("Error en crear el documento inertePar.txt\n");

exit (1) ;

}

fprintf (fc, "MHX %.1f \n", mhx);

fprintf (fc, "MH3 %.7f \n", mh3);

fprintf (fc, "MHC %.7f \n", mhc);

fprintf (fc, "lalL %f \n", lal);

fprintf (fc, "la2 %f \n", lam2);

fprintf (fc, "Mh %d \n", mh);

fclose(fc); /*cerrar el archivox*/

/*Llamar al ejecutable que calcula la densidad de reliquia y Xfx*/

snprintf (strComml, 4000, "%s/IDM_%d/inerte Y%s/IDM_%d/inertePar.txt > %s/IDM_Y%d/dump.txt 2>&1",
MicroMegDIR, myrank, MicroMegDIR, myrank,MicroMegDIR,myrank); /*crea una ruta hacia IDM_0/1
para la ejecucion de inerte usando el archivo creado inertePar.txt y el output lo redirecciona
a dump.txt*/

/*Por ejemplo, para myrank = O se ejecuta lo que esta en strComml = /home/cave/micromegas_5.2.7.a

/IDM_0/inerte /home/cave/micromegas_5.2.7.a/IDM_O/inertePar.txt > /home/cave/micromegas_5.2.7.
a/IDM_O/dump.txt*/

strcpy (command, strComml);
ret = system(command) ;

/*Crear una ruta hacia el archivo relic.txt para leer Omega, Xf y flagx/
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snprintf (strComm2, 4000, "Ys/IDM_%d/relic.txt", MicroMegDIR, myrank); /*crea una ruta hacia el
archivo relic.txtx*/

/*abrir archivo relic.txt modo LEER*/

fcc =fopen(strComm2, "r"); /*xAbre el archivo relic.txt en modo lectura*/
if (fcc == NULL){

printf ("Error en abrir el documento relic.txt\n");
exit (1) ;
}

int flag, flagRelic;
double mHO,Omega, Xf, x, sigma, likelihood, likelihoodDiver, b, flujo, J, derN, y, E,
canalh, canalZ, canalW, gdos, alpha;
double thetaw, deltaE, Nsignal, x1, x2, xmed, deltat, nb, likelihoodCTA, loglikeTot, loglikeTot2
double E2, deltaE2, precision, gammaSignal, sumaParcial, aEff, zl, z2, zmed, sigmaE2, altura,
change;
double area, alphaij;
int deltaEdefault, deltaE2default, non, noff, fnon, fnoff, flagE2;

ret = fscanf (fcc,"%1lf %le %1lf %d",&mHO,&Omega ,&Xf ,&flag) ;

fclose(fcc); /*cerramos el archivo relicx*/

/*definicion de la funcion likelihood (su logaritmo natural) *x/

x = 0.1199; /*valor reportado para la densidad de reliquiax/
b =2 % 3.1416;
sigma = 0.1 * x; /*error igual al 10% del valor de Omegax*/

likelihood = (- 0.5 * log(b)) - log(sigma) - ((0.5 * (x - Omega) * (x - Omega)) / (sigma * sigma
)); /*logaritmo de la likelihood*/

likelihoodDiver = (- 0.5 * log(b)) - ((0.5 * (x - Omega) * (x - Omega)) / (sigma * sigma)); /*
definida positivax/

/*cuestiona si esta el valor Omega dentro del intervalo experimentalx*/

if ( Omega <= x + sigma && Omega >= x - sigma)
{

flagRelic = 1; /*La Omega esta dentro del intervalox/
}
else
{

flagRelic = 0; /*La Omega esta fuera del intervalox*/
¥

/*Calculo de la funcion likelihood del CTAx*/
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/*Calculo de Nsx*/

deltat = 576000; /* (160 hrs)x*/
nb = 5.1063; /*fotones del backgroundx*/
non = 1; /*numero de eventos en la region ONx*/
fnon = 1; /*factorial de nonx*/
noff = 5; /*numero de eventos en la region O0FFx*/
fnoff = 120; /*factorial de noffx*/
E = 30; /*Valor inicial de energia del intervalo de integracionx*/

deltaEdefault = 1;
deltaE = deltaEdefault;

