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Abstract

Hemos calculado la Secciéon Eficaz de Aniquilacién con el factor Sommerfeld enhancement y
Flujo de Fotones provenientes de la Aniquilacién para un modelo de campo vectorial electrodébil
de Materia Oscura neutra en el grupo de gauge SU(3).x SU(2), xU(1)y en su representacion fun-
damental y quintuplete de SU(2)z, [1]. La Materia Oscura se mueve a una velocidad aproximada
de 1073 (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 seccion eficaz, los modelos que
hemos estudiado de este tipo de Materia Oscura, han sido de campo escalar |6, 7], campo fer-
miobnico [8] y campo vectorial en su representacion adjunta [2]. Para nuestro modelo, estudiamos
el componente neutro del doblete y quintuplete electrodébil de SU(2)r, donde tiene una parte
resonante de masa alrededor de 5 —7 TeV para distintos portales de Higgs A = 0,0.5, 2,9, podemos
inferir que este efecto depende de la masa de la Materia Oscura lo que podria proporcionar alguna

informacion indirecta sobre la masa de la Materia Oscura.

Keywords

Materia Oscura, Fjujo de Fotones, aniqulilaciéon, seccion eficaz , Sommerfeld Enhancement |

centro galactico, rayos gamma.






Dedicado a mi Familia






Contents

Abstract

1 Introduccion

2 Teoria de Materia Oscura

2.1 Caracteristicas de la Materia Oscura . . . . . . . .. ... ... .. ... ......

2.1.1 Tipos de Materia Oscura. . . . . . . . .. .. oo
2.2 Propiedades de la fisica de particulas . . . . . . . .. ... .. L oL
2.3 Materia Oscura Térmica . . . . . . . . . . o . o e
2.4 Freeze-Out . . . . .
2.5 Deteccion Directa . . . . . . . oL e

2.5.1 Tasa de Scattering . . . . . . . . . . . e
2.6 Deteccion Indirecta de Materia Oscura . . . . . . . . ... .. oL

2.6.1 Flujo de Fotones de Aniquilaciéon de paritculas de materia oscura . . . . . .

3 Sommerfeld Enhancement para campo escalar
3.1 Sommerfeld Enhancement para campo escalar . . . . . .. ... ... ... .....
3.1.1 Potencial de Yukawa . . . . . . . ...

4 Sommerfeld Enhancement para la representacién fundamental de SU(2),,
4.1 ElModelo . . . . . o e
4.2 Calculo del Sommerfeld Enhancement . . . . . .. ... ... ... ... ... ..
4.2.1 Sommerfeld Enhancement . . . . . ... ... Lo 0oL
4.2.2  Limite No-Relativista . . . . .. .. ... .
4.2.3 Corrientes No-Relativisticas . . . . . . . . . . ... .. ... .. .. ...,
4.2.4 Matriz Electrodébil . . . . . . ...
4.2.5 Matrices de Aniquilacion . . . . . ..o

5 Sommerfeld Enhancement para la representacion adjunta de SU(2)y,
5.1 ElModelo . . . . . o o e
5.1.1 Corrientes no-relativisticas . . . . . . . . . . . ... L
5.1.2  Matrices Electrodébil . . . . . . . ... oo o
5.1.3 Matrices de Aniquilacién . . . . . .. oL Lo

10
11
12
14
20
20
21
26

27
27
28

31
31
32
32
33
34
35
36



CONTENTS

6 Repesentacion Quintuplete de SU(2),
6.1 ElModelo . .. ... ... .. .........
6.1.1 Limite no-relativista . . . . .. .. ..
6.1.2 Corriente no-relativista . . . . . . . ..
6.1.3 Matriz Electrodébil . . . . . . . .. ..
6.1.4 Matrices de Aniquilacién . . . . . . . .

7 Flujo de Fotones de la Aniquilaciéon Vectorial de Materia Oscura

7.1 Flujo de fotones provenientes de la aniquilacién de particulas de materia oscura

neutra . . . . . . ... Lo

8 Resultados

8.1 Resultados Sommerfeld enhancement . . . . .

8.1.1 Flujo de Fotones de la Aniquilacion de Materia Oscura . . . . . . . . .. ..

8.1.2 Representacion quintuplete de SU(2)r,

Conclusiones

Appendices

A Electroweak Matrices
A.0.1 Gauge-Materia Oscura . . . . .. ..

