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Abstract

Hemos calculado la Sección Eficaz de Aniquilación con el factor Sommerfeld enhancement y
Flujo de Fotones provenientes de la Aniquilación para un modelo de campo vectorial electrodébil
de Materia Oscura neutra en el grupo de gauge SU(3)c×SU(2)L×U(1)Y en su representación fun-
damental y quíntuplete de SU(2)L [1]. La Materia Oscura se mueve a una velocidad aproximada
de 10−3 (unidades naturales) en el centro de la galaxia (universo actual), por lo tanto, la Materia
Oscura es no relativista. Existen modelos que han estudiado la Materia Oscura con la Sommerfeld
Enhancement (SE) [2–5], donde la SE es un factor que aumenta la sección eficaz, los modelos que
hemos estudiado de este tipo de Materia Oscura, han sido de campo escalar [6, 7], campo fer-
miónico [8] y campo vectorial en su representación adjunta [2]. Para nuestro modelo, estudiamos
el componente neutro del doblete y quintuplete electrodébil de SU(2)L, donde tiene una parte
resonante de masa alrededor de 5−7 TeV para distintos portales de Higgs λ = 0, 0.5, 2, 9, podemos
inferir que este efecto depende de la masa de la Materia Oscura lo que podría proporcionar alguna
información indirecta sobre la masa de la Materia Oscura.
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Materia Oscura, Fjujo de Fotones, aniqulilación, sección eficaz , Sommerfeld Enhancement ,
centro galáctico, rayos gamma.
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Chapter 1

Introducción

Actualmente, uno de los problemas más urgentes en la Física de Partículas es comprender
la naturaleza de la Materia Oscura (MO). Una posibilidad intrigante es que la Materia Oscura
sea el componente neutral de un multiplete electrodébil. Esta posibilidad, comúnmente llamada
"Materia Oscura Mínima", fue propuesta hace tiempo [9] y ha sido estudiada en detalle para
campos escalares [6] y campos fermiónicos [8]. En el caso de la MO vectorial (VDM, por sus
siglas en inglés), se propuso por primera vez un modelo efectivo que incluye un candidato a VDM
originado de un campo vectorial en la representación adjunta de SU(2)L en [10], mientras que
se desarrolló un modelo completo en el ultravioleta en [2]. Por otro lado, en la representación
fundamental, se estudiaron modelos que incluyen un candidato a VDM proveniente de un doblete
electrodébil en [1, 11]. Estos modelos vectoriales son consistentes con los datos experimentales si
los nuevos campos tienen masas en el rango del mismo TeV. En este rango de masas, la detección
directa se vuelve difícil y el descubrimiento en colisionadores parece ser un desafío, incluso para un
colisionador futuro [10]. En estas circunstancias, la búsqueda indirecta puede ser una alternativa
privilegiada para descubrir o descartar estos modelos. Sin embargo, es bien sabido que para
obtener un valor preciso de la sección eficaz de aniquilación de la MO en el régimen no relativista, es
necesario tener en cuenta efectos no perturbativos como el denominado Sommerfeld enhancement
(SE).

Las candidatas a partículas de MO provenientes de modelos más allá del Modelo Estándar
(MES) son partículas masivas débilmente interactuantes (WIMP, por sus siglas en inglés) [12,13]
con masas en el rango de unos pocos cientos de GeV a unos pocos TeV. Se supone que después de
un período de equilibrio térmico y producción y aniquilación de WIMP en el Universo temprano,
ocurre un congelamiento. Estos WIMP son nuevas partículas elementales que interactúan con la
gravedad y la fuerza nuclear débil; no interactúan con el electromagnetismo y tampoco reaccionan
fuertemente con el núcleo del átomo debido a que no interactúan con la fuerza nuclear fuerte.
Entonces, esta nueva partícula VDM puede relacionarse con WIMP, donde nos encontramos en el
rango de un TeV.

El efecto SE se calculó para el caso de un campo escalar de MO [3,4,7], mostrando que el efecto
tiene una parte resonante; para un campo fermiónico de MO [8] en su representación doblete y
triplete de SU(2)L; y para un VDM en la representación adjunta en [2]. En este trabajo, nos
enfocamos en calcular la SE para la aniquilación de VDM en la representación fundamental y Quin-
tuplete de SU(2)L y el Flujo de Fotones (Detección Indirecta Φ [14]) proveniente de Aniquilaciones
de Pares de VDM.
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Chapter 2

Teoría de Materia Oscura

2.1 Caracteristicas de la Materia Oscura

Las mediciones cosmilógicas nos hacer inferir que hay un tipo de materia no barionica que
no interactua con electromagnétismo y que corresponde al 27% de la densidad total de materia y
energía en el universo observable. Esto se basa en mediciones de la radiación cósmica de fondo,
la distribución de galaxias y la dinámica de los cúmulos galácticos, entre otras observaciones
astronómicas. La materia oscura es invisible e indetectable directamente con los métodos tradi-
cionales de observación, pero su influencia gravitacional se puede observar en el comportamiento
de la materia visible.

• Materia Bariónica: Esta es la materia que conocemos y podemos observar directamente,
como estrellas, planetas, gas y polvo cósmico. Representa aproximadamente el 5% de la
densidad total de energía-materia en el universo.

• Energía Oscura: Esta es una forma de energía que se cree está acelerando la expansión del
universo. A diferencia de la materia oscura, que ejerce una influencia gravitatoria atractiva,
la energía oscura parece tener una presión negativa, lo que resulta en una expansión cósmica
que se acelera con el tiempo. Constituye aproximadamente el 68% de la densidad total de
energía-materia en el universo.

• Materia Oscura: Este es un tipo de materia que no emite ni absorbe luz, por lo que es
invisible y no se puede detectar directamente con los métodos tradicionales de observación.
Sin embargo, su presencia se infiere a partir de sus efectos gravitacionales sobre la materia
visible. Se estima que constituye alrededor del 27% de la densidad total de energía-materia
en el universo.

Entonces para el entendimiento humano la Materia Oscura bebió ser producido por el universo
primitivo. Además, la materia oscura es actualmente no-relativista, lo que implica que debe ser
suficientemente masiva. Las caracteristicas mínimas que tiene un candidato a materia oscura son:

• Ser eléctricamente neutro.

• Ser estable (con una vida media mayor que la edad del universo)

• Ser masiva

9



2.1.1 Tipos de Materia Oscura

Figure 2.1: Materia Oscura en el centro galáctico.

2.1.1 Tipos de Materia Oscura

• Materia Oscura Fria: La Materia Oscura fria (CDM) se caracteriza por tener partículas
que se mueven a velocidades relativamente bajas en comparación con la velocidad de la luz.
Las partículas de materia oscura fría fueron fundamentales para la formación de estructuras
a gran escala en el universo, como galaxias y cúmulos de galaxias.

• Materia Oscura Tibia: La Materia Oscura Tibia (WDM) se postula como una alternativa
a la materia oscura fría. Sus partículas se moverían a velocidades intermedias entre las de
la materia oscura fría y las de la materia oscura caliente. Se ha sugerido como una posible
solución a algunas discrepancias entre las predicciones de la CDM y las observaciones en
pequeñas escalas.

• Materia Oscura Caliente: La Materia Oscura Caliente (HDM) se caracteriza por partícu-
las que se mueven a velocidades extremadamente altas, casi a la velocidad de la luz. Sin
embargo, las observaciones cosmológicas han descartado en gran medida la existencia pre-
dominante de materia oscura caliente, ya que su presencia habría suprimido la formación de
estructuras a gran escala en el universo.

• Materia Oscura Interactuante: (WIMP) partículas masivas interactuantes débilmente,
es materia oscura podría interactuar consigo misma o con la materia visible a través de
fuerzas distintas de la gravedad. Esto podría explicar ciertas anomalías observadas en la
distribución de la materia en el universo a gran escala.

• Materia Oscura Axiónica: Los axiones son partículas hipotéticas que surgen de ciertas
extensiones de la teoría de campo cuántico. La materia oscura axiónica se basa en la idea
de que los axiones podrían constituir la materia oscura.

• Materia Oscura Estelar: Esta hipótesis sugiere que una fracción de la materia oscura
podría estar compuesta por objetos astronómicos compactos pero oscuros, como enanas
marrones o agujeros negros de masa estelar.

• Materia Oscura Primordial: Se refiere a partículas de materia oscura que se habrían gen-
erado poco después del Big Bang, en lugar de ser el resultado de procesos físicos posteriores.
Ejemplos incluyen axiones primordiales o partículas masivas de partículas neutras.

10



Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

Figure 2.2: Tipos de Materia Oscura que se estudian en la actualidad.

2.2 Propiedades de la física de partículas

Las propiedades de la distribución astrofísica de la materia oscura a partir de la medición
de las curvas de rotación. Es posible hacer algunas afirmaciones generales, independientes del
modelo, sobre el rango de masas simplemente requiriendo que la materia oscura forme halos.

La masa mínima permitida está determinada por el número de partículas que pueden ser
confinadas dentro de una celda dada de espacio de fase, lo cual está determinado por la estadística
de espín de las partículas. Por ejemplo, si la materia oscura es una partícula escalar ultra-ligera,
debemos usar la estadística de Bose-Einstein, y no hay límite para la cantidad de partículas que
pueden ser empaquetadas en el mismo punto en el espacio de fase. En este caso, el número de
ocupación de las partículas de materia oscura es tan alto que se puede tratar como un campo
clásico y la estabilidad del halo está determinada por el principio de incertidumbre utilizando
∆x∆p ∼ 1, con ∆p ∼ mχv y ∆x ∼ 2Rhalo. Las restricciones más estrictas provienen de halos
que rodean galaxias enanas, a partir de las cuales estimamos que una partícula escalar de materia
oscura debe tener una masa mayor que

mscalar ≳ 10−22GeV (2.1)

Las partículas de materia oscura escalar ultra-ligera cerca del límite inferior de esta cota se
conocen como materia oscura difusa [15].

El argumento cambia para fermiones debido a la exclusión de Pauli [16], [17], [18]. Esto
significa que

Mhalo = mferV

∫
d3p f(p) ≾ mferV

∫
d3p ∼ mferR

3
halo(mfer)

3 (2.2)

con V = 4πR3/3 siendo el volumen de un halo esférico de radio R y mfer es la masa de
la partícula fermiónica. El signo surge del hecho de que cada unidad de volumen de espacio de
fase puede tener, en promedio, hasta pero no más de una partícula fermiónica. Sustituyendo la
velocidad virial se obtiene.

11



2.3 Materia Oscura Térmica

mfer ≳
1

(G3MhaloR
3
halo)

1/8
(2.3)

y mfer ≳ O(10) eV. Las generalizaciones del argumento de espacio de fase llevan a restricciones
aún más estrictas. Por ejemplo, las densidades de espacio de fase de las galaxias enanas sugieren
que [19]

mfer ≳ 0.7KeV (2.4)

Como era de esperar, la restricción sobre la materia oscura fermiónica es mucho más estricta
que para la materia oscura bosónica.

Para enfatizar, estas restricciones sobre el rango de masas de la materia oscura son las afir-
maciones más genéricas que se pueden hacer. Sin embargo, al incorporar suposiciones sobre la
evolución de la densidad de materia oscura en el universo temprano, se pueden motivar escalas de
masa más específicas. Ahora nos centraremos en el caso en el que una partícula de materia oscura
está en equilibrio térmico en el universo temprano a través de sus interacciones con partículas del
Modelo Estándar.

2.3 Materia Oscura Térmica

Figure 2.3: Diagrama del proceso de dispersión inelástica χχ → XX (izquierda) y del proceso de
dispersión elástica χX → χX (derecha).

En la figura 2.3, mostramos dos posibles interacciones entre la materia oscura χ y las partículas
del Modelo Estándar X, que son sin masa y se encuentran en equilibrio con el baño de fotones.
Cuando la interacción χχ → XX está en equilibrio, las partículas de materia oscura se están
reponiendo constantemente. A medida que el universo se expande, encuentra una partícula de
materia oscura y es muy difícil encontrar su antipartícula. En este punto, la densidad de materia
oscura permanece congelada en el tiempo. El tiempo de "congelación" ocurre cuando la tasa de
aniquilación (Γinl) está en el orden de la tasa de expansión de Hubble H.

Γinl = nχ ⟨σv⟩ ∼ H (2.5)

donde nχ es la densidad numérica de materia oscura y ⟨σv⟩ es la sección eficaz promediada en
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Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

velocidad. En la materia oscura fría, no relativista en el congelamiento, con (nχ ∼ T 3/2 e−mχ/T ),
siendo T la temperatura de la materia oscura, y en la materia oscura caliente, relativista en el
congelamiento, con (nχ ∼ T 3). La materia oscura tibia se encuentra en algún punto intermedio
entre estos dos casos.

Después del congelamiento, la materia oscura ya no está en equilibrio químico, pero permanece
en equilibrio térmico con el plasma circundante a través de la interacción elástica mostrada a la
derecha en la figura (2.3).

Después de cierto punto, sin embargo, incluso esta interacción se desacopla. La tasa de inter-
acción elástica es proporcional a nX , que escala como T 3 ya que las partículas X son relativistas.

Γelastic = nX ⟨σv⟩ (2.6)

Para la materia oscura fría, Γelstica supera la tasa de Hubble solo después de que la materia os-
cura ha salido del equilibrio químico; en este momento, la materia oscura está en libre propagación.
La desconexión cinética ocurre antes para la materia oscura caliente.

Durante la desconexión cinética se establece una escala de corte para el espectro de potencia
de la materia oscura. Antes de la desconexión, el fluido de materia oscura está acoplado al baño de
fotones y las perturbaciones se amortiguan por la fricción entre ambos. Cuando la materia oscura
se propaga libremente después de la desconexión, experimenta un amortiguamiento sin colisiones
debido a que las partículas se mueven en direcciones aleatorias debido a una velocidad promedio
no nula [20]. Cuanto más caliente sea la materia oscura, menor será la escala de corte porque
su longitud de propagación libre es mayor después de la desconexión. La Figura 2.4 muestra los
espectros de potencia Lyman-α medidos en 25 cuásares de alto corrimiento al rojo en ( [21]).
Nótese que las curvas de mejor ajuste para la materia oscura tibia reproducen pobremente los
espectros de potencia a z ≳ 5. El estudio excluye candidatos a materia oscura térmica con masas
mthermal ≳ 3.3 keV a 2σ. Estos resultados restringen los candidatos a materia oscura tibia, que
predicen menos estructura en escalas pequeñas de la observada.

La materia oscura tibia puede explicar algunas inconsistencias entre las simulaciones de materia
oscura fría y las observaciones a escalas galácticas.
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2.4 Freeze-Out

Figure 2.4: Espectros de potencia del flujo Lyman-α para intervalos de tiempo que abarcan desde
1.1 hasta 3.1 mil millones de años después del Big Bang. Se muestran en verde sólido (rojo
punteado) los ajustes de mejor ajuste para la materia oscura fría (tibia). Las curvas de materia
oscura tibia no logran reproducir adecuadamente los datos en corrimientos al rojo elevados. Figura
extraída de [21]

2.4 Freeze-Out

Primero debemos entender la Materia Oscura Fría. Necesitamos calcular la densidad de mate-
ria oscura hoy, siguiendo la evolución del proceso de dispersión inelástica con el tiempo utilizando
la ecuación de Boltzmann. Este uso de la ecuación de Boltzmann requiere la forma covariante del
operador de Liouville.