Nsignal = 0.0; /*valor de iniciacion para ns*/

mHO = mhx;

thetaw = 0.492; /*Weienberg angle 28.2 degrees to
radian*/

alpha = 1 / 137; /*constante finax*/

gdos = (2 * sqrt(3.1416 * alpha)) / sin(thetaw); /*constante acoplamientox*/

J = pow(10, 29.52); /*Factor-J en GeV2/m2%/

canalh = (9 / 32) * lal * lal * (1 /(3.1416 * mHO * mHO)) ; /*seccion eficaz del canal

HOHO --->hhx*/

canalZ = (gdos * gdos * gdos * gdos *(1/ cos(thetaw)) * (1/cos(thetaw)) * (1/cos(thetaw))
* (1/cos(thetaw)) + (4 * lal * lal) ) / (128 * 3.1416 * mHO * mHO); /*seccion eficaz del canal

HOHO --->ZZ*/

canalW = (gdos * gdos * gdos * gdos + (4 * lal * lal)) / (64 * 3.1416 * mHO * mHO);

seccion eficaz del canal HOHO--->W+W-x/

/*Hacemos la integral externa, sobre Ex*/
while(E < 3.0e4){

int ki1;
if (E < 100){ k1 = 03}
if (100 <= E && E < 1000){ k1 = 1;}
= 2

if (1000 <= E && E < 10000){ ki1
if (E >= 10000){ k1 = 3;}

switch(k1){
case O0:

deltaE = deltaEdefault;
break;

case 1:

deltaE = 10 * deltaEdefault;
break;

case 2:

/%
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deltaE = 100 *x deltaEdefault;
break;

case 3:

deltaE = 1000 * deltaEdefault;

break;}
x1 = E;
x2 = E + deltaE; /*cambiamos el valor de la energia en incrementos de deltaE
variable*/
xmed = (x1 + x2) / 2; /*Energia promedio dentro del intervalo E y E+deltaEx/

/*Calculo de la altura de los rectangulos (integral interna sobre E’) desde O hasta infinito*/

E2 = 0; /*E2 = E’%x/
deltaE2default = 1;
deltaE2 = deltaE2default;

precision = le-4; /*para terminar la integracion comparamos en el ultimo termino con el
anterior*/

gammaSignal = 0.0; /*valor de iniciiacion del flujo de rayos gammax/

sumaParcial = 0.0;

flagE2 = 0; /*flag para terminar el whilex*/

while (flagE2 == 0){

/*Calculo de la base de los rectangulos de la integral interna, E’*/

int k2;

if (E2 < 1.e2){k2 = 0;}

if(1.e2 <= E2 && E2 < 1.e3){ k2 = 1;}
if(1.e3 <= E2 && E2 < 1.e4){ k2 = 2;}
if(1.e4 <= E2 && E2 < 1.e5){ k2 = 3;}

if(1.e5 <= E2 && E2 < 1.e6){ k2 43}
if(1.e6 <= E2 && E2 < 1.e7){ k2 = 5;}
if(1.e7 <= E2 && E2 < 1.e8){ k2 = 6;1}
if(1.e8 <= E2 && E2 < 1.e9){ k2 = 7;}
if(1.e9 <= E2 &% E2 < 1.e10){ k2 = 8;}
if(1.e10 <= E2 && E2 1.e11){ k2 = 9;}
if(1.el11 <= E2 && E2 1.e12){ k2 = 10;}
if(1.e12 <= E2 && E2 1.e13){ k2 = 11;}
if(1.e13 <= E2 && E2 1.e14){ k2 = 12;}
1.
14;

AANANANAN

if(1.e14 <= E2 && E2 e15){ k2 = 13;}
if (E2 >= 1.e15){ k2 = }

switch (k2){

case O0:
deltaE2 = deltaE2default;
break;