A.0.2 Representacion Fundamental de SU(2)r, . . . . . ... .. ... ... ...
A.0.3 Boson de Higgs y Vector de Materia Oscura . . . . . . . ... .. ... ..

A.0.4 Representacion Quintuplete de SU(2)p,

B Matrices de Aniquilacion

B.0.1 Interaccién Gauge-Materia Oscura . .

B.0.2 Representacion Fundamental de SU(2), . . . . . ... ... ... ... ...

B.0.3 Interaccion Higgs-Materia Oscura . . .
B.0.4 Representacion Quintuplete de SU(2)r,

Acknowledgements

Bibliography

43
43
44
46
47
48

51

51

53
53
o6
99

63

65

67
67
71
72
73

75
75
76
79
80

83

90



Chapter

Introduccion

Actualmente, uno de los problemas mas urgentes en la Fisica de Particulas 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, cominmente llamada
"Materia Oscura Minima", fue propuesta hace tiempo [9] y ha sido estudiada en detalle para
campos escalares [6] y campos fermionicos [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 representacion adjunta de SU(2)7, en [10], mientras que
se desarroll6 un modelo completo en el ultravioleta en [2]. Por otro lado, en la representacion
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 deteccion
directa se vuelve dificil y el descubrimiento en colisionadores parece ser un desafio, incluso para un
colisionador futuro [10]. En estas circunstancias, la busqueda 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 seccion eficaz de aniquilacion 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 particulas de MO provenientes de modelos mas alla del Modelo Estandar
(MES) son particulas 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 periodo de equilibrio térmico y producciéon y aniquilacion de WIMP en el Universo temprano,
ocurre un congelamiento. Estos WIMP son nuevas particulas elementales que interactian con la
gravedad y la fuerza nuclear débil; no interactiian con el electromagnetismo y tampoco reaccionan
fuertemente con el nicleo del atomo debido a que no interactiian con la fuerza nuclear fuerte.
Entonces, esta nueva particula VDM puede relacionarse con WIMP, donde nos encontramos en el
rango de un TeV.

El efecto SE se calculo para el caso de un campo escalar de MO [3,4,7], mostrando que el efecto
tiene una parte resonante; para un campo fermionico de MO [8] en su representacion doblete y
triplete de SU(2)r; y para un VDM en la representacion adjunta en [2|. En este trabajo, nos
enfocamos en calcular la SE para la aniquilacion de VDM en la representacion fundamental y Quin-
tuplete de SU(2)r, y el Flujo de Fotones (Deteccion Indirecta @ [14]) proveniente de Aniquilaciones
de Pares de VDM.






Chapter

Teoria de Materia Oscura

2.1 Caracteristicas de la Materia Oscura

Las mediciones cosmilégicas 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
energia en el universo observable. Esto se basa en mediciones de la radiacién césmica de fondo,
la distribucién de galaxias y la dindmica de los ctimulos galacticos, entre otras observaciones
astronomicas. La materia oscura es invisible e indetectable directamente con los métodos tradi-
cionales de observacion, pero su influencia gravitacional se puede observar en el comportamiento

de la materia visible.

e Materia Baridénica: Esta es la materia que conocemos y podemos observar directamente,
como estrellas, planetas, gas y polvo cosmico. Representa aproximadamente el 5% de la

densidad total de energia-materia en el universo.

e Energia Oscura: Esta es una forma de energia que se cree esté acelerando la expansion del
universo. A diferencia de la materia oscura, que ejerce una influencia gravitatoria atractiva,
la energia oscura parece tener una presion negativa, lo que resulta en una expansion césmica
que se acelera con el tiempo. Constituye aproximadamente el 68% de la densidad total de

energia-materia en el universo.

e 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 observacion.
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 energia-materia

en el universo.