L[f ] = E
∂f

∂t
+
ȧ

a
|p⃗|2 ∂f

∂E
(2.7)

usando n = g
∫ d3p

(2π)3
f(E, t).

g

∫
d3p

(2π)3
L[f ] =

1

a3
d

dt
(na3) =

dn

dt
+ 3 H n (2.8)

donde H = ȧ/a es la tasa de expansión del universo y a es el factor de escala. Cuando no
hay interacciones de la materia oscura que cambien el número, implica que C[f ] = 0, entonces la
ecuación (2.8) muestra que na3 es constante en el tiempo.

Si existen términos de colisión, la evolución de la densidad numérica de la materia oscura no
es trivial. Debemos considerar interacciones de la forma 1+2 ↔ 3+4 [22]. El término de colisión
para la partícula 1 es:

14



Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

g1

∫
d3p

(2π)3
C[f1] =−

∑
spins

∫ [
f1f2(1± f3)(1± f4)|M12→34|2 − f3f4(1± f1)(1± f2)|M34→12|2

]
× (2π)4δ4(p1 + p2 − p3 − p4)dΠ1dΠ2dΠ3dΠ4 (2.9)

donde gi y fi son los grados de libertad de espín y las densidades de espacio de fase, respec-
tivamente, para la partícula i y Mi→f son los elementos de matriz para la reacción i → f . Los
factores de la forma (1±fi) representan el bloqueo de Pauli y la mejora de Bose, el signo negativo
se aplica a fermiones y el signo positivo a bosones. Estos términos encapsulan el hecho de que es
más fácil (más difícil) para un bosón (fermión) hacer la transición a un estado que ya contiene un
bosón (fermión). La última línea de (2.9) incluye una delta de Dirac que impone la conservación
de energía y momento, y los factores de integración de espacio de fase.

dΠi =
d3pi

(2π)32Ei
(2.10)

Necesitamos realizar suposiciones para reducir la ecuación 2.9 a una forma más manejable:

I) Equilibrio cinético: se mantiene, y por lo tanto, las distribuciones en el espacio de fase siguen
las formas de Fermi-Dirac o Bose-Einstein.

II) La temperatura de cada especie satisface Ti ≪ Ei − µi, donde µ es el potencial químico,
de manera que sigue la distribución de Maxwell-Boltzmann. En este caso, los factores de la
mecánica estadística se pueden ignorar y (1± f) ∼ 1.

III) Las partículas del Modelo Estándar en interacción están en equilibrio térmico con el baño
de fotones.

Debemos utilizar la definición de sección eficaz, podemos obtener:

∑
spins

∫
|Mij→kl|2 (2π)4δ4(pi + pj − pk − pl)dΠkdΠl = 4gigjσij

√
(pi · pj)2 − (mimj)2 (2.11)

donde σij es la sección eficaz para el proceso de dispersión. Sustituyendo en la ecuación (2.9),
se obtiene:

g1

∫
C[f1]

d3p1
(2π)3

= −
∫

((σvmol)12dn1dn2 − (σvmol)34dn3dn4) (2.12)

donde la velocidad de Moller es:

(vmol)ij =

√
pi · pj)2 − (mimj)2

EiEj
(2.13)
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2.4 Freeze-Out

La velocidad de Moller varía lentamente con cambios en la densidad numérica de las partículas
de los estados iniciales y finales, por lo que se puede factorizar fuera del integrando para obtener.

ṅ1 + 3Hn1 = −⟨σvmol⟩12 n1n2 + ⟨σvmol⟩34 n3n4 (2.14)

La velocidad utilizada en la sección eficaz no es la velocidad relativa de las partículas entrantes.
Esto es, dado que (vmol)ijninj es invariante de Lorentz y vrelninj no es invariante de Lorentz,
ahora llamamos vmol = v para simplificar la notación.

Ahora abordamos el proceso inelástico mostrado en la Fig.2.3. En este caso, las partículas 1

y 2 son idénticas con una densidad numérica n, y las partículas 3 y 4 son partículas del Modelo
Estándar en equilibrio térmico con el baño de fotones. Cuando la materia oscura está en equilibrio
con los estados del modelo estándar, el equilibrio es:

⟨σv⟩12 n
2
eq = ⟨σv⟩34 n

2
3n

2
4 (2.15)

Reescribe la ecuación (2.14) en términos de la densidad numérica de materia oscura; la ecuación
de Boltzmann es:

ṅ+ 3Hn = ⟨σv⟩ (n2eq − n2) (2.16)

wAquí ⟨σv⟩ = ⟨σv⟩12. La densidad numérica de materia oscura disminuye con la expansión
del universo y es útil definir la cantidad Y = n/s, donde s es la entropía total del universo,
reemplazando (2.16) y usando que sa3 es constante para obtener la relación ṡ = −3Hs, entonces:

dY

dx
= −xs ⟨σv⟩

H(m)
(Y 2 − Y 2

eq) (2.17)

En esta ecuación se expresa en función de la variable temporal, como la variable temporal
reescalada x = m/T , donde m es la masa de la materia oscura.

Donde
dx

dt
= x H(x).

Dado que T ≈ 1/a (la temperatura del fotón es inversamente proporcional a su longitud de
onda, que escala como a). Si la producción de materia oscura ocurre durante la dominación de

radiación, entonces H(x) =
H(m)

x2
, ver [23].

Si tenemos una expresión que describe la evolución de Y a medida que el universo se enfría.
Y es la densidad numérica de materia oscura, reescalada para eliminar los efectos de la expansión
del universo. Entonces, si los cambios en Y en la ecuación de Boltzmann surgen puramente de
las interacciones de la materia oscura con estados que están en equilibrio térmico con el baño de
fotones. La evolución de Y está dominada por la sección eficaz promediada en velocidad.
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Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

⟨σv⟩ =
∫
σvdneq1 dn

eq
2∫

dneq1 dn
eq
2

(2.18)

=

∫
σveE1/Td3p1d

3p2∫
eE1/Td3p1d3p2

En la ecuación (2.18) se puede simplificar mediante una redefinición de las variables de inte-
gración [22], el resultado final es:

⟨σv⟩ = 1

8m4TK2
2 (m/T )

∫ ∞

4m2

σ(ŝ− 4m2)
√
ŝK1(

√
ŝ/T )ds|non−relativistic

≈ b0 +
3

2
b1x

−1 + · · · (2.19)

donde Ki son las funciones de Bessel modificadas de orden i, ŝ = 2m2 + 2E1E2 − 2p⃗1 · p⃗2.
Podemos expandir la sección eficaz en términos de x en el límite no relativista con coeficientes b0
referidos a la aniquilación en onda s y b1 referidos a la aniquilación en onda p.

No hay una solución analítica para la ecuación (2.17), por lo que debemos realizar cálculos
numéricos para obtener soluciones exactas. Sin embargo, podemos estudiar el comportamiento
de las soluciones en casos límite para desarrollar intuición sobre cómo evoluciona la densidad de
materia oscura con el tiempo. Es importante tener en cuenta que la evolución depende de cómo
la tasa de aniquilación se compara con la tasa de expansión. Cuando Γ ≫ H, el proceso de
aniquilación es muy eficiente y se puede mantener el equilibrio entre la materia oscura y el baño
de fotones. Además, cuando Γ ≫ H, las partículas de materia oscura ya no pueden encontrarse lo
suficientemente rápido en comparación con la tasa de expansión y, por lo tanto, salen del equilibrio,
como se muestra en la figura 2.5.
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2.4 Freeze-Out

Figure 2.5: Un gráfico de la densidad numérica de materia oscura Y en función de x. Antes de
la congelación (x < xf ), la densidad sigue la expectativa de equilibrio. Después de la congelación,
la densidad permanece casi constante en función del tiempo.

De lo contrario,

Y (x ≤ xf ) ≃ Yeq(x); Y (x ≥ xf ) ≃ Yeq(xf ) (2.20)

donde xf es el tiempo de congelación. Para la materia oscura fría, Y (x) disminuye expo-
nencialmente antes de la congelación. Después de la congelación, la abundancia es mayor de lo
que habría sido su valor de equilibrio si no se hubiera producido la congelación. Por lo tanto, la
ecuación (2.17) se convierte en:

dY

dx
≈ − λ

xn+2
Y 2 (2.21)

con λ = ⟨σv⟩0 s0/H(m). Nótese que la dependencia de x se ha separado de la sección eficaz y
de la entropía para definir λ. Es decir, ⟨σv⟩ = ⟨σv⟩0 x−n y s = s0x

−3. Debemos tomar n = 0 y
podemos resolver para la abundancia de materia oscura hoy en día:

1

Ytoday
− 1

Yf
=

λ

xf
→ Ytoday ≃

xf
λ

(2.22)

En el último paso, se utiliza que en la abundancia en la congelación Yf es mayor que su
valor hoy en día. Este resultado cambia si la sección eficaz promediada térmicamente lleva una
dependencia de x, que depende del modelo de física de partículas. Si n ̸= 0, entonces Yhoy lleva
potencias más altas de xf .

La fracción de la densidad crítica ρcr contribuida por la materia oscura hoy en día es:

Ωχ =
m stoday Ytoday

ρcr
−→ Ωχh

2 ∼ 10−26cm3/s

⟨σv⟩
≃ 0.1

(
0.01

α

)2 ( m

100GeV

)2
(2.23)
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Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

Estamos tomando xf ∼ 10 y ⟨σv⟩ ∼ α/m2. Debemos asumir una partícula de materia oscura
débilmente interactiva con α ∼ 0.01 y una masa mχ ∼ 100GeV que dé la abundancia correcta hoy
en día según las mediciones de Planck y WMAP [24]. El hecho de que la materia oscura a escala
débil dé naturalmente la densidad correcta hoy en día se conoce como el paradigma WIMP y
se ha convertido en el paradigma dominante, ya que muchos modelos bien motivados, como la
supersimetría, proporcionan tales candidatos. Estas partículas son conocidas como Partículas
Masivas Débilmente Interactuantes.

Para utilizar WIMPs, debemos recurrir a la ecuación (2.23), y se debe destacar que la restric-
ción se encuentra en la relación entre el acoplamiento al cuadrado y la masa. Es posible abrir un
rango más amplio de masas permitidas para la materia oscura térmica tomando α ≪ 1 mientras
se mantiene fijo α2/m2. Tales teorías son conocidas como modelos de materia oscura sin WIMP
(WIMPless dark matter) [12].

Un ejemplo que genera fácilmente materia oscura con masas en la escala de los keV se conoce
como materia oscura prohibida (forbidden dark matter) [25] [26]. La materia oscura prohibida
surge cuando la materia oscura se aniquila principalmente en algunas partículas nuevas y más
pesadas χχ → ϕϕ, con mϕ > mχ. Nótese que ϕ no son estados del Modelo Estándar, pero
asumimos que están en equilibrio con el baño de fotones durante la congelación. En este caso, la
ecuación de Boltzmann se convierte en:

ṅ+ 3Hn = −⟨σv⟩χχ n
2
χ + ⟨σv⟩ϕϕ (n

eq
ϕ )2 (2.24)

Podemos reconvertir en términos de nχ y ⟨σv⟩χχ y resolver para la materia oscura hoy en día.
Sin embargo, necesitamos ser sutiles; cuando la materia oscura se aniquila en estados finales más
pesados, no podemos simplemente aproximar la sección eficaz promediada térmicamente ⟨σv⟩χχ
como α2/m2

χ porque entran en juego importantes factores de supresión del espacio de fase. La
reacción inversa escala como ⟨σv⟩ϕϕ ∼ α2/m2

ϕ. Para relacionarlo con ⟨σv⟩χχ, aprovechamos la
siguiente relación de balance.

⟨σv⟩χχ = ⟨σv⟩ϕϕ

(
neqϕ
neqχ

)2

≈ α2

m2
ϕ

e−(mϕ−mχ)/T (2.25)

En el régimen en el que la diferencia de masas es pequeña, la sección eficaz promediada
térmicamente para la reacción directa está suprimida exponencialmente. Esto proporciona la
libertad de reducir la masa de la materia oscura y aún así mantener la densidad de la materia
oscura en su valor objetivo. La materia oscura prohibida proporciona una simple ilustración de
cómo un modelo de materia oscura más complicado puede dar la densidad correcta de reliquia
para masas por debajo de la escala débil. El ejemplo prohibido utiliza interacciones de materia
oscura 2 → 2. Esta suposición también puede llevar a consecuencias intrigantes. Por ejemplo, si
la densidad de reliquia se establece mediante interacciones 3 → 2, entonces se permite una reliquia
térmica fuertemente interactiva en la escala de MeV [27] [28].
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2.5 Detección Directa

2.5 Detección Directa

Podemos imaginar que la materia oscura fluye a través de la Tierra y dispersa partículas en
un detector terrestre, que luego se desprende con alguna energía ER. Si la energía de retroceso
es lo suficientemente grande, es posible detectar la partícula dispersa e inferir, a partir de su
cinemática, las propiedades de la materia oscura que se dispersó en ella.

La detección directa fue propuesta por Goodman y Witten [29] y mejor desarrollada por
Drukier, Freese y Spergel [30].

Si la materia oscura se dispersa en un núcleo con masa mN , entonces la energía de retroceso
nuclear es:

ER =
q2

2mN
≃ 50KeV

( mχ

100 GeV

)2(100 GeV

mN

)
(2.26)

donde q ∼ mχv es la transferencia de momento en la colisión y v ∼ 10−3 es la velocidad no
relativista de la materia oscura entrante. Tenemos como ejemplo los experimentos LUX [31] y
Xenon100 [32], que utilizan un blanco de xenón con masa mN ∼ 120 GeV. Estos experimentos
tienen umbrales de energía de unos pocos keV, por lo que (2.26) nos dice que su sensibilidad se
degrada para mχ ≤ 10 GeV. Sin embargo, son óptimos para detectar materia oscura con mχ ∼ 100

GeV, donde ER está en el orden de decenas de keV.
La energía cinética de una partícula de materia oscura incidente con una masa de 100 GeV

es de aproximadamente 10 keV, lo cual es menor que la energía de enlace nuclear del orden de
1-10 MeV del blanco atómico. Necesitamos considerar la dispersión de la materia oscura fuera del
núcleo como un todo.

2.5.1 Tasa de Scattering

La tasa diferencial por unidad de masa del detector es:

dR

dER
=

nχ
mN

〈
v
dσ

dER

〉
(2.27)

donde nχ = ρχ/mχ es la densidad numérica de materia oscura y dσ/dER es la sección eficaz
diferencial de dispersión. La tasa diferencial es:

dR

dER
=

ρχ
mχmN

∫ vmax

vmin

d3v v f̂(v⃗, t)
dσ

dER
(2.28)

donde f̂(v⃗, t) es la distribución de velocidades de la materia oscura en el marco de laboratorio,
vmax es la velocidad de escape, y vmin es la velocidad mínima necesaria para que un núcleo disperse
con una energía ER. Las mediciones de las estrellas más rápidas en la galaxia acotan la velocidad
de escape a estar dentro de 498-608 km/s, con un 90% de confianza [33].