case 1:
deltaE2 = 1.el * deltaE2default;
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326 break;
328 case 2:
329 deltaE2 = 1.e2 * deltaE2default;
330 break;
331
332 case 3:
deltaE2 = 1.e3 * deltaE2default;
: break;
335
336 case 4:
337 deltaE2 = 1.e4 * deltaE2default;
338 break;
339
340 case 5:
341 deltaE2 = 1.e5 * deltaE2default;
342 break;
343
344 case 6:
345 deltaE2 = 1.e6 * deltaE2default;
346 break;
347
348 case T:
349 deltaE2 = 1.e7 * deltaE2default;
350 break;
351
352 case 8:
353 deltaE2 = 1.e8 * deltaE2default;
354 break;
356 case 9:
357 deltaE2 = 1.e9 * deltaE2default;
358 break;
359
360 case 10:
361 deltaE2 = 1.e10 * deltaE2default;
362 break;
363
364 case 11:
365 deltaE2 = 1.el11 * deltaE2default;
36¢ break;
367
368 case 12:
369 deltaE2 = 1.e12 * deltaE2default;
370 break;
371
372 case 13:
7 deltaE2 = 1.e13 * deltaE2default;
374 break;
375
376
377 case 14:
378 printf ("Error en integrar de E’\n");
379 exit (1) ;
380 break;}
381
382 zl = E2;
383 z2 = E2 + deltaE2;
384 zmed = (z1 + z2) / 2;
385 sigmaE2 = (0.15 * zmed) / (sqrt(8 * log(2)));
386
388 /*calculo del area efectiva Aeff*/
389
390
391 int k3;
392
393 if (zmed < 50){ k3 = 1;}
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if (60 <= zmed && zmed < 10000){ k3 = 2;}
if (zmed >= 10000){ k3 = 3;}

switch(k3){

case 1:
aEff = 200 * zmed;
break;

case 2:

aEff = 34754.7 + 945.44 % zmed - 0.048 * pow(zmed,2) + (8.79e-7) *
pow (zmed ,3) - (4.86e-12) * pow(zmed,4);

break;

case 3:

aEff = b5.52e6;
break;}

/*Calculo del flujo de rayos gamma*/

y = zmed / mHO; /*factor adimensional=*/
derN = (0.73 / mHO) * pow(y,1.5) * exp(-7.8 * y); /*derivada de N c.r.a. la energia de
fotonx*/
flujo = J * derN * (0.5 / (mHO * mHO)) * (canalh + canalZ + canalW)*(1.1643e-23); /*

flujo de rayos gamax/
altura = (flujo * aEff * exp(-((xmed - zmed)*(xmed - zmed)) / ((2 * 3.1416 * sigmaE2 * sigmaE2))
)) / (sqrt(2 * 3.1416 * sigmaE2 * sigmaE2)); /*funcion a integrar evaluada en xmed y zmed*/
gammaSignal = gammaSignal + (deltaE2 * altura);

if (E2 > 1e6){

change = (gammaSignal - sumaParcial) / gammaSignal;

if (change < precision){

flagE2 = 1; /*termina la integralx*/
}
}
sumaParcial = gammaSignal;

E2 = E2 + deltaE2;

/*termina el ciclo while para la integral E’*/

}
altura = gammaSignal;
area = altura * deltaE;

Nsignal = Nsignal + area;
E = E + deltaE;

pag. 78




APENDICE C. EJEMPLOS DE CODIGO

¥ /*termina el ciclo while para la integral Ex*/

Nsignal = Nsignal * deltat; /*valor final para Nsx*/

alphai = 0.2; /*parametro alfaObservx*/
likelihoodCTA = (non * log((Nsignal + nb))) + (noff * log(mnb/alphai)) -log(fnoff) -log(fnon) - (
Nsignal + nb) - (nb/alphai); /* en realidad el log de la funcion likelihood del CTAx/

loglikeTot = likelihoodCTA + likelihood; /*sumamos las likelihood del CTA y de la densidad de
reliquiax*/

loglikeTot2 = likelihoodCTA + likelihoodDiver; /*usamos la likelihood, de la densidad de
reliquia, definida positivax/

/*debemos asegurar que la likelihood total sea definida positivax/

double shift = 10.0;
int flagNegative = 0;
result = -loglikeTot2 + shift;
if (result < 0){

flagNegative = 1;
printf ("Error: negative likelihood, increase shift\n");

*quit = true;
return result;
}

/*Guardar el observable sigma_vx*/

double totalXS = (canalh + canalZ + canalW)*(1.1643e-23)*(1000000); /*en cm3/sx*/

/*Guardar los valores de los observables y pasarlos a Diverx*/

*(params + 4) = (double)flagRelic;
*(params + 5) = Omega;

*(params + 6) = Xf;

x(params + 7) = likelihood;
*(params + 8) = (double)flag;
*(params + 9) = likelihoodCTA;
*(params + 10) = loglikeTot;
*(params + 11) = flagNegative;
*(params + 12) = totalXS;