Entonces para el entendimiento humano la Materia Oscura bebi6 ser producido por el universo
primitivo. Ademas, la materia oscura es actualmente no-relativista, lo que implica que debe ser

suficientemente masiva. Las caracteristicas minimas que tiene un candidato a materia oscura son:
e Ser eléctricamente neutro.
e Ser estable (con una vida media mayor que la edad del universo)

e Ser masiva



2.1.1 Tipos de Materia Oscura

dark matter

Figul’e 2 ]: Materia Oscura en el centro galdctico.

2.1.1 Tipos de Materia Oscura

Materia Oscura Fria: La Materia Oscura fria (CDM) se caracteriza por tener particulas
que se mueven a velocidades relativamente bajas en comparaciéon con la velocidad de la luz.
Las particulas de materia oscura fria fueron fundamentales para la formacién de estructuras

a gran escala en el universo, como galaxias y camulos de galaxias.

Materia Oscura Tibia: La Materia Oscura Tibia (WDM) se postula como una alternativa
a la materia oscura fria. Sus particulas se moverian a velocidades intermedias entre las de
la materia oscura fria y las de la materia oscura caliente. Se ha sugerido como una posible
solucion a algunas discrepancias entre las predicciones de la CDM y las observaciones en

pequenias escalas.

Materia Oscura Caliente: La Materia Oscura Caliente (HDM) se caracteriza por particu-
las que se mueven a velocidades extremadamente altas, casi a la velocidad de la luz. Sin
embargo, las observaciones cosmologicas han descartado en gran medida la existencia pre-
dominante de materia oscura caliente, ya que su presencia habria suprimido la formacién de

estructuras a gran escala en el universo.

Materia Oscura Interactuante: (WIMP) particulas masivas interactuantes débilmente,
es materia oscura podria interactuar consigo misma o con la materia visible a través de
fuerzas distintas de la gravedad. Esto podria explicar ciertas anomalias observadas en la

distribucién de la materia en el universo a gran escala.

Materia Oscura Axiénica: Los axiones son particulas hipotéticas que surgen de ciertas
extensiones de la teoria de campo cuéntico. La materia oscura axidnica se basa en la idea

de que los axiones podrian constituir la materia oscura.

Materia Oscura Estelar: Esta hipotesis sugiere que una fracciéon de la materia oscura
podria estar compuesta por objetos astronémicos compactos pero oscuros, como enanas

marrones o agujeros negros de masa estelar.

Materia Oscura Primordial: Se refiere a particulas de materia oscura que se habrian gen-
erado poco después del Big Bang, en lugar de ser el resultado de procesos fisicos posteriores.

Ejemplos incluyen axiones primordiales o particulas masivas de particulas neutras.

10



Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

Mass scale of dark matter

(not to scale)

QCD asion DM lionie unitarity limic

1026V S keV GeV w0y My, 10 Mg,
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non-thermal dark sectors
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can be thermal

Figul’e 22 Tipos de Materia Oscura que se estudian en la actualidad.

2.2 Propiedades de la fisica de particulas

Las propiedades de la distribucién astrofisica de la materia oscura a partir de la medicién
de las curvas de rotacién. Es posible hacer algunas afirmaciones generales, independientes del

modelo, sobre el rango de masas simplemente requiriendo que la materia oscura forme halos.

La masa minima permitida estd determinada por el ntimero de particulas que pueden ser
confinadas dentro de una celda dada de espacio de fase, lo cual estd determinado por la estadistica
de espin de las particulas. Por ejemplo, si la materia oscura es una particula escalar ultra-ligera,
debemos usar la estadistica de Bose-Einstein, y no hay limite para la cantidad de particulas que
pueden ser empaquetadas en el mismo punto en el espacio de fase. En este caso, el nimero de
ocupacién de las particulas de materia oscura es tan alto que se puede tratar como un campo
clasico y la estabilidad del halo estd determinada por el principio de incertidumbre utilizando
AxAp ~ 1, con Ap ~ myv y Az ~ 2Ryp,,. Las restricciones mas estrictas provienen de halos
que rodean galaxias enanas, a partir de las cuales estimamos que una particula escalar de materia

oscura debe tener una masa mayor que

Mscatar > 10722GeV (2.1)