La distribución de velocidades en el marco de laboratorio se obtiene aplicando un impulso
galileano a la distribución en el marco galáctico f(v⃗).
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Chapter 2. Teoría de Materia Oscura

f̂(v⃗) = f(v⃗ + v⃗obs(t)) (2.29)

con v⃗obs = v⃗⊙ + v⃗⊕(t), donde v⃗⊙ es la velocidad del Sol en relación con el marco de referencia
de la materia oscura [34] [35], y v⃗⊕(t) es la velocidad de la Tierra en relación con el Sol. Como
referencia, v⊙ ∼ 220 km/s y v⊕ ∼ 30 km/s. Es una buena aproximación,

v⃗obs ≈ v⃗⊙(1 + ϵ cos[ω(t− t0)] + · · · ) (2.30)

con v⃗obs = v⃗⊙ + v⃗⊕(t), donde v⃗⊙ es la velocidad del Sol en relación con el marco de referencia
de la materia oscura [34] [35], y v⃗⊕(t) es la velocidad de la Tierra en relación con el Sol. Como
referencia, v⊙ ∼ 220 km/s y v⊕ ∼ 30 km/s. Es una buena aproximación,

f(v⃗ + v⃗obs(t)) ≃ f(v⃗ + v⃗⊙) + ϵ cos[ω(t− t0)]f
′(v⃗ + v⃗⊙) (2.31)

y la ecuación de tasa toma la forma:

dR

dER
= A0 +A1 cos[ω(t− t0)] + · · · (2.32)

2.6 Detección Indirecta de Materia Oscura

Existen muchos experimentos que hacen la busqueda de materia oscura, exiten tres maneras
de detectar la materia oscura

Figure 2.6: tres formas de determinar materia oscura.

• Colisionadores los colisionadores de partículas, como el Gran Colisionador de Hadrones
(LHC), pueden producir partículas exóticas o fenómenos inusuales que podrían ser indica-
tivos de la existencia de materia oscura. Estos experimentos buscan señales indirectas, como
la producción de partículas supersimétricas, la observación de partículas faltantes o perdida
de momentun transferido en la colisión que se podría inferir la masa de la partícula de
materia oscura.
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2.6 Detección Indirecta de Materia Oscura

• Detección Directa Hay experimentos de Scattering, como XENON1T, LUX y PANDAX
que intentan detectar un intercambio de momentun entre las partículas del modelo standard(
Nucleo de Xenon) y la partícula de materia oscura.

• Detección Indirecta Existen detectores satelitales que buscan materia oscura indirecta-
mente usando rayos gamma o rayos cosmicos de alta energía de origen desconocido. Los
experimentos son PAMELA [36] (the Payload for antimatter exploration an light-nuclei
astrophysics) es un detector de rayos cósmicos que puede detectar partículas hasta energías
del orden de los TeV, usando un campo magnético interno, se ha dicho que una fracción
de concentración de positrones, el el rango de 10 − 100 GeV, estos rayos cósmicos interac-
tuan con el medio interestelar, este fenomeno explicaría una posible aniquilación de materia
oscura en un par de positrón electrón con una sección eficaz grande.

Figure 2.7: Experimento PAMELA, explica el aumento de positrón electrón como una aniquilación de materia oscura.

ATIC [37](The advance thin ionization calorimeter) Es un detector de rayos cósmicos que
investiga en electrones y positrones de energías del orden de los TeV, los electrones per-
den rápidamente energía en la radiación de sincrotrón y comptom inversos, decayendo en
intensidad velozmente, se ha dicho que un exceso de electrones a energías de 300−800 GeV.

Figure 2.8: Intesidad de electrones en función de la energía, se puede mirar que el rango de energía en que los electrones son más
energeticos de lo esperado, estamos en indicios de que algo esta acelerando a los electrones, que aparezcan por aniquilación de materia
oscura.

AMS [38](Alpha Magnetic Spectrometer) Un detector satelital de rayos cósmicos que ha
medido la fracción de positrones, realizado en recolección de un acelerados de 6×106 eventos
con una precisión mayor a los experimentos anteriores.
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Figure 2.9: Fracción de positrones medido en el detector AMS.

EGRET [39](Energetic gamma ray experiment Telescope) Es un detector de rayos gamma
altamente energéticos, mideo la radiación provinientes de diferentes direcciones de la galaxia.
Fuentes de rayos gamma son supernovas, pulsares, quasar, centros galacticos, donde muestra
la radiación de un origen desconocido en un rango de energías de 10 hasta 50 GeV 2.10. La
respuesta a esto es que los rayos gamma surgen de Scattering de Comptom inverso de
electrones y positrones de alta energía y la radiación de microondas CMB, estos electrones
pueden aparecer mediante una aniquilación de materia oscura.
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(a) Detecciones de rayos gamma vs latitud (b) Detecciones de rayos gamma vs longitud

Figure 2.10: Experimento EGRET, donde muestra el número de detecciones de rayos gamma en
energía en GeV.

WAMP(Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) La emisión de microondas, estudia el
centro galáctico con otras formas sabidas, como emisión free-free o radiación de frenado,
emisión de sincrotrón o emisión de polvo estelar y el fondo de microondas cósmicas CMB

Figure 2.11: Componente de microondas en el rango de energía de 2 hasta 5 GeV

Dicha Radiación extra se inferiría como radiación de sincrotrón de electrones y positrones
altamente energéticos que vendrían de aniquilación de materia oscura en el centro galáctico
[40].
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INTEGRAL Es una señal de fotones de 510 KeV aproximadamente de energía, su fuente se
encontaría en el centro galáctico. Fue detectada por el satélite INTEGRAL el año 2002 [41],
la aniquilación de pares de electrón positrón no relativisticos es la idea mejor aceptada por
la comunidad cientifica, podría explicar la abundancia de estos electrones y positrones como
aniquilación de materia oscura.

Figure 2.12: La fracción de pares electrón positrón con velocidad por encima de vthresh de 600, 800 o 1000 km/s, para vrms =
200 km/s (sólido) y vrms = 180 km/s (discontinuo). El radio aproximado a la mitad del máximo de la emisión observada de 511 keV
(vertical punteado) se muestra como referencia.

La aniquilación de Materia Oscura puede producir rayos gamma, por hadronización de estados
finales, radiando rayos gamma ó la aniquilación de rayos gamma dentro de pares de rayos gamma.
Generalmente, cualquier modelo de materia oscura cual tiene estados finales hadronicos, producirá
una señal fuerte en rayos gamma.

La detección indirecta se beneficia de la enorme cantidad de materia oscura ambiental (con
una densidad de energía cinco veces mayor que la de la materia bariónica, sobre volúmenes cos-
mológicos), así como de la existencia de telescopios, originalmente diseñados para responder otras
preguntas en astronomía y astrofísica, que proporcionan sensibilidad a fuentes exóticas de partícu-
las del Modelo Estándar, especialmente fotones, en un rango enorme de energías. Sin embargo, las
búsquedas indirectas enfrentan desafíos debido a que se sabe que la materia oscura interactúa dé-
bilmente con el Modelo Estándar, por lo que se espera que la tasa de producción de partículas sea
pequeña, y muchos canales de detección posibles tienen grandes fondos potenciales de producción
de partículas astrofísicas. No obstante, la detección indirecta abarca un rango enorme de canales
de detección y regiones objetivo, y en consecuencia, las búsquedas que caen bajo el paraguas de
la detección indirecta pueden tener sensibilidad a modelos y preguntas de física que son difíciles o
imposibles de investigar en experimentos terrestres. Algunas de las preguntas clásicas incluyen la
vida útil de la materia oscura (mayor que la edad del universo, pero tal vez no infinita), y el origen
de la materia oscura en modelos donde la abundancia se fija a través de la aniquilación. Las obser-
vaciones de objetos compactos (supernovas, estrellas de neutrones, agujeros negros, exoplanetas,
etc.) y del universo muy temprano pueden investigar nueva física en condiciones de densidad,
temperatura y campos electromagnéticos que no están fácilmente disponibles en la Tierra; en los
últimos años ha habido un considerable trabajo en el uso de tales observaciones para investigar la
materia oscura y otra nueva física.
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2.6.1 Flujo de Fotones de Aniquilación de parítculas de materia oscura

Asumimos que la materia oscura puede tener multiples canales de aniquilaciones, con el prome-
dio de la velocidad y sección eficaz ⟨σiv⟩. Entonces la tasa de aniquilación por partícula es:

∑
i

ρ[r(l, ψ)]

m
× ⟨σiv⟩ (2.33)

donde r es ka ditancial radial entre ka aniquilación y el centro de la galaxia, es una función de
linea de visión (L.O.S siglas en ingles) con l la distancia orientada en un ángulo ψ lejos del plano
galactico. La tasa total de aniquilación en el volumen dV = l2dldΩ es orientado y multiplicado
por (2.33) por el número total de partículas en el volumen:

(∑
i

ρ[r(l, ψ)]

m
⟨σiv⟩

)
×
(
ρ[r(l, ψ)]

2m
dV

)
(2.34)

Notar que el factor 2 en el denominador viene de que hay dos particulas en la zona de inter-
acción. Para obtener el flujo de fotones, debemos multiplicar la tasa de aniquilación (2.34) por(

dNi
dEγ

)
1. El differencial de flujo de fotones en el volumen observacional orientado en la dirección

ψ es:

dΦ

dE
=

1

8π
J(Ω)

(
⟨σv⟩XX

2m2

)(
dNi

dE

)
γ

(2.35)

donde J(Ω) es factor astrofísico es una medida clave para estimar la cantidad de interacciones
de materia oscura en regiones específicas del universo, lo que ayuda a diseñar experimentos para
detectar la presencia de materia oscura y comprender su distribución en el cosmos.

Determinamos de que estan compuesta la ecuación 7.1

• J(Ω) es la parte astrofísica.

•
(
⟨σv⟩XX

2m2

)
es la parte del modelo más allá del modelo standard (física de partículas).

•
(
dNi

dE

)
γ

se determina con el modelo stardard

1describe el número de fotones por energía Eγ , prodicida por el imo canal de aniquilación
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Chapter 3

Sommerfeld Enhancement para campo escalar

3.1 Sommerfeld Enhancement para campo escalar

Consideremos dos particulas no relativisticas moviendose por una zona de aniquilación, donde
el potencial de aniquilación es Uann = U0δ

3(r). Por otro lado, también tenemos un potencial de
interacciín qye afecta a ambas partículas en su aniquilación; este es el Hamiltoniano interactuante
escrito como HV = V (r). Con esto podemos definir el Sommerfeld Enhancement S como el
cuociente entre la sección eficaz de aniquilación con la sección eficaz en aucencia de potencial.

S =
σ

σ0
(3.1)

donde la sección eficaz dek sistema es el cuadrado de la función de onda

σ = | ⟨i|Uann |f⟩ |2

=

∣∣∣∣∫ d3r ψi(r)Uann(r)ψf (r)

∣∣∣∣ (3.2)

donde identificamos |i⟩ como el estado inicial del sistema χχ̄ como el par de partícula y
antipartícula de materia oscura y |f⟩ como el estado final de un par electron-positron e+e−.
Además, en el caso local de aniquilación χχ̄, es decir, asumiendo un rango cero de amplitud de
aniquilación entre las dos partículas de materia oscura, la correción no perturbativa es:

σ = |ψi(0)Uann(0)ψf (0)|2 (3.3)

El mismo procedimiento es para σ0. Así el factor S es:

S =
|ψ(0)|2

|ψ0(0)|2
(3.4)

donde ψ es la función de onda bajo el efecto de V (r) antes de la aniquilación y ψ0(0) es la
función de onda sin potencial de interacción.
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3.1.1 Potencial de Yukawa

Figure 3.1: Izq: sección eficaz de aniquilación sin potencial. Der: sección eficaz con potencial de interacción con partícula
mediadora de Yukawa.

3.1.1 Potencial de Yukawa

Consideramos la particula de materia oscura como mχ cuya velocidad es v con potencial

V (r) = −α
r
e−mV r (3.5)

con u(r) = rR(r), ρ = kr, η = µα
k = α

v , ζ = mV
αmχ

, la ecuación de Scrhödinger como tiene
simetría esférica, solucionamos la parte radial de la ecuación, ya que en (3.4) los armónicos esféricos
se cancelan:

d2u(ρ)

dρ2
+

(
1 +

2ηe−ζρ

ρ

)
u(ρ) = 0 (3.6)

las condiciones de borde son:

u(0) = 0 u′(0) = −η (3.7)

Usando la solución (3.4), como además, es una solución no analitca, debemos solucionar nu-
mericamente la ecuación (3.6), donde el Sommerfeld Ehancement es:

Figure 3.2: Gráfico del factor de Sommerfeld Ehancement para un campo escalar a distintas velocidades.

Podemos ver en la figura 3.2 que hay patrones resonantes, para algunos valores de la masa para
la partícula de materia oscura, el Sommerfeld Enhancement es muy grande de los ordenes de 107

para velocidades de 10−5, ordenes muy pequeños (1 aproximadamente) para velocidades de 0.1
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Chapter 3. Sommerfeld Enhancement para campo escalar

(unidades naturales). Logramos ver como la velocidad puede afectar este factor de Sommerfeld, es
llamado enhancement ya que este factor va como 1/v, acá podemos inferir que a menor velocidad
este factor mejora la sección eficaz. Con lo cual este effecto depende de la masa de la partícula de
materia oscura, con lo cual podríamos tener información directa de esta partícula.
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Chapter 4

Sommerfeld Enhancement para la representación funda-

mental de SU(2)L

4.1 El Modelo

Comenzamos recordando las principales características del modelo desarrollado inicialmente
en la referencia [1]. En este contexto, el Modelo Estándar (SM) se extiende mediante la in-
troducción de un campo vectorial Vµ que transforma como (1,2, 1/2) bajo el grupo estándar
SU(3)c × SU(2)L × U(1)Y . Este nuevo campo vectorial puede escribirse explícitamente como:

Vµ =

(
V +
µ

V 0
µ

)
=

 V +
µ

V 1
µ + i V 2

µ√
2

 (4.1)

En principio, los dos estados neutros V 1
µ y V 2

µ (los campos vectorial y axial-vectorial) pueden
tener masas diferentes, sin embargo, para un mejor control sobre la unitariedad del grupo de
gauge, los componentes V 1

µ y V 2
µ están completamente degenerados. Sin embargo, el requisito de

preservación de la unitariedad a bajas energías restringe el espacio de parámetros del modelo de
tal manera que V 1

µ y V 2
µ se vuelven degenerados o casi degenerados. En este trabajo, asumimos

que V 1
µ y V 2

µ están exactamente degenerados. En este caso, se combinan en un campo neutro
complejo V 0

µ .

El lagrangiano puede ser escrito como:

L = LSM − 1

2
(DµVν −DνVµ)

† (DµV ν −DνV µ) +M2
V V

†
µV

µ

− λ2(ϕ
†ϕ)(V †

µV
µ)− λ3(ϕ

†Vµ)(V
µ†ϕ)

+ λ4

[
(ϕ†Vµ)(ϕ

†V µ) + (V µ†ϕ)(V †
µϕ)

]
− α2(V

†
µV

µ)(V †
ν V

ν)− α3(V
†
µV

ν)(V †
ν V

µ)

+ i
g′κ1
2
V †
µB

µνVν + igκ2V
†
µW

µνVν (4.2)

Donde Bµν representa el campo de hipercatga abeliano de U(1)Y y Wµν = Wµν a τ
a

2
rep-
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4.2 Calculo del Sommerfeld Enhancement

resenta el campo electrodébil no abeliano de SU(2)L. Observa que los dos últimos términos
del Lagrangiano (4.2) describen interacciones no minimales entre el nuevo campo vectorial y los
bosones de gauge. Para evitar una interacción directa del fotón con V 0

µ , las constantes arbitrarias
κ1 y κ2 deben ser iguales. Sin embargo, en este trabajo, por simplicidad y minimalidad, asumi-
mos que κ1 = κ2 = 1. Además, la constante de acoplamiento que regula las interacciones entre el
campo de Higgs y el nuevo campo vectorial puede tratarse como un parámetro libre. Por simplici-
dad, asumiremos la hipótesis de que λ2 = λ3 = λ4 = λ. De esta manera, λ será la única constante
que regula el portal de Higgs.