/*Regresamos el negativo de la funcion */

return result;

}

int main(int argc, char**x argv)
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void* context = &inerte; //Not actually used in this example.
cdiver (inerte, nPar, lowerbounds, upperbounds, path, nDerived, nDiscrete, discrete,
partitionDiscrete,
maxciv, maxgen, NP, nF, F, Cr, lambda, current, expon, bndry, jDE, lambdajDE, convthresh,
convsteps, removeDuplicates, doBayesian, NULL, maxNodePop, Ztolerance, savecount, resume,
outputSamples, init_pop_strategy, discard_unfit_points, max_init_attempts,
max_acceptable_val, seed, context, verbose);
//Note that prior, maxNodePop and Ztolerance are just ignored if doBayesian = false

C.5. Ejemplo de cédigo en Python para la grafica de 2 - h vs. mpy; del
scan de parametros del modelo inerte.

import math

import matplotlib as mpl

import matplotlib.tri as tri

import matplotlib.pyplot as plt

from mpl_toolkits.axes_gridl import make_axes_locatable
import numpy as np

import matplotlib.colors

from matplotlib.patches import Rectangle

from matplotlib.colors import LinearSegmentedColormap
from matplotlib import cm

from numpy import ma

from matplotlib import ticker

import matplotlib.mlab as mlab

from matplotlib import rc

rc(’text’, usetex=True)

import pylab as pltL
import seaborn as sns

import pandas as pd

matplotlib.rcParams.update ({’font.size’: 14})
with open(’inert.sam’) as f:

lines = f.readlines ()

x = [float(line.split () [4]) for line in lines] #masa del escalar
y = [float(line.split() [9]) for line in lines] #reliquia

z = [float(line.split () [16]) for line in lines] #seccion eficaz

flagMIC = [float(line.split() [8]) for line in lines] #flagRelic (reliquia dentro o fuera de
los limites observacionales)

df = pd.DataFrame ({"x":x, "y":y, "z":z, "f1":flagMIC}) #masa--x,reliquia---y,seccion eficaz----z,
flagRelic---f1

df2 = df [(df.f1 == 1.0)]

area = 10

areaS = 1

plt.yscale(’log’)

plt.xlabel (r"$m_{DM}$ (GeV)")

plt.ylabel (r"$\Omega\cdot h~{2}$")

plt.scatter(df.x, df.y, s=area, alpha=0.5, color=’darkBlue’)
plt.scatter (df2.x, df2.y, s=area, alpha=0.5, color=’crimson’)
plt.savefig(’relic.png’, format=’png’, dpi=400)

plt.show ()
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C.6. Ejemplo de cédigo en Python para la grafica de < ov > vs. mpy,

del scan de parametros del modelo inerte.

5| plt

with

xBFP
yBFP

area
area

plt.
plt.
plt.
plt.
plt.
plt.

plt.

plt
plt.
plt
plt.

plt.

33| plt.

open(’ComaHESS.txt’) as g:
lines = g.readlines ()
x2 = [float(line.split () [0]) for line in lines]
y2 = [float(line.split () [1]) for line in lines]
1808.79586 #BFP del archivo inert.best_all (Diver)
= np.power (10, -34.311437) #BFP del archivo inert.best_all (Diver)
= 10
S =1
yscale(’log’)
xlabel (r"$m_{DM}$ (GeV)")
.ylabel(r"$<\sigma v> (cm~{3}/sec)$")
scatter(df .x, df.z, s=area, alpha=0.5, color=’darkBlue’)
scatter(df2.x, df2.z, s=area, alpha=0.5, color=’crimson’)
x1im (0.6, 2000)
gcf () .subplots_adjust (bottom=0.15)
gcf () . subplots_adjust (left=0.175)
.scatter (xBFP, yBFP, s = 80, c = ’cyan’, marker=(5,2), label=’Best Fit Point?’)
plot(x2,y2,color="yellow’, lw=3, label=’Coma (HESS)’)
.legend(fontsize=6, bbox_to_anchor=(0.,0.,0.1,0.1), loc=’lower left’)
gcf () .subplots_adjust (left=0.175)
savefig(’seccion3.png’, format=’png’, dpi=400)
show ()
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