~

Las particulas de materia oscura escalar ultra-ligera cerca del limite inferior de esta cota se
conocen como materia oscura difusa [15].
El argumento cambia para fermiones debido a la exclusion de Pauli [16], [17], [18]. Esto

significa que

Mhalo = mferv/d3p f(p) ;j mferv/dgp ~ mferR%alo(mfer)S (2'2)

con V = 41R3/3 siendo el volumen de un halo esférico de radio R y Myer €5 la masa de
la particula fermioénica. El signo surge del hecho de que cada unidad de volumen de espacio de
fase puede tener, en promedio, hasta pero no més de una particula fermionica. Sustituyendo la

velocidad virial se obtiene.

11



2.3 Materia Oscura Térmica

1
(GBMhaloRzalo) 1/8

mger Z (243)

y Myer 2, O(10) V. Las generalizaciones del argumento de espacio de fase llevan a restricciones
aun més estrictas. Por ejemplo, las densidades de espacio de fase de las galaxias enanas sugieren
que [19]

Mmfer > 0.7TKeV (2.4)

~

Como era de esperar, la restriccién sobre la materia oscura fermiénica es mucho mas estricta
que para la materia oscura bosoénica.

Para enfatizar, estas restricciones sobre el rango de masas de la materia oscura son las afir-
maciones mas genéricas que se pueden hacer. Sin embargo, al incorporar suposiciones sobre la
evolucion de la densidad de materia oscura en el universo temprano, se pueden motivar escalas de
masa mas especificas. Ahora nos centraremos en el caso en el que una particula de materia oscura

estd en equilibrio térmico en el universo temprano a través de sus interacciones con particulas del
Modelo Estandar.

2.3 Materia Oscura Térmica

Inelastic Elastic
X X X
S Y e
. / \ . < / \X

Figure 2.3: Diagrama del proceso de dispersion ineldstica xx — XX (izquierda) y del proceso de
dispersion eldstica xX — xX (derecha).

En la figura 2.3, mostramos dos posibles interacciones entre la materia oscura x y las particulas
del Modelo Estandar X, que son sin masa y se encuentran en equilibrio con el bafio de fotones.
Cuando la interaccidon xx — XX estd en equilibrio, las particulas de materia oscura se estan
reponiendo constantemente. A medida que el universo se expande, encuentra una particula de
materia oscura y es muy dificil encontrar su antiparticula. En este punto, la densidad de materia
oscura permanece congelada en el tiempo. El tiempo de "congelaciéon" ocurre cuando la tasa de

aniquilacion (I';,;) esta en el orden de la tasa de expansion de Hubble H.

Lini = ny (ov) ~ H (2.5)
donde ny es la densidad numérica de materia oscura y (ov) es la seccion eficaz promediada en

12



Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

velocidad. En la materia oscura fria, no relativista en el congelamiento, con (n, ~ T3/2 e~ /T,
siendo T la temperatura de la materia oscura, y en la materia oscura caliente, relativista en el
congelamiento, con (n, ~ T3). La materia oscura tibia se encuentra en algtin punto intermedio
entre estos dos casos.

Después del congelamiento, la materia oscura ya no esté en equilibrio quimico, pero permanece
en equilibrio térmico con el plasma circundante a través de la interaccién elastica mostrada a la
derecha en la figura (2.3).

Después de cierto punto, sin embargo, incluso esta interacciéon se desacopla. La tasa de inter-

accion elastica es proporcional a ny, que escala como T2 ya que las particulas X son relativistas.

Felastic =nx <O'1)> (26>

Para la materia oscura fria, I'¢sicq Supera la tasa de Hubble solo después de que la materia os-
cura ha salido del equilibrio quimico; en este momento, la materia oscura esta en libre propagacion.
La desconexidén cinética ocurre antes para la materia oscura caliente.