4.2 Calculo del Sommerfeld Enhancement

4.2.1 Sommerfeld Enhancement

Para describir el estado de dos partículas DM-DM, que deben ser neutras en carga y paridad
CP, consideramos las siguientes combinaciones:

|g⟩ =


v0v0

a0a0

v0a0

v+v−

 (4.3)

El orden de los componentes en el vector de la ecuación (4.3) es arbitrario, y podemos usar
diferentes ordenamientos para los pares de estos dobletes.

Dado que este efecto es no relativista, debemos utilizar la ecuación de Schrödinger para dos
cuerpos, derivada de la ecuación de Schwinger-Dyson [8], que es:

[
− 1

MV

d2

dr2ab
− l(l + 1)δab

MV r2
− Eδab + Vab(r)−

iNΓabδ(r)

8πr2

]
gbc(r) = 0 (4.4)

donde el índice a representa el estado inicial del proceso y b el estado final, y r es la posición
relativa. La función de onda gab describe a las dos partículas en un doblete de SU(2)L. Como
hemos visto, el potencial incluye interacciones con bosones de gauge y de Higgs, correspondientes
a los potenciales de Coulomb (de largo alcance) y de Yukawa (de corto alcance). La energía
cinética de estas partículas es E ≈ MV v2

4 , donde v es la velocidad relativa entre ellas. El término
Γ es el potencial imaginario y corresponde a una parte absorbente, que surge en el límite de baja
energía de interacciones cuárticas. Finalmente, N es el número de estados de espín, dado por
N = (2l + 1)2, que en nuestro caso es 9.

Podemos considerar estados iniciales polarizados en el caso general, pero la contribución prin-
cipal en el límite no relativista ocurre en la onda s, es decir, cuando l = 0, donde el momento
angular total es dado únicamente por la contribución de espín. Por lo tanto, la ecuación de
Schrödinger es:
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Chapter 4. Sommerfeld Enhancement para la representación fundamental de SU(2)L

[
− 1

MV

d2

dr2ab
− Eδab + Vab(r)−

iNΓabδ(r)

8πr2

]
gbc(r) = 0 (4.5)

Para resolver esta ecuación (4.5), necesitamos las condiciones de frontera dadas por [8]:

gab(r → 0) = δab (4.6)

gab(r → ∞) = dab(E)ei
√
MV Ere

i
(

MV α

2MV E
ln(2

√
MV Er)

)
(4.7)

donde δab es un delta de Kronecker, α es la constante de estructura fina, y dab son los factores
de mejora de Sommerfeld. La condición asintótica de (4.7) es válida para grandes distancias que
abarcan los potenciales de Coulomb y Yukawa. La ecuación (4.5) puede resolverse numéricamente
ya que no tiene una solución analítica. Una vez determinadas las soluciones, usamos el teorema
óptico, que relaciona la parte imaginaria de las funciones de Green con la sección transversal total
de aniquilación promediada térmicamente [2, 8] de partículas DM:

⟨σv⟩XX′ = c
∑
a,b

∑
J,Jz

(ΓJ,Jz
XX′)ab d3a(E)d∗3b(E) (4.8)

donde c es una constante de normalización (2 para a = b, 1 para a ̸= b). El índice fijo 3 está
relacionado con la definición del vector s⃗ (6.22), para seleccionar la aniquilación de materia oscura
(V0V0 −→ XX ′) donde X y X ′ son partículas del Modelo Estándar.

Figure 4.1: Sommerfeld enhancement effect

4.2.2 Límite No-Relativista

Para asegurar que el vector de materia oscura permanezca no relativista, debemos realizar el
siguiente límite no relativista de los operadores, según se define en [2].
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4.2.3 Corrientes No-Relativisticas

V 0
µ (x) =

1√
2m

[v0(x⃗)ϵµ(x)e
imt + a†0(x⃗)ϵ

∗
µ(x)e

−imt] (4.9)

(V 0
µ )

∗(x) =
1√
2m

[a0(x⃗)ϵµ(x)e
imt + v†0(x⃗)ϵ

∗
µ(x)e

−imt] (4.10)

V +
µ (x) =

1√
2m

[v+(x⃗)ϵµ(x)e
imt + v†−(x⃗)ϵ

∗
µ(x)e

−imt] (4.11)

V −
µ (x) =

1√
2m

[v†+(x⃗)ϵ
∗
µ(x)e

−imt + v−(x⃗)ϵµ(x)e
imt] (4.12)

Aquí, v0, a0, v+, v− representan los límites no relativistas del campo vectorial de materia oscura.
m denota la masa del componente neutro del campo vectorial de materia oscura, y ϵµ significa el
vector de polarización. Estos vectores de polarización cumplen con las condiciones transversales
y una relación ortonormal:

pµϵµ = 0; ϵµϵν = −δµν (4.13)

4.2.3 Corrientes No-Relativisticas

Al aplicar los límites no relativistas a los campos según las ecuaciones (4.9), (4.10), (4.11) y
(4.12), y luego sustituirlos en el lagrangiano (4.2), podemos derivar las corrientes de interacción
cúbica en estos campos.

Lcubic = Jµ
AAµ + Jµ

ZZµ + (Jµ
W+)

†W+ + (Jµ
W−)

†W− (4.14)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas para el modelo mínimal de Materia Oscura
Vectorial, comenzando con la corriente Jµ

V . Las corrientes son:

J0
A =

√
2g(cW (1− (κ1 + κ2)− sW t

2
W )([v†+(x)v+(x

0, y⃗)− v†−(x)v−(x
0)] (4.15)

J0
Z(x) = −g(cW (κ1 + κ2) + sW )(v+(x)

†v+(x)− v†−(x)v−(x) + (v0(x)
†v0(x)− a†0(x)a0(x)) (4.16)

J0
W+

(x) =− g

[(
3

8
− 2

√
2

)
(κ1 + κ2) + 2

√
2

]
(v†+v0 − a†0v−) (4.17)
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J0
W−(x) =− g

[(
3

8
− 2

√
2

)
(κ1 + κ2) + 2

√
2

]
(v†0v+ − v†−a0) (4.18)

4.2.4 Matriz Electrodébil

Interacción bosones de Gauge-Materia Oscura

Nuestro objetivo es investigar la aniquilación de partículas de materia oscura en partículas
del modelo estándar. Específicamente, consideramos los pares (v0v0), para los cuales ocurre dicha
aniquilación. Las contribuciones más importantes provienen de procesos que involucran el in-
tercambio de bosones Z y W±, teniendo en sus estados iniciales pares (v0v0), (v0a0) o (v+v−).
Nuestro enfoque implica derivar una acción efectiva que describa con precisión estos pares. Para
este propósito, definimos el siguiente vector:

s(x, y⃗) =



v0(x)v0(x
0, y⃗)√

2
a0(x)a0(x

0, y⃗)√
2

v0(x)a0(x
0, y⃗)

v+(x)v−(x
0, y⃗)


(4.19)

La disparidad en la normalización del primer componente en (6.22) surge del hecho de que se
refiere a estados compuestos por dos partículas idénticas. La acción efectiva es la siguiente:

Seff,1 = −
∫

d4xd3y

8π|x⃗− y⃗|
(J0

A(x)J
0
A(x

0, y⃗)

+ J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗)e−MZ |x⃗−y⃗|

+ 2J0
W+

(x)J0
W−(x

0, y⃗)e−MW |x⃗−y⃗|) (4.20)

Las corrientes se calculan a partir de las interacciones cúbicas del Lagrangiano (4.2) entre la
materia oscura y los bosones gauge. A partir de estas expresiones, aplicamos el límite no relativista
para obtener la matriz electrodébil, que utilizaremos para resolver la ecuación de Schrödinger (??).

En el límite no relativista, el primer término de la ecuación (6.23) caracteriza la interacción
de Coulomb entre partículas no relativistas, mientras que los términos restantes representan los
potenciales de Yukawa relacionados con el intercambio de bosones Z y W . Al emplear el vec-
tor (6.22), la acción efectiva se transforma en la siguiente expresión:

Seff,1NR
= −

∫
d4xd3y s(x, y⃗)†Vg−V (|x⃗− y⃗|)s(x, y⃗) (4.21)

donde Vg−V (|x⃗− y⃗|) es la matriz de potencial electrodébil (interacción entre bosones de gauge
y materia oscura vectorial), con r = |x⃗− y⃗|;
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4.2.5 Matrices de Aniquilación

Vg−V (r) = − g2

8πr


4a2e−MZr 0 0 0

0 4a2e−MZr 0 0

0 0 16a2e−MZr b2e−MW r

0 0 b2e−MW r a2e−MZr − 2(cW (1− (κ1 + κ2)− sW t
2
W )2


(4.22)

con a = (cW (κ1 + κ2) + sW ), b = (38 − 2
√
2)(κ1 + κ2) + 2

√
2

En el apéndice A mostramos como calculamos esta matriz.

Interacción Boson de Higgs-Materia Oscura

Necesitamos tener en cuenta la interacción entre el bosón de Higgs y el vector de materia
oscura. Nuestro enfoque principal se centra en comprender la interacción cúbica, ya que es crucial
para desentrañar la naturaleza de esta interacción. Para este propósito, parametrizamos el doblete
de Higgs de la siguiente manera:

ϕ =

 ϕ+(x)
v + h(x)√

2
+ iϕ0(x)

 (4.23)

donde ϕ+ y ϕ0 son bosones Goldstone hipotéticos, y v es el valor esperado del vacío. Ahora,
al sustituir Vµ, V †

µ , ϕ y ϕ† en la Lagrangiana (4.2), podemos derivar la matriz electrodébil que
describe la interacción entre el Higgs y el vector de materia oscura, la cual toma la siguiente forma:

Vh−V (r) =
v2

32πm2r


8λ24a 0 0 0

0 8λ24a 0 0

0 0
1

2
(λ2 + λ3)

2a (λ3 + 2λ4)
2e−MW r

0 0 (λ3 + 2λ4)
2e−MW r λ22a

 (4.24)

En el Apéndice A, ilustramos la metodología para calcular esta matriz.

4.2.5 Matrices de Aniquilación

Bosón de Gauge-Materia Oscura

Cuando las partículas de materia oscura se aniquilan en partículas del Modelo Estándar,
se vuelve esencial calcular la matriz de aniquilación, examinando específicamente la interacción
entre los bosones gauge y la materia oscura. Esto requiere el uso de los términos cuárticos de la
Lagrangiana (4.2). La acción efectiva para estos términos cuárticos, en el límite no relativista, se
puede expresar de la siguiente manera:
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Seff,2 = −i T r ln (∆−1
0 Q∆−1

0 Q)

=
i

2π

∫
d4x

(
QAA(x)

2 +QZZ(x)
2 + 2QWW (x)2 + 2QAZ(x)

2
)

(4.25)

En el Apéndice B, se detalla el cálculo de estos términos. Considerando los distintos canales
y estados de espín totales, obtenemos las siguientes matrices de aniquilación:

ΓJ=0
WW =

2g4

64
√
3πm2


2 0 0 0

0 2 0 0

0 0 1 1

0 0 1 1

 (4.26)

ΓJ=2
WW =

g4

64πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2 0 0 0

0 2 0 0

0 0 1 1

0 0 1 1

 (4.27)

ΓJ=0
AA =

e4

128
√
3πm2


2a2 0 0 0

0 2a2 0 0

0 0 a2 4a2

0 0 4a2 4

 (4.28)

ΓJ=2
AA =

e4

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2a2 0 0 0

0 2a2 0 0

0 0 a2 4a2

0 0 4a2 4

 (4.29)

con a = (1− tan θW )

ΓJ=0
ZZ =

g4

128
√
3πm2


2b2 0 0 0

0 2b2 0 0

0 0 2b2 −4c

0 0 −4c 4 sin4 θW

 (4.30)

ΓJ=2
ZZ =

g4

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2b2 0 0 0

0 2b2 0 0

0 0 2b2 −4c

0 0 −4c 4 sin4 θW


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con b = (tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW ) y c = sin2 θW tan θW (sin2 θW − cos2 θW )

ΓJ=0
AZ =

e2g2

128
√
3πm2


d2 0 0 0

0 d2 0 0

0 0 d2 f

0 0 f
sin2(2θW )

cos2 θW

 (4.31)

ΓJ=2
AZ =

e2g2

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)

d2 0 0 0

0 d2 0 0

0 0 d2 f

0 0 f
sin2(2θW )

cos2 θW


con d = (cos θW − sin θW ) y f = (cos θW − sin θW )4(1 + tan θW )2

Bosón de Higgs-Materia Oscura

Seguimos un procedimiento similar para tener en cuenta las interacciones entre el bosón de
Higgs y la materia oscura. En este caso, necesitamos los términos cuárticos de la Lagrangiana
(4.2), los términos cuárticos que involucran el nuevo campo vectorial y el doblete del bosón de
Higgs. La matriz resultante de aniquilación se puede expresar de la siguiente manera:

Γh−V =
1

32πm2



(
3

2
+
√
2

)2

λ24 0 0 0

0
9

4
λ24 0 0

0 0
1

4
(7λ22 + 6λ2λ3 + 5λ23)

1

2
(λ3 + 2λ4)

2

0 0
1

2
(λ3 + 2λ4)

2 3

4
λ22 + (λ2 + λ3)

2


(4.32)

Mostramos el calculo en el apéndice B
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Chapter 5

Sommerfeld Enhancement para la representación adjunta

de SU(2)L

5.1 El Modelo

Tomando el Lagrangiano cinético de la Materia Oscura Vectorial para el grupo de gauge
SU(2)L × U(1)Y .

L = LSM − Tr[DµVνD
µV ν ] + Tr[DµVνD

νV µ] (5.1)

− g2[[Vµ, Vν ][V
µ, V ν ]]− igTr[Wµν [V

µ, V ν ]]

+M2Tr(VνV
ν) + a(ϕ†ϕ)Tr(VνV

ν)

Con la derivada covariante definida como Dµ = ∂µ − ig[Wµ, ], en el grupo de gauge SU(2)L,
donde el vector de materia oscura es:

Vµ =

V
−
µ

V 0
µ

V +
µ

 (5.2)

Tomando el límite no relativista del vector de materia oscura de la siguiente manera:

V 0
µ (x) =

1√
2m

ϵµ(x⃗)[v0(x⃗)e
imt + v†0(x⃗)e

−imt] ∈ R (5.3)

V +
µ (x) =

1√
2m

ϵµ(x⃗)[v+(x⃗)e
imt + v†−(x⃗)e

−imt] ∈ C (5.4)

V −
µ (x) =

1√
2m

ϵµ(x⃗)[v
†
+(x⃗)e

−imt + v−(x⃗)e
imt] ∈ C (5.5)

donde v0, v+, v− representan los campos no relativistas del vector de materia oscura, y m es la
masa del componente neutral del campo vectorial de materia oscura, mientras que ϵ es el vector

39



5.1.1 Corrientes no-relativisticas

de polarización.

5.1.1 Corrientes no-relativisticas

Al aplicar los límites no relativistas a los campos según las ecuaciones (5.3), (5.4) y (5.5), y
luego sustituirlos en la Lagrangiana (5.1), podemos derivar las corrientes de interacción cúbica en
estos campos.

Lcubic = Jµ
AAµ + Jµ

ZZµ + (Jµ
W+)

†W+ + (Jµ
W−)

†W− (5.6)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas para el modelo Mínimo de Materia Oscura
Vectorial, comenzando con la corriente Jµ

V . Las corrientes son:

J0
A = e sin θW (v†+v+ − v†−v−) (5.7)

J0
Z = g cos θW (v†+v+ − v†−v−) (5.8)

(J0
W+)

† = g[v†+v0 − v†0v−] (5.9)

(J0
W−)

† = g[v†−v0 − v†0v+] (5.10)

5.1.2 Matrices Electrodébil

El objetivo es considerar las aniquilaciones de la materia oscura; debemos tener en cuenta pares
como (v0v0). Sin embargo, el intercambio de bosones Z y W a través de partículas de materia
oscura nos lleva a considerar pares como (v0v0) y (v+v−). Como resultado, lo que estamos haciendo
es derivar una acción efectiva que describe estos pares, es decir, en un tiempo x0.

s(x, y⃗) =

 v0(x)v0(x
0, y⃗)√

2
v+(x)v−(x

0, y⃗)

 (5.11)

La diferencia en la normalización para el primer componente de s(x, y⃗) surge del hecho de que
corresponden a estados con dos partículas idénticas. La acción efectiva es:
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Seff,1 = −
∫

d4xd3y

8π|x⃗− y⃗|

(
J0
A(x)J

0
A(x

0, y⃗)J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗)e−MZ |x⃗−y⃗| + 2J0
W+

(x)J0
W−(x

0, y⃗)e−MW |x⃗−y⃗|
)

(5.12)

En el límite no relativista, el primer término describe la fuerza de Coulomb entre partículas
no relativistas, mientras que los otros términos describen las interacciones de Yukawa asociadas
al intercambio de bosones Z y W . Si usamos el vector (5.11), la acción efectiva se transforma en:

Seff,1NR
= −

∫
d4xd3y s(x, y⃗)†Vg−V (|x⃗− y⃗|)s(x, y⃗) (5.13)

Donde Vg−V (|x⃗ − y⃗|) es la matriz del potencial electrodébil, con r = |x⃗ − y⃗|, y la matriz
electrodébil es:

Vg−V (r) =
1

8πr

(
0 −

√
2g2e−MW r

−
√
2g2e−MW r −e2 sin2 θW − g2 cos2 θW e

−MZr

)
(5.14)

5.1.3 Matrices de Aniquilación

Bosón de Gauge-Materia Oscura

Las partículas de materia oscura se desintegran en partículas del Modelo Estándar; por lo
tanto, necesitamos calcular la matriz de aniquilación, en este caso, la interacción entre los bosones
de calibre y el vector de materia oscura. Debemos utilizar los términos cuárticos de la lagrangiana
(5.1), la acción efectiva de los términos cuárticos es:

Seff,2 = −i T r ln (∆−1
0 Q∆−1

0 Q)

=
i

2π

∫
d4x

(
QAA(x)

2 +QZZ(x)
2 + 2QWW (x)2 + 2QAZ(x)

2
)

(5.15)

Las matrices de aniquilación son:

ΓJ=0
AA =

2πα2

3m2
V

(
s4W 0

0 0

)
, ΓJ=2

AA =
32πα2

45m2
V

(
s4W 0

0 0

)
(5.16)

ΓJ=0
ZA =

2πα2

3m2
V

(
2s2W c

2
W 0

0 0

)
, ΓJ=2

ZA =
32πα2

45m2
V

(
2s2W c

2
W 0

0 0

)
(5.17)
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Chapter 6

Repesentación Quintuplete de SU(2)L

6.1 El Modelo

Complementamos la densidad lagrangiana del Modelo Estándar (SM) con un múltiplo de
espín débil V i

µ que transforma en la representación real de 5 dimensiones de SU(2)L. Para hacerlo,
escribimos un tensor de fuerza de campo para los nuevos bosones vectoriales en el que realizamos la
sustitución mínima de derivadas respecto al espacio-tiempo por derivadas covariantes, y añadimos
todos los términos compatibles con las simetrías. Para una hipercarga Y arbitraria, tenemos:

DµV
i
ν =

(
∂µδ

ij +
ig

2
(T a)ijW a

µ +
ig′Y

2
δijBµ

)
V j
ν , V i

µν = DµV
i
ν −DνV

i
µ, i, j = 1, . . . , 5

(6.1)

donde T a son los generadores de la representación de 5 dimensiones de SU(2)L [?],

T1 =
1

2


−2

−2 −
√
6

−
√
6

√
6√

6 2

2

 , T2 =
1

2i


−2

2 −
√
6√

6
√
6

−
√
6 2

−2

 , (6.2)

T3 = diag(2, 1, 0,−1,−2). (6.3)

Observa que el quíntuplete exótico no es un campo de calibre, por lo tanto, transforma ho-
mogéneamente con respecto a las transformaciones globales débiles: V ′

µ → UVµ con U ∈ SU(2)L.
En consecuencia, su tensor de fuerza de campo no tiene un término no homogéneo proporcional a
las constantes de estructura del grupo. La densidad Lagrangiana propuesta es:

L = LSM + LProca + LNM , (6.4)

donde además del Modelo Estándar, añadimos LProca correspondiente a

LProca = −1

4
(V i

µν)
†V µνi +

1

2
m2

V (V
i
µ)

†V µi. (6.5)

Los términos no minimales están codificados en la Ec. (6.6). Estos términos incluyen interacciones
entre los nuevos campos y los tensores de fuerza de campo W y B, un término tipo "fijación del
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6.1.1 Límite no-relativista

gauge"1, una interacción de portal de Higgs y la auto-interacción de cuatro puntos más general
para V , respectivamente. Las constantes κ y κ′ modulan las interacciones no minimales con los
bosones gauge del Modelo Estándar.

LNM = iκgV †µWµνV
ν + iY κ′g′V †µBµνV

ν +
1

ξ
(DµV

µ)†(DνV
ν) +

λHV

2
(Φ†Φ)(V †

µV
µ)

+ α1

(
V †
µV

µ
)(

V †
ν V

ν
)
+ α2

(
V †
µV

ν
)(

V †
ν V

µ
)
+ α3

(
V †
µV

ν
)(

V †µVν

)
,

(6.6)

Por supuesto, la interacción con el doblete de Higgs modifica el valor de la masa a nivel de
árbol de las nuevas partículas a través de la ruptura espontánea de la simetría.

La asignación de la hipercarga a los nuevos grados de libertad determina qué componente
es eléctricamente neutra y, por lo tanto, un candidato a Materia Oscura (DM, por sus siglas en
inglés). Establecer Y = 0 es una elección atractiva para mantener la supresión de las interacciones
electrodébiles a nivel de árbol entre la DM y los nucleones, manteniendo el modelo viable bajo los
estrictos límites superiores en la sección eficaz de detección directa WIMP-nucleón [29], mediada
a nivel de árbol por bosones Z. Por lo tanto, el candidato a DM es el tercer componente del
quintuplete, con número cuántico de isospín débil 0 y hipercarga nula. Cabe destacar que esta
elección para la hipercarga cancela completamente el término proporcional a κ′.

6.1.1 Límite no-relativista

Para identificar observables de este escenario, ahora calculamos las señales indirectas de rayos
γ producidos por la aniquilación de pares de DM en entornos astrofísicos específicos, enfocándonos
particularmente en el centro de la Vía Láctea. Incluimos el efecto no relativista conocido como
el incremento de Sommerfeld, que considera la resummación de interacciones entre estados inci-
dentes, lo que puede conducir a un aumento significativo en las secciones transversales relevantes
para esta estrategia de búsqueda [8].

Con este fin, resolvemos la ecuación de Schrödinger en el límite de baja velocidad de la teoría,
dada por (

− 1

MV

d2

dr2ab
− l(l + 1)δab

MV r2
− Eδab + V (r)ab −

iΓabN

8πr2
δ(r)

)
gbc(r) = 0, (6.7)

donde a caracteriza el estado inicial de dos partículas y b el estado final de dos partículas. Nos
interesan los estados de dos partículas neutras al calcular la aniquilación de DM. MV denota la
masa a nivel árbol de los nuevos bosones vectoriales, r representa la distancia relativa entre las
partículas, y E representa la energía cinética del sistema, definida como E = MV v2

4 , donde v es la
velocidad relativa.

El potencial V (r) surge de interacciones trilineales entre los nuevos bosones vectoriales y los
bosones electrodébiles, incluido el Higgs, por lo que escribimos V (r) = Vgauge(r) + VHiggs(r),
compuesto por interacciones de Coulomb y Yukawa. Un término imaginario proporcional a
Γ = Γgauge + ΓHiggs, conocido como el potencial absorbente, surge del límite de baja energía de
interacciones cuárticas. N cuantifica el número de grados de libertad de espín según N = (2l+1)2,

1Los parámetros κ, κ′ y 1/ξ son, en principio, parámetros libres; sin embargo, podrían desempeñar un papel
relevante para una completitud ultravioleta del modelo con un sector de calibre extendido, y tienen consecuencias
importantes para la unitariedad perturbativa.
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Chapter 6. Repesentación Quintuplete de SU(2)L

δ(r) denota la función delta de Dirac, y gab(r) representa la función de onda que caracteriza el
proceso a→ b. Para el cálculo explícito de estos términos, consulte el Apéndice A.

Aunque en el caso general deben considerarse estados iniciales polarizados, la contribución
dominante en el régimen de baja velocidad surge de la onda s, correspondiente a l = 0. Por lo
tanto, nos enfocamos únicamente en los casos donde el momento angular total es dado por el
momento angular de spín. Así, omitimos el segundo término en la ecuación (6.7).

Las condiciones de frontera para este problema se prescriben de la siguiente manera [42]:

gab(r → 0) = δab, (6.8)

y

gab(r → ∞) = dab(E)ei
√
MV Er exp

(
i
MV α

2
√
MVE

log (2
√
MVEr)

)
, (6.9)

donde δab es el delta de Kronecker, α es la constante de estructura fina, y dab son los factores
de Sommerfeld. La condición asintótica para grandes distancias es aplicable debido a la presencia
de potenciales de Coulomb y Yukawa, respaldada por el hecho de que la longitud de onda de de
Broglie de los bosones exóticos es menor que la de los bosones masivos en el SM.

Los factores de Sommerfeld se calculan al resolver la ecuación (6.7) utilizando el método
de funciones de Green, empleando específicamente las ecuaciones de Schwinger-Dyson para el
sistema. Una vez determinados, se utiliza el teorema óptico, que relaciona la parte imaginaria
de las funciones de Green con la sección transversal total de aniquilación de DM promediada
térmicamente:

⟨σv⟩XX′ = c
∑
a,b

∑
J,Jz

(ΓJ,Jz
XX′)ab d2a(E)d∗2b(E), (6.10)

donde c es una constante de normalización (2 para a = b, 1 para a ̸= b). El índice fijo en 2
se relaciona con la definición del vector s⃗ (ver Apéndice A), utilizado para denotar procesos de
aniquilación de DM (V0V0 −→ XX ′) que involucran partículas del Modelo Estándar X y X ′.

Para calcular las secciones transversales de aniquilación total y parcial relevantes, utilizamos
Mathematica para resolver la ecuación de Schrödinger y determinar los factores de Sommerfeld.
Consideramos dos regímenes de velocidad no relativista distintos: v = 10−3 para evaluar señales
indirectas de halos galácticos de DM, y v = 0.3 para examinar el impacto subdominante del factor
de incremento de Sommerfeld en el cálculo de la densidad reliquia.

Podemos expresar el vector (6.11) usando la siguiente transformación: V ±
µ = 1√

2
(V2µ ∓ iV4µ),

donde V3µ = V 0
µ y V ±±

µ = 1√
2
(V1µ ∓ iV5µ).

Vµ =


V ++
µ

V +
µ

V 0
µ

V −
µ

V −−
µ

 (6.11)

Nuestro objetivo es tener el vector de materia oscura en un estado no-relativista. Para lograr
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esto, necesitamos aplicar el siguiente límite no-relativista, según se describe en [2].

V 0
i (x) =

1√
2m

[v0(x⃗)ϵi(x)e
imt + v†0(x⃗)ϵ

∗
i (x)e

−imt] (6.12)

V +
i (x) =

1√
2m

[v+(x⃗)ϵi(x)e
imt + v†−(x⃗)ϵ

∗
i (x)e

−imt] (6.13)

V −
i (x) =

1√
2m

[v†+(x⃗)ϵ
∗
i (x)e

−imt + v−(x⃗)ϵi(x)e
imt] (6.14)

V ++
i (x) =

1√
2m

[v++(x⃗)ϵi(x)e
imt + v†−−(x⃗)ϵ

∗
i (x)e

−imt] (6.15)

V −−
i (x) =

1√
2m

[v†++(x⃗)ϵ
∗
i (x)e

−imt + v−−(x⃗)ϵi(x)e
imt] (6.16)

6.1.2 Corriente no-relativista

Al aplicar los límites no relativistas a los campos según se indica en las ecuaciones (6.12),
(6.13), (6.14), (6.15) y (6.16), y sustituyéndolos en la Lagrangiana (6.6), podemos derivar las
corrientes asociadas a la interacción cúbica en estos campos.

Lcubic = Jµ
AAµ + Jµ

ZZµ + (Jµ
W+)

†W+ + (Jµ
W−)

†W− (6.17)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas del modelo de Materia Oscura Vectorial
Mínima, comenzando con la corriente Jµ

V .