Durante la desconexiéon cinética se establece una escala de corte para el espectro de potencia
de la materia oscura. Antes de la desconexion, el fluido de materia oscura esta acoplado al bano de
fotones y las perturbaciones se amortiguan por la fricciéon entre ambos. Cuando la materia oscura
se propaga libremente después de la desconexion, experimenta un amortiguamiento sin colisiones
debido a que las particulas se mueven en direcciones aleatorias debido a una velocidad promedio
no nula [20]. Cuanto més caliente sea la materia oscura, menor sera la escala de corte porque
su longitud de propagacion libre es mayor después de la desconexién. La Figura 2.4 muestra los
espectros de potencia Lyman-a medidos en 25 cuésares de alto corrimiento al rojo en ( [21]).
Notese que las curvas de mejor ajuste para la materia oscura tibia reproducen pobremente los
espectros de potencia a z 2 5. El estudio excluye candidatos a materia oscura térmica con masas
Mihermal 2, 3-3 keV a 20. Estos resultados restringen los candidatos a materia oscura tibia, que
predicen menos estructura en escalas pequenas de la observada.

La materia oscura tibia puede explicar algunas inconsistencias entre las simulaciones de materia

oscura fria y las observaciones a escalas galécticas.

13



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

2.4 Freeze-Out

Primero debemos entender la Materia Oscura Fria. Necesitamos calcular la densidad de mate-
ria oscura hoy, siguiendo la evolucién del proceso de dispersion inelastica con el tiempo utilizando
la ecuacién de Boltzmann. Este uso de la ecuacién de Boltzmann requiere la forma covariante del

operador de Liouville.

=8ty oL (27)
d*p
usandon =g [ Wf(E,t).
3 n
g/(;ZTr];:,’L[f]:alsi(nazs) %+3Hn (2.8)

donde H = a/a es la tasa de expansion del universo y a es el factor de escala. Cuando no
hay interacciones de la materia oscura que cambien el nimero, implica que C[f] = 0, entonces la

3

ecuacion (2.8) muestra que na” es constante en el tiempo.

Si existen términos de colisién, la evoluciéon 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 colision

para la particula 1 es:

14



Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

e z |
g1 (27T)3C[f1] = - Z / [f1f2(1 + fg)(l + f4)|M12_>34‘ — f3f4(1 + fl)(l + fg)‘M34_>12’ ]

spins

x (2m)26%(py + p2 — p3 — pa)dIl;dITodII3dI1y (2.9)

donde g; y f; son los grados de libertad de espin y las densidades de espacio de fase, respec-
tivamente, para la particula ¢ y M;_,; son los elementos de matriz para la reaccion ¢ — f. Los
factores de la forma (1+ f;) 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
mas facil (mas dificil) para un bosoén (fermioén) hacer la transicion a un estado que ya contiene un
boson (fermion). La tdltima linea de (2.9) incluye una delta de Dirac que impone la conservacion

de energia y momento, y los factores de integraciéon de espacio de fase.

d3pz‘

dll; = ———
(27T)32EZ'

(2.10)

Necesitamos realizar suposiciones para reducir la ecuacién 2.9 a una forma mas 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 T; < F; — p;, donde u es el potencial quimico,
de manera que sigue la distribuciéon de Maxwell-Boltzmann. En este caso, los factores de la

mecanica estadistica se pueden ignorar y (14 f) ~ 1.

IIT) Las particulas del Modelo Estandar en interaccion estan en equilibrio térmico con el bano

de fotones.

Debemos utilizar la definicién de seccién eficaz, podemos obtener:

> /‘Mijﬁkl‘z (2m)*0* (pi + pj — pr — p1)dILdll; = 4gigjoi; \/(pz' -pj)? = (mgmy)?  (2.11)

spins

donde 05 es la seccion eficaz para el proceso de dispersion. Sustituyendo en la ecuacion (2.9),

se obtiene:

3
gl/C[fl] (C;:;?) = —/((O’Umoz)udmdnz — (0Umot)34dnzdny) (2.12)

donde la velocidad de Moller es:

_ VP p;)? — (mimy)?
E.E;

(Umot )i (2.13)

15



2.4 Freeze-Out

La velocidad de Moller varia lentamente con cambios en la densidad numérica de las particulas

de los estados iniciales y finales, por lo que se puede factorizar fuera