JA(x) =
g cW
ξ

[
2(v−−(x)

†v−−(x)− v++(x)
†v++(x)) + (v−(x)

†v−(x)− v+(x)
†v+(x))

]
(6.18)

JZ(x) =
g sW
ξ

[
2(v−−(x)

†v−−(x)− v++(x)
†v++(x)) + (v−(x)

†v−(x)− v+(x)
†v+(x))

]
(6.19)

JW+(x) =
g

ξ

[√
2(v−(x)

†v−−(x)− v++(x)
†v+(x)) +

√
3(v0(x)

†v−(x)− v+(x)
†v0(x))

]
(6.20)
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JW−(x) =
g

ξ

[√
2(v−−(x)

†v−(x)− v+(x)
†v++(x)) +

√
3(v−(x)

†v0(x)− v0(x)
†v+(x))

]
(6.21)

6.1.3 Matriz Electrodébil

Bosones de gauge-Materia Oscura

Nuestro objetivo es considerar la aniquilación de partículas de materia oscura en partículas
del modelo estándar. Para hacer esto, necesitamos centrarnos en pares como (v0v0). Sin embargo,
cuando se trata del intercambio de bosones Z y W± mediados por partículas de materia oscura,
necesitamos considerar pares como v0v0, v+v− (aniquilación de partículas cargadas de materia
oscura) y v++v−− (aniquilación de partículas doblemente cargadas de materia oscura). Por lo
tanto, lo que estamos tratando de hacer es derivar una acción efectiva que describa estos pares,
de la siguiente manera:

s(x, y⃗) =


v+(x)v−(x

0, y⃗)

v0(x)v0(x
0, y⃗)√

2
v++(x)v−−(x

0, y⃗)

 (6.22)

La acción efectiva es:

Seff,1 = −
∫

d4xd3y

8π|x⃗− y⃗|
(J0

A(x)J
0
A(x

0, y⃗) + J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗)e−MZ |x⃗−y⃗|

+ 2J0
W+

(x)J0
W−(x

0, y⃗)e−MW |x⃗−y⃗|) (6.23)

En el límite no relativista, el primer término describe la interacción coulombiana entre partícu-
las no relativistas, mientras que los otros términos tienen en cuenta las interacciones de Yukawa
resultantes del intercambio de bosones Z y W . Cuando expresamos esto en términos del vector
(6.22), la acción efectiva se transforma en lo siguiente:

Seff,1NR
= −

∫
d4xd3y s(x, y⃗)†Vg−V (|x⃗− y⃗|)s(x, y⃗) (6.24)

donde Vg−V (|x⃗ − y⃗|) es la matriz de potencial electrodébil (interacción de bosones de calibre
con materia oscura vectorial), con r = |x⃗− y⃗|;

Vg−V (r) = − g2

32πξ2r

2(c2W + s2W e
−MZr) 3

√
2e−MW r 2e−MW r

3
√
2e−MW r 0 0

2e−MW r 0 8(c2W + s2W e
−MZr)

 (6.25)
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La interacción de la materia oscura vectorial con el bosón de Higgs es:

Vh−V (r) =
v2λ2HV (e

−Mhr + 2e−MZr)

8πm2r

 1 1/2 1

1/2 4 1

1 1 1

 (6.26)

6.1.4 Matrices de Aniquilación

Bosones de gauge-Materia Oscura

Las partículas de materia oscura decaen en partículas del modelo estándar, por lo tanto,
necesitamos calcular la matriz de aniquilación, específicamente la interacción entre los bosones
gauge y los vectores de materia oscura. Para lograr esto, debemos considerar los términos cuárticos
de la Lagrangiana (6.6). La acción efectiva correspondiente a estos términos cuárticos es la
siguiente:

Seff,2 = −i T r ln (∆−1
0 Q∆−1

0 Q)

=
i

2π

∫
d4x

(
QAA(x)

2 +QZZ(x)
2 + 2QWW (x)2 + 2QAZ(x)

2
)

(6.27)

Las matrices de aniquilación para los bosones de gauge son:

ΓJ=0
WW =

g4

32
√
3πξ2m2

25 15 10

15 0 6

6 10 4

 (6.28)

ΓJ=2
WW =

g4

64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)25 15 10

15 0 6

6 10 4

 (6.29)

ΓJ=0
ZZ =

g4s4W
32
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.30)

ΓJ=2
ZZ =

g4s4W
64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.31)
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ΓJ=0
AA =

g4c4W
32
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.32)

ΓJ=2
AA =

g4c4W
64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.33)

ΓJ=0
AZ =

g4c2W s
2
W

8
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.34)

ΓJ=2
AZ =

g4c2W s
2
W

16πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (6.35)

Bosón de Higgas-Materia Oscura

Estamos principalmente interesados en la interacción cuártica entre el bosón de Higgs y el
vector de materia oscura. Para describir esta interacción, necesitamos los términos cuárticos de la
Lagrangiana (A.42) y los campos vectoriales en su representación de quintuplete de SU(2)L según
se describe en (6.11), así como el doblete del bosón de Higgs de (4.23). La matriz de aniquilación
resultante para la interacción entre el bosón de Higgs y el vector de materia oscura es la siguiente:

Γh−V =
25λ2HV

16πm2

 1 1/2 1

1/2 4 1

1 1 1

 (6.36)
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Chapter 7

Flujo de Fotones de la Aniquilación Vectorial de Materia

Oscura

7.1 Flujo de fotones provenientes de la aniquilación de partículas
de materia oscura neutra

El flujo de rayos γ resultante de la aniquilación de partículas neutras de Materia Oscura, como
se describe en [43], en una región del cielo con un ángulo sólido Ω está dado por:

dΦ

dEγ
=
∑
i

1

8π
J(Ω)

⟨σv⟩i
M2

V

(
dNi

dEγ

)
(7.1)

Aquí, J(Ω) representa el factor astrofísico J , que mide la relevancia e interés del objetivo
astrofísico para la aniquilación de Materia Oscura.

J(Ω) =
1

∆Ω

∫
dΩ

∫
dℓ ρ[r(ℓ, ψ)]2 (7.2)

donde ρ[r(ℓ, ψ)] es la densidad de DM y depende del perfil astrofísico asumido. El factor
J para galaxias enanas es aproximadamente J ≈ 1019 GeV2/cm5, mientras que para la galaxia
de Andrómeda es J ≈ 1020 GeV2/cm5, y para el Centro Galáctico de la Vía Láctea, J ≈ 1025

GeV2/cm5. Si el ángulo sólido cambia en un grado, el factor J experimenta un cambio aproximado
de J ≈ 1024 GeV2/cm5 [44].

La distribución, denotada como
(

dNi
dEγ

)
, caracteriza el número de fotones con energía Eγ ,

mientras que ⟨σv⟩i representa la sección transversal de aniquilación promediada del i-ésimo canal
de aniquilación. Esta cantidad depende del factor de ramificación y se define como ⟨σv⟩γγ =

BRγγ × ⟨σv⟩XX′ . Aquí, ⟨σv⟩XX′ corresponde a la sección transversal total para la aniquilación
de Materia Oscura, como se muestra en la ecuación (6.10).

Calculamos el flujo diferencial de fotones utilizando Mathematica, siguiendo la metodología
descrita en [45]. En las Fig.(8.4) (8.5) mostramos el flujo de fotones para varios canales de
aniquilación: γγ, W+W−, ZZ y hh. Comparamos dos casos característicos de masa de Materia
Oscura: uno que predice un pico en el factor de Sommerfeld y otro que se encuentra en un pozo
en la sección transversal en función de la masa. Los gráficos revelan un aumento significativo
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7.1 Flujo de fotones provenientes de la aniquilación de partículas de materia oscura
neutra

en el primer caso, con el flujo más prominente originado en la aniquilación hacia bosones débiles
cargados y partículas de Higgs.

En las Fig.(8.4) (8.5) presentamos el flujo total de fotones para la detección indirecta de Materia
Oscura, comparando con un escenario típico de WIMP y la sensibilidad de los experimentos Fermi-
LAT y CTA. Estos resultados destacan que los efectos no perturbativos hacen que ciertas regiones
del espacio de parámetros sean accesibles a los detectores de fotones actuales y planificados. Esto
es especialmente relevante dado los menores índices de detección directa calculados en secciones
anteriores.
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Chapter 8

Resultados

8.1 Resultados Sommerfeld enhancement

Ahora, tenemos todos los ingredientes necesarios para calcular la sección eficaz promediada
térmicamente ⟨σv⟩ utilizando la ecuación (6.10). Cuando expandimos sobre todos los canales de
aniquilación, ⟨σv⟩ toma la forma:

⟨σv⟩ = ⟨σv⟩W+W− + ⟨σv⟩ZZ + ⟨σv⟩γγ + ⟨σv⟩Zγ + ⟨σv⟩hh . (8.1)

Nuestros resultados se muestran en las figuras 8.1 y 8.2. La primera muestra nuestras predicciones
sin tener en cuenta las interacciones no minimales (κ = 0), mientras que en la segunda figura
usamos κ = 1. En ambos casos, hay varias características destacables de la mejora de Sommerfeld
que merecen discusión. En primer lugar, como es habitual, la SE es un fenómeno dependiente de
la velocidad. Por ejemplo, no se observa ninguna estructura para una velocidad relativa de v = 0.3

(líneas discontinuas en las figuras 8.1 y 8.2), que es representativa del Universo temprano, cuando
se formó la densidad de reliquia. En contraste, para velocidades más pequeñas, como la esperada
en la galaxia (v = 10−3), aparecen oscilaciones y resonancias significativas. Hemos observado que
las pequeñas oscilaciones dependen de las interacciones mediadas por el bosón de Higgs. De hecho,
vemos que se atenúan para valores grandes del parámetro λ. Interesantemente, la presencia de las
interacciones no minimales introduce una resonancia adicional a una masa más baja. Sin embargo,
los términos κ no modifican significativamente el tamaño de las oscilaciones ni la amplitud de las
resonancias. Para masas que muestran tales resonancias (aproximadamente alrededor de 1.9 y 6

TeV), el factor de Sommerfeld experimenta un impulso significativo de aproximadamente 5 órdenes
de magnitud, para todos los valores de la constante de acoplamiento del portal λ.
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8.1 Resultados Sommerfeld enhancement

(a) λ = 0 (b) λ = 0.5

(c) λ = 2 (d) λ = 9

Figure 8.1: Sección eficaz de aniquilación (representación fundamental spín-1 de SU(2)L) para el proceso v0a0 −→ SMSM con
el factor de Mejora de Sommerfeld, considerando velocidades v = 10−3 (Halo galáctico, mostrado como líneas continuas, verde, azul,
negra y gris) y v = 0.3 (Densidad de reliquia, indicada por líneas discontinuas), y diferentes valores de la constante de acoplamiento
del portal de Higgs λ, con κ1 = κ2 = 0. La línea verde indica que es la representación de triplete de spín-1 de SU(2)L, mientras que
la línea roja indica que es la representación de doblete de spín-1/2 de SU(2)L.

En los gráficos 8.3 calculamos el factor de Sommerfeld Enhancement para l = 1 (momentun
angular orbital) (??), para κ = 0 no tenemos un peak de resonancia ya que el término l(l+1)

mr2
tiene

mayor predominancia sobre el potencial, para κ = 1 aparece un peak de resonancia aproximada-
mente a los 5 TeV ya que el potencial es más grande por el término no minimal del lagrangiano
(4.2).
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(a) λ = 0 (b) λ = 0.5

(c) λ = 2 (d) λ = 9

Figure 8.2: Sección eficaz de aniquilación (representación fundamental spín-1 de SU(2)L) para el proceso v0a0 −→ SMSM con
el factor de Mejora de Sommerfeld, considerando velocidades v = 10−3 (Halo galáctico, mostrado como líneas continuas, verde, azul,
negra y gris) y v = 0.3 (Densidad de reliquia, indicada por líneas discontinuas), y diferentes valores de la constante de acoplamiento
del portal de Higgs λ, con κ1 = κ2 = 1. La línea verde indica que es la representación de triplete de spín-1 de SU(2)L, mientras que
la línea roja indica que es la representación de doblete de spín-1/2 de SU(2)L.

(a) l = 1. κ = 0 (b) l = 1, κ = 1

Figure 8.3: Sección eficaz de aniquilación (representación fundamental spin-1 de SU(2)L) para el proceso v0a0 −→ SMSM con el
factor de Sommerfeld enhancement, considerando velocidades v = 10−3 (Halo galáctico, con portal Higgs λ = 0.5 .
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8.1.1 Flujo de Fotones de la Aniquilación de Materia Oscura

8.1.1 Flujo de Fotones de la Aniquilación de Materia Oscura

Utilizando las expresiones anteriores, calculamos el flujo de fotones resultante de la sección
eficaz de aniquilación (6.10), que sirve como método para la detección indirecta de la Materia
Oscura (DM, por sus siglas en inglés). Esto implica la integración de la ecuación (7.1). Las
figuras 8.4 y 8.5 muestran el flujo de fotones proveniente de la aniquilación de VDM por segundo
para κ = 0 y κ = 1, respectivamente. En todos los casos hemos utilizado λ = 0.5. Nuestras
construcciones no están limitadas por Fermi-LAT, ya que nuestra región de interés está por encima
de 1 TeV, que no es probada por Fermi-LAT; por lo tanto, en los gráficos, comparamos con la
sensibilidad proyectada de CTA [46]. Podemos ver que para valores bajos del acoplamiento Higgs-
DM, CTA solo puede probar la región alrededor de la gran resonancia, mientras que para valores
más grandes, CTA podrá observar o descartar toda nuestra región de interés. El perfil de DM
utilizado es el perfil de distribución Navarro-Frenk-White (NFW), y utilizamos el flujo manual de
detección indirecta de materia oscura [47].

Presentamos las señales de flujo de fotones resultantes de la aniquilación de partículas VDM
desde el centro de la galaxia para diferentes estados finales (γγ, W+W−, ZZ, y hh), con un ángulo
sólido de 1◦, comparado con la sección eficaz canónica con una masa de 100 GeV y la sensibilidad
de flujo diferencial de CTA. Mostramos diferentes resonancias para la sección eficaz con SE (pico)
y una parte no resonante (pozo), donde la SE muestra un gran flujo de fotones que podría indicar
un universo actual.
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(a) v0a0 −→ γγ (b) v0a0 −→W+W−

(c) v0a0 −→ ZZ (d) v0a0 −→ hh

Figure 8.4: Flujo de Fotones provenientes de la Aniquilación de partículas neutras de Materia Oscura. Se realiza para el perfil
Navarro-Frenk-White (NFW), con un ángulo sólido de ∆Ω = 0.96 × 10−3 sr (ver Tabla 2 en [45]), medido en el centro galáctico.
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8.1.1 Flujo de Fotones de la Aniquilación de Materia Oscura

(a) v0a0 −→ γγ (b) v0a0 −→W+W−

(c) v0a0 −→ ZZ (d) v0a0 −→ hh

Figure 8.5: Flujo de fotones resultante de la aniquilación de partículas de DM, asumiendo el perfil NFW. Consideramos una región
del centro de la Vía Láctea con un ángulo sólido de ∆Ω = 0.96 × 10−3 sr (ver Tabla 2 en [45]). Fijamos ξ−1 = −1.5.
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Chapter 8. Resultados

8.1.2 Representación quintuplete de SU(2)L

Figure 8.6: La línea negra representa la Sección Eficaz de Aniquilación canónica, λHV = 10−1

(líneas azul y roja), λHV = 1 (líneas verde y naranja) con velocidad 10−3 (línea continua) y 0.3
(línea discontinua) con (ξ−1 = −1.5) para la aniquilación v0v0 −→ SM SM .

La sección eficaz de aniquilación con mejora de Sommerfeld exhibe características distintivas
(Figura: 8.6). La mejora de Sommerfeld es prominente a bajas velocidades (10−3, línea continua),
pero disminuye a velocidades más altas (relicto) (0.3, línea discontinua).

En la Figura (8.6), las características resonantes se hacen evidentes a velocidades más bajas
cuando la Materia Oscura forma estados ligados. Estas estructuras de resonancia aparecen en
valores de masa particulares, lo que conduce a un aumento significativo del factor de Sommerfeld.
Los picos resonantes ocurren en masas de 11.2 TeV, 23.1 TeV, 37.5 TeV, 75.03 TeV y 81.3 TeV.
La mejora de Sommerfeld podría proporcionar una explicación para el aumento observado en los
positrones de rayos cósmicos de alta energía en el universo. Este efecto demuestra una dependencia
de las propiedades de las partículas de Materia Oscura, ofreciendo información sobre la masa de
la Materia Oscura.
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8.1.2 Representación quintuplete de SU(2)L

Flujo de Fotones para representación Quintuplete

En el gráfico 8.7a, el proceso que ocurre es la aniquilación de dos partículas DM neutras en
dos fotones con una sección eficaz de 1.08 × 10−22 cm3/s con una masa de 23.1 TeV en el pico
resonante (línea roja). Tenemos una región en nuestro modelo donde no hay un pico en la sección
eficaz ⟨σv⟩ = 6.79 × 10−30 cm3/s con una masa de 27.65 TeV (línea verde). En el gráfico 8.7b,
tenemos la aniquilación de dos partículas DM neutras en un par de bosones W± con una sección
eficaz de 8.89×10−21 cm3/s con una masa de 22.6 TeV en el pico resonante (línea roja). Tenemos
una región en nuestro modelo donde no hay un pico en la sección eficaz ⟨σv⟩ = 8.4× 10−29 cm3/s

con una masa de 27.39 TeV (línea verde). En el gráfico 8.7c, tenemos dos partículas DM neutras
aniquilando en dos bosones Z con una sección eficaz de 1.09 × 10−21 cm3/s con una masa de
22.6 TeV en el pico resonante (línea roja). Tenemos una región en nuestro modelo donde no
hay un pico en la sección eficaz ⟨σv⟩ = 6.08 × 10−28cm3/s con una masa de 27.54 TeV (línea
verde). En el gráfico 8.7d, tenemos un proceso de aniquilación de dos partículas DM neutras en
dos bosones de Higgs con una sección eficaz de 1.15 × 1021 cm3/s con una masa de 22.7 TeV en
el pico resonante (línea roja). Tenemos una región en nuestro modelo donde no hay un pico en
la sección eficaz ⟨σv⟩ = 5.63 × 10−29cm3/s con una masa de 27.74 TeV (línea verde). Las líneas
negras corresponden a la sección eficaz canónica (3× 10−26 cm3/s) con una masa de 100 GeV.
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(a) v0a0 −→ γγ
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(b) v0a0 −→W+W−
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(c) v0a0 −→ ZZ
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(d) v0a0 −→ hh
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Figure 8.7: Flujo de Fotones de Aniquilación de partículas neutras de Materia Oscura en la representación quintupleta de SU(2)L,
con el perfil NFW con una latitud de línea de visión de 0° y una longitud de línea de visión de 1° en grados donde el flujo de fotones
se mide en el centro de la galaxia. Mostramos la sensibilidad diferencial de CTA, asumiendo un tiempo de observación. de 100 horas.
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Conclusiones

Podemos inferir que para este modelo hay un Sommerfeld enhancement, pero la sección eficaz
de aniquilación aumenta con el portal de Higgs, ya que sumamos sobre todos los bosones gauge
electrodébiles y el momentun angular total que en este caso depende solo de la suma de spin. Para
la velocidad v = 10−3, que es la velocidad del halo galáctico (velocidad actual del universo), la
mejora de Sommerfeld para esta velocidad es enorme, con una parte resonante en el rango de 5−7

TeV en diferentes casos para la representación fundamental de SU(2)L (para la representación quit-
ntuplete de SU(2)L hay partes resontantes en masas de 11.2 TeV, 23.1 TeV, 37.5 TeV, 75.03 TeV
y 81.3 TeV.). Esta parte resonante en la masa en la sección eficaz de aniquilación podría explicar
de manera indirecta el aumento de positrones en los rayos cósmicos en el universo. Este efecto
podría indicar que hay una dependencia de las partículas de materia oscura, y que hay una parte
resonante que podría proporcionar información indirecta sobre la masa de la materia oscura.

Para el flujo de fotones a partir de la aniquilación de partículas de materia oscura neutras
medido del centro galáctico, donde usamos el perfil de Navarro-Frenk-White (NFW) que está
relacionado con la densidad de número de partículas de materia oscura, donde medimos el flujo
en un peak de resonancia de la aniquilación de la sección eficaz, donde lo cual es mayor al fujo
de la sección eficaz canónica térmica, pero también se midió este flujo en una zona donde no hay
peak, donde es menor este flujo al de la sección eficaz canónica, para la zona del peak deberiamos
tener suerte de encontrarlo, para un universo actual.
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Appendix A

Electroweak Matrices

A.0.1 Gauge-Materia Oscura

De los Lagragianos (4.2)(doblete) (quintuplete)(6.6) debemos relacionar las derivadas covari-
antes con las interacciones del vector de materia oscura (6.11). Esto debe ser derivado en dos:
interacciones cúbicas y cuárticas en los campos.

(DµV
µ)†(DµVµ) ≈ Lcubic + Lquartic (A.1)

donde con el lagrangiano cúbico obtendremos las matrices electrodébiles y con el lagrangiano
cuártico obtendremos las matrices de aniquilación.

Integrando las Partículas Relativisticas

La acción podemos separalas como:

Stot = Sgauge,kin + Sgauge,V (A.2)

La acción cinética es

Sgauge,kin =
1

2
A†∆0A =

∫
d4xd4y A†(x)∆0(x, y)A(y) (A.3)

con A =


A

Z

W−

W+



∆0(x, y) =


δ2 0 0 0

0 δ2 +M2
Z 0 0

0 0 δ2 +M2
W 0

0 0 0 δ2 +M2
W

 δ4(x− y) (A.4)

Para las acciones cúbicas y cuárticas tenemos que:

67



A.0.1 Gauge-Materia Oscura

Sgauge,V = Scubic + Squartic (A.5)

con

Scubic = J †A =

∫
d4x

(
Jµ
A(x)Aµ(x) + Jµ

Z(x)Zµ(x) + Jµ†
W−(x)W

−
µ (x) + Jµ†

W+(x)W
+
µ (x)

)
(A.6)

Squartic = A†QA =

∫
d4xd4yA†Q(x, y)A(y) (A.7)

con

J =


JA

JZ

JW−

JW+

 (A.8)

y

Q(x, y) =


QAA(x) QAZ(x) QAW (x) Q∗

AW (x)

QAZ(x) QZZ(x) QZW (x) Q∗
ZW (x)

Q∗
AW (x) Q∗

ZW (x) QWW (x) 0

QAW (x) QZW (x) 0 Q∗
WW (x)

 δ4(x− y) (A.9)

Con esto, la acción total es:

Stot =
1

2
A†∆A (A.10)

con ∆ = ∆0+2Q. Para integrar los campos de gauge, debemos integrar con respecto A. Note
que A† no es una variable independiente, porqué esta relacionado con A por permutación de su
tercer y cuarta componente. Además notar que J †A = A†J , entonces la integral de camino es:

Ztot =

∫
DA exp

(
1

2
A†∆A+ J †A

)
(A.11)

Paraca hacer la integración, consideraremos campos oscilatorios alrededor del valor esta-
cionario de la acción, que es la solución clásica, con

Acl = −∆−1J (A.12)
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Entonces haciendo el cambio en la ecuación (A.11), la función partición queda como:

Ztot = exp

(
− i

2
J †∆−1J

)(∫
DA exp

(
i

2
A†∆A

))
(A.13)

La integral puede ser resuelta y queda como:

∫
DA exp

(
i

2
A†∆A

)
= N (Det∆)−1 = NTr log∆ (A.14)

con N una constante arbitaria, entonces la función partición queda como:

Ztot = N eiSeff (A.15)

con

Seff = −1

2
J∆−1J +

i

2
Tr log∆ (A.16)

El objetivo es simplificar la acción efectiva lo más posible. Por otra parte, debemos expandir
∆ en términos de Q, que es proporcional a los acoplamientos de gauge, cual es:

∆−1 = (∆−1
0 − 2Q)−1 = ∆−1

0 − 2∆−1
0 Q∆−1

0 (A.17)

El segundo término de (A.17) u cada corriente J son cuadráticos en los campos de materia
oscura. Como no consideramos interacciones con seis patas, podemos asumir que

J †∆−1J = J †∆−1
0 J (A.18)

Para el segundo término de(A.16), podemos expandir en términos de Q, entonces

i

2
Tr log∆ =

i

2
Tr log

[
∆0(1 + 2∆−1

0 Q)
]

=
i

2
Tr
[
log∆0 + log(1 + 2∆−1

0 Q)
]

=
i

2

[
Tr log∆0 + 2Tr log(∆−1

0 Q)− 2Tr log(∆−1
0 Q∆−1

0 Q)
]

(A.19)

de la última linea de (A.19) el primer término contribuye a N y es un término irrelevante a
la acción efectiva. El segundo término es cuádratico en los campos de materia oscura y cuentan
como correciones radiativas a la masa. Entonces la acción efectiva es:
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Seff = Seff,1 + Seff,2 (A.20)

Seff,1 = −1

2
J †∆−1

0 J (A.21)

Seff,2 = −iT r log(∆−1
0 Q∆−1

0 Q) (A.22)

Necesitamos calcular la matriz electrodébil con la acción efectiva (A.21) del lagrangiano (4.2),
luego, tenemos lo siguiente:

Seff,1 = −1

2

∫
d4xd4y Jµ†(y)∆−1

0 µν(x, y)J
ν(x) (A.23)

Ahora calculamos la acción efectiva Seff,1 (A.23) en el límite no-relativista, con:

∆−1
0 µν(x, y) = −

∫
d4q

(2π)4
eiq(x−y)


1

q2+iϵ
0 0 0

0 1
q2−M2

Z+iϵ
0 0

0 0 1
q2−M2

W+iϵ
0

0 0 0 1
q2−M2

W+iϵ

 gµν (A.24)

Entonces reemplazamos las corrientes de gauge (A.24) dentro de la acción efectiva (A.23),
obteniendo:

Seff,1 =

∫
d4xd4yd4q

2(2π)4
eiq(x−y)

(
Jµ
A(x)JA µ(y)

q2 + iϵ
+
Jµ
Z(x)JZ µ(y)

q2 −M2
Z + iϵ

+
2Jµ

W+(x)JW− µ(y)

q2 −M2
W + iϵ

)
(A.25)

Ahora debemos encontrar el límite no-relativista de (A.25), pero tenemos las corrientes rela-
tivistas de gauge escritas como JV = (J0

V , J⃗V ), donde V es cualquier bosón de gauge, con esto,
cada término de(A.25) puede ser escrita como:

Jµ
V (x)JV µ(y)

q2 −M2
V + iϵ

= −
J0
V (x)J

0
V (y)

q⃗2 + iϵ
+

J0
V (x)J

0
V (y)q

02

(q⃗2 + iϵ)(q2 −M2
V + iϵ)

+
J⃗µ
V (x)J⃗V µ(y)

q2 −M2
V + iϵ

(A.26)

El tercer término de la ecuación (A.26) tiene interacciones magnéticas entre las corrienter, para
corrientes no-relativisticas, necesitamos que |J⃗V | ≪ J0

V , por lo tanto, este término se cancela. El
segundo término se compara con efectos retardados como en electromagnétismo en interacciones
entre las corrientes. Por lo tanto, debemos integrar por partes este término como:
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∫
d4xd4yd4q eiq(x−y) J0

V (x)J
0
V (y)q

02

(q⃗2 +M2
V )(q

2 −M2
V + iϵ)

=

∫
d4xd4yd4q eiq(x−y) J̇0

V (x)J̇
0
V (y)

(q⃗2 +M2
V )(q

2 −M2
V + iϵ)

(A.27)

Por | 1
vi

dvi
dt |≪MV0 , podemos inferir que |J̇0

V | ≪ J0
V y el efecto retardado pueden ser cancelados

en el término límite no-relativistista. Entonces, debemos integrar el primer término.

∫
d4q

(2π)4
eiq(x−y)

q⃗2 +M2
V

= δ(x0 − y0)

∫
d3q

(2π)3
eiq(x−y)

q⃗2 +M2
V

= δ(x0 − y0)
e−MV |x⃗−y⃗|

4π|x⃗− y⃗|
(A.28)

Reemplazamos en la ecuación (A.28) en la ecuación (A.25), obtenemos la siguiente acción
efectiva en el límite no-relativista:

Seff,1 = −
∫

d4xd3y

8π|x⃗− y⃗|

(
J0
A(x)J

0
A(x

0, y⃗) + J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗)e−MZ |x⃗−y⃗| + 2J0
W+(x)J

0
W−(x

0, y⃗)e−MW |x⃗−y⃗|
)

(A.29)

El primer término en la ecuación(A.29) describe el potencial de Coulomb entre las partículas
no-relativisticas, mientras que el resto de los otros términos, describe el potencial de Yukawa
relacionado al intercambio de bosones W y Z bosones.

A.0.2 Representación Fundamental de SU(2)L

Debemos considerar únicamente pares como un vector (6.22), el otro conjunto de partículas
está prohibido. Por lo tanto, las corrientes en el límite no relativista son:

J0
A(x)J

0
A(x

0, y⃗) = −2g2(cW (1− (κ1 + κ2)− sW t
2
W )2(−[v†+(x)v

†
−(x

0, y⃗)v+(x)v−(x
0, y⃗)] (A.30)

J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗) = −g2(cW (κ1 + κ2) + sW )2[v†+(x)v
†
−(x

0, y⃗)v+(x)v−(x
0, y⃗)

+

(
v†0(x)v

†
0(x

0, y⃗)√
2

v0(x)v0(x
0, y⃗)√

2

)

+

(
a†0(x)a

†
0(x

0, y⃗)√
2

a0(x)a0(x
0, y⃗)√

2

)
−
(
v†0(x)a

†
0(x

0, y⃗)v0(x)a0(x
0, y⃗)

)
] (A.31)
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A.0.3 Bosón de Higgs y Vector de Materia Oscura

J0
W+

(x)J0
W−(x

0, y⃗) =−
[(

3

8
− 2

√
2

)
(κ1 + κ2) + 2

√
2

]2
g2
[
v†0(x)a

†
0(x

0, y⃗)v+(x)v−(x
0, y⃗)− v†−(x)v

†
+(x

0, y⃗)a0(x)v0(x
0, y⃗)

]
(A.32)

Donde sW = sin θW , cW = cos θW y tW = tan θW . Aquí, los términos omitidos son aquellos
que no conducen a pares v0v0, a0a0, v0a0 y v+v−. Al sustituir estas corrientes en la ecuación
(A.29), obtenemos:

Seff,1NR
= −

∫
d4xd3y s(x, y⃗)†Vg−V (|x⃗− y⃗|)s(x, y⃗) (A.33)

donde Vg−V (|x⃗− y⃗|) es la matriz electrodébil, con r = |x⃗− y⃗|, por lo tanto:

Vg−V (r) = − g2

8πr


4a2e−MZr 0 0 0

0 4a2e−MZr 0 0

0 0 16a2e−MZr b2e−MW r

0 0 b2e−MW r a2e−MZr − 2(cW (1− (κ1 + κ2)− sW t
2
W )2


(A.34)

con a = (cW (κ1 + κ2) + sW ), b = (38 − 2
√
2)(κ1 + κ2) + 2

√
2

A.0.3 Bosón de Higgs y Vector de Materia Oscura

Ahora estamos utilizando el gauge de Feynman, la masa de los bosones de Goldstone ϕ0, ϕ0∗

y ϕ± del doblete (4.23) son MZ y MW . Las partículas del Higgs son mucho más ligeras que las
partículas de materia oscura. El lagrangiano de interacción (A.35) entre el bosón de Higgs y el
vector de materia oscura es:

Lh−V = −λ2(ϕ†ϕ)(V †
µV

µ)− λ3(ϕ
†Vµ)(V

µ†ϕ)− λ4
2

[
(ϕ†Vµ)(ϕ

†V µ) + (V µ†ϕ)(V †
µϕ)

]
(A.35)

Necesitamos construir pares como v0v0, v0a0, a0a0 y v+v− reemplazando en la ecuación (6.11),
(4.23) dentro de (A.35), por lo tanto, obtenemos:

Vh−V (r) =
v2

32πm2r


8λ24a 0 0 0

0 8λ24a 0 0

0 0
1

2
(λ2 + λ3)

2a (λ3 + 2λ4)
2e−MW r

0 0 (λ3 + 2λ4)
2e−MW r λ22a

 (A.36)

esta es la matriz electrodébil (Interacción del bosón de Higgs Materia Oscura)
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A.0.4 Representación Quintuplete de SU(2)L

J0
A(x)J

0
A(x

0, y⃗) = −g2c2W
[
8v†++v

†
−−v++v−− + 2v†+v

†
−v+v−

]
(A.37)

J0
Z(x)J

0
Z(x

0, y⃗) = −g2s2W
[
8v†++v

†
−−v++v−− + 2v†+v

†
−v+v−

]
(A.38)

J0
W+

(x)J0
W−(x

0, y⃗) =− g2[2v†++v
†
−−v+v− + 2v†+v

†
−v++v−−

+ 3v†0v
†
0v+v− + 3v†+v

†
−v0v0] (A.39)

SNR
eff,1 = −

∫
d4xd3y s(x, y)†Vgauge(r)s(x, y) (A.40)

con r = |x⃗− y⃗|, la matriz electrodébil para la interacción gauge-DM quintuplet es:

Vg−V (r) = − g2

32πr

2(c2W + s2W e
−MZr) 3

√
2e−MW r 2e−MW r

3
√
2e−MW r 0 0

2e−MW r 0 8(c2W + s2W e
−MZr)

 (A.41)

Taking the cubic terms of (A.42), the lagrangian remains as:

Lh−V =
λ

2

[
v(h+ h∗)

2
+

iv√
2
(ϕ0 − ϕ∗0)

] [
2V −

µ V
+µ + V 0

µ V
0µ + 2V −−

µ V ++µ
]

(A.42)

Al utilizar el límite no-relativista (6.13), (6.14), (6.12), (6.15), (6.16) y utilizando la notación
vectorial (4.23), obtenemos la matriz electrodébil de la interacción del Higgs con el quintuplete
como:

Vh−V (r) =
v2λ2HV (e

−Mhr + 2e−MZr)

8πM2
V r

 1 1/2 1

1/2 4 1

1 1 1

 (A.43)
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Matrices de Aniquilación

B.0.1 Interacción Gauge-Materia Oscura

Las partículas de materia oscura vectorial no relativista pueden aniquilarse en partículas rel-
ativistas (bosones de gauge SU(2)L). En la teoría cuántica de campos efectiva, las aniquilaciones
se describen mediante un potencial imaginario o un término absorbente en la acción que permite
la desaparición de pares de partículas no relativistas. Podemos decir que los términos absorbentes
provienen de Seff,2 (A.22). Podemos interpretar Seff,2 en términos de diagramas de Feynman,
donde la matriz ∆−1

0 describe los propagadores de los campos de gauge, mientras que cada Q es
un vértice con dos campos de gauge y dos campos de materia oscura vectorial [6].

Figure B.1: Términos cuárticos en un diagrama de Feynman

Entonces, la acción efectiva del término absortivo es:

Seff,2 = −iT r log
(
∆−1

0 Q∆−1
0 Q

)
= −4i

∫
d4xd4yd4zd4w

d4q

(2π)4
d4k

(2π)4
eiq(x−y)

q2 + iϵ

eik(w−z)

k2 + iϵ
Tr (Q(y, z)Q(w, x)) (B.1)

El factor 4 es la traza de los campos de gauge, estamos interesados en la parte imaginaria, el
set de bosones de gauge en el loop on-shell como:

1

q2 + iϵ
→ −2πiδ(q2) (B.2)

Por lo tanto, llevamos a cabo la integración sobre la componente temporal del cuadrimomento
haciendo que d4qδ(q2) → d3q

2|q⃗| cuando las partículas de gauge están on-shell, la integración del
cuadrimomento es:
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∫
d4q

(2π)4
d4k

(2π)4
eiq(x−y)

q2 + iϵ

eik(w−z)

k2 + iϵ
= − i

8π
δ4(x− y) (B.3)

Entonces, reemplazando en la ecuación (B.1), podemos obtener:

Seff,2 =
i

2π

∫
d4xTr


QAA(x) QAZ(x) QAW (x) Q∗

AW (x)

QAZ(x) QZZ(x) QZW (x) Q∗
ZW (x)

Q∗
AW (x) Q∗

ZW (x) QWW (x) 0

Q∗
AW (x) Q∗

ZW (x) 0 Q∗
WW (x)


2

(B.4)

B.0.2 Representación Fundamental de SU(2)L

Necesitamos pares como V0V0, V ∗
0 V

∗
0 , V0V

∗
0 and V+V−, entonces

Seff,2 =
i

2π

∫
d4x

(
QAA(x)

2 +QZZ(x)
2 + 2QWW (x)2 + 2QAZ(x)

2
)

= −
∫

d4x
g2

8
[2W+

µ V
−
ν V

+ νW− µ + 2W−
µ (V 0

ν )
∗V 0 νW+ µ

+Aµ

{
sin2 θW (1− tan θW )(V 0

ν )
∗V 0 ν + 2 sin2 θWV

−
ν V

+ ν
}
Aµ

+ Zµ

{
(tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW )(V 0

ν )
∗V 0 ν + 2 sin2 θWV

−
ν V

+ ν
}
Zµ

+Aµ((sin θW (2 cos θW − sin θW (1 + tan θW ))(V 0
ν )

∗V 0 ν

+ cos(2θW ) tan θWV
−
ν V

+ ν)Zµ

+ Zµ(sin θW (cos θW − sin θW )(V 0
ν )

∗V 0 ν

+ tan θW (cos2 θW − sin2 θW )V −
ν V

+ ν)Aµ](1 + 1 + 1 + 1)

= −g
2

2
[2W+

µ V
−
ν V

+ νW+ µ + 2W−
µ (V 0

ν )
∗V 0 νW+ µ

+Aµ

{
sin2 θW (1− tan θW )(V 0

ν )
∗V 0 ν + 2 sin2 θWV

−
ν V

+ ν
}
Aµ

+ Zµ

{
(tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW )(V 0

ν )
∗V 0 ν + 2 sin2 θWV

−
ν V

+ ν
}
Zµ

+Aµ((sin θW (2 cos θW − sin θW (1 + tan θW ))(V 0
ν )

∗V 0 ν

+ cos(2θW ) tan θWV
−
ν V

+ ν)Zµ

+ Zµ(sin θW (cos θW − sin θW )(V 0
ν )

∗V 0 ν

+ tan θW (cos2 θW − sin2 θW )V −
ν V

+ ν)Aµ] (B.5)

En términos de o s’vectores, la acción efectica es:

Seff,2 = 2i

∫
d4xd3y s(x, y⃗)†Γgaugeδ

3(|x− y|)s(x, y⃗) (B.6)

Los términos Q son :
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Q2
WW (x) =

g4

16
(V −

ν V
+ ν + (V 0

ν )
∗V 0 ν)2 (B.7)

=
g4

16
(V −

i V
+ jV −

i V
+ j + (V 0

i )
∗V 0 j(V 0

i )
∗V 0 j

+ 2(V 0
i )

∗V 0 j(V −
i )∗V + j)

Q2
AA(x) =

e4

64

[
(1− tan θW )2((V 0

ν )
∗V 0 ν)2 + 4(V −

ν V
+ ν)2 + 4(1− tan θW )(V 0

ν )
∗V 0 νV −

ν V
+ ν
]

(B.8)

Q2
ZZ(x) =

g4

64
[(tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW )2((V 0

ν )
∗V 0 ν)2 + 4 sin4 θW (V −

ν V
+ ν)2

− 4 sin2 θW (tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW )2(V 0
ν )

∗V 0 νV −
ν V

+ ν ] (B.9)

Q2
AZ(x) =

e2g2

64
[(cos θW − sin θW )2((V 0

ν )
∗V 0 ν)2 +

cos2(2θW )

cos2 θW
cos θW (V −

ν V
+ ν)2

+ (cos θW − sin θW )4(1 + tan θW )2(V 0
ν )

∗V 0 νV −
ν V

+ ν ] (B.10)

Pero debemos relacionar los vectores de polarización con la suma de momento angular [2],
donde

ϵi(p−)ϵj(p+) −→ SJ,Jz
ij (B.11)

con las matrices de suma de momentun angular

S0,0 = − 1√
3

1 0 0

0 1 0

0 0 1

 (B.12)

S1,1 =
1

2

0 0 −1

0 0 −i
1 i 0

 S1,0 =
1√
2

 0 i 0

−i 0 0

0 0 0

 S1,−1 =
1

2

0 0 −1

0 0 i

1 −i 0

 (B.13)

S2,2 =
1

2

1 i 0

i −1 0

0 0 0

 S2,1 =
1

2

 0 0 −1

0 0 −i
−1 −i 0

 S2,0 =
1√
6

−1 0 0

0 −1 0

0 0 2


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S2,−1 =
1

2

0 0 1

0 0 −i
1 −i 0

 S2,−2 =
1

2

 1 −i 0

−i −1 0

0 0 0

 (B.14)

Usamos los vectores de polarización para fotones como:

ϵ±i (k1) =
1√
2

∓ cos θ

−i
± sin θ

 ϵ±i (k2) =
1√
2

± cos θ

−i
∓ sin θ

 (B.15)

Las matrices de aniquilaación (Gauge-Materia Oscura) son:

ΓJ=0
WW =

2g4

64
√
3πm2


2 0 0 0

0 2 0 0

0 0 1 1

0 0 1 1

 ΓJ=2
WW =

g4

64πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2 0 0 0

0 2 0 0

0 0 1 1

0 0 1 1


(B.16)

ΓJ=0
AA =

e4

128
√
3πm2


2a2 0 0 0

0 2a2 0 0

0 0 a2 4a2

0 0 4a2 4

 (B.17)

ΓJ=2
AA =

e4

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2a2 0 0 0

0 2a2 0 0

0 0 a2 4a2

0 0 4a2 4

 (B.18)

con a = (1− tan θW )

ΓJ=0
ZZ =

g4

128
√
3πm2


2b2 0 0 0

0 2b2 0 0

0 0 2b2 −4c

0 0 −4c 4 sin4 θW

 (B.19)

ΓJ=2
ZZ =

g4

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)
2b2 0 0 0

0 2b2 0 0

0 0 2b2 −4c

0 0 −4c 4 sin4 θW


con b = (tan2 θW sin2 θW − sin θW cos θW ) y c = sin2 θW tan θW (sin2 θW − cos2 θW )

78



Appendix B. Matrices de Aniquilación

ΓJ=0
AZ =

e2g2

128
√
3πm2


d2 0 0 0

0 d2 0 0

0 0 d2 f

0 0 f
sin2(2θW )

cos2 θW

 (B.20)

ΓJ=2
AZ =

e2g2

256πm2

(
1 + 3 cos(2θ)

2
√
6

+ sin2 θ

)

d2 0 0 0

0 d2 0 0

0 0 d2 f

0 0 f
sin2(2θW )

cos2 θW



con d = (cos θW − sin θW ) y f = (cos θW − sin θW )4(1 + tan θW )2

B.0.3 Interacción Higgs-Materia Oscura

El lagrangiano (A.35), nos permite obtener términos cuárticos de la acción efectiva, estos
términos nos dan la matriz de aniquilación de la interacción entre el bosón de Higgs y el vector de
materia oscura, debemos operar con el vector en SU(2)L (6.11) y el doblete del bosón de Higgs
(4.23), luego

LQuartic h−V = −λ2[
(
ϕ−ϕ+ +

h2

2
− i

(ϕ0∗h+ h∗ϕ0)√
2

− (ϕ0)2
)
V −
µ V

+µ (B.21)

+

(
ϕ−ϕ+ +

h2

2
− i

(ϕ0∗h+ h∗ϕ0)√
2

− (ϕ0)2
)
V 0∗
µ V 0µ]

− λ3[ϕ
−ϕ+V +

µ V
−µ +

1√
2
(iϕ0 + h)ϕ−V +

µ V
0µ∗ +

1√
2
(−iϕ0∗ + h∗)ϕ+V 0

µ V
−µ

+

(
h2√
2
− (ϕ0)2

)
V 0
µ V

0µ∗]

+

(
h2√
2
− (ϕ0)2

)
V 0
µ V

0µ∗]

− λ4[

(
−iϕ0∗ + h∗√

2

)
ϕ−V µ+V 0µ +

(
−iϕ0∗ + h∗√

2

)
ϕ−V µ0V +µ

+

(
h∗

2
− i

√
2h∗ϕ0∗ + (ϕ0∗)2

)
V 0
µ V

0µ +

(
iϕ0 +

h√
2

)
ϕ+V −µV 0∗

µ

+

(
iϕ0 +

h√
2

)
ϕ+V 0µ∗V −

µ +

(
−(ϕ0)2 +

h2

2

)
V 0µ∗V 0∗

µ ]

Los términos permitidos son V0V0, V0V ∗
0 , V

∗
0 V

∗
0 and V+V−, porqué necesitamos términos neu-

tros, la matriz de aniquilación es:
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B.0.4 Representación Quintuplete de SU(2)L

Γh−V =
1

32πm2



(
3

2
+
√
2

)2

λ24 0 0 0

0
9

4
λ24 0 0

0 0
1

4
(7λ22 + 6λ2λ3 + 5λ23)

1

2
(λ3 + 2λ4)

2

0 0
1

2
(λ3 + 2λ4)

2 3

4
λ22 + (λ2 + λ3)

2


(B.22)

B.0.4 Representación Quintuplete de SU(2)L

Seff,2 =
i

2π

∫
d4x

(
QAA(x)

2 +QZZ(x)
2 + 2QWW (x)2 + 2QAZ(x)

2
)

(B.23)

con los términos Q como:

QWW (x) =
g2

8ξ
(5V +µV −ν + 3V 0µV 0ν + 2V ++µV −−ν) (B.24)

QZZ(x) =
g2

4ξ
s2W (V +µV −ν + 4V ++µV −−ν) (B.25)

QAA(x) =
g2

4ξ
c2W (V +µV −ν + 4V ++µV −−ν) (B.26)

QAZ(x) =
g2

4ξ
cW sW (V +µV −ν + 4V ++µV −−ν) (B.27)

Las matrices de aniquilación para los bosones de gauge son:

ΓJ=0
WW =

g4

32
√
3πξ2m2

25 15 10

15 0 6

6 10 4

 (B.28)

ΓJ=2
WW =

g4

64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)25 15 10

15 0 6

6 10 4

 (B.29)
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Appendix B. Matrices de Aniquilación

ΓJ=0
ZZ =

g4s4W
32
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.30)

ΓJ=2
ZZ =

g4s4W
64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.31)

ΓJ=0
AA =

g4c4W
32
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.32)

ΓJ=2
AA =

g4c4W
64πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.33)

ΓJ=0
AZ =

g4c2W s
2
W

8
√
3πξ2m2

1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.34)

ΓJ=2
AZ =

g4c2W s
2
W

16πξ2m2

(
1 + cos(2θ)

2
√
6

+ sin2θ

)1 0 4

0 0 0

4 0 16

 (B.35)

Ahora estamos tomando los términos cuárticos del lagrangiano no minimal del bosón de Higgs
y la materia oscura mediante la interacción (A.42).

Lquarth−V =
λ

2

[
ϕ−ϕ+ +

h2

2
+ ϕ20

] [
2V −

µ V
+µ + V 0

µ V
0µ + 2V −−

µ V ++µ
]

(B.36)

Usando lo anterior de la matriz electrodébil, la matriz de aniquilación es:

Γh−V =
25λ2HV

16πM2
V

 1 1/2 1

1/2 4 1

1 1 1

 (B.37)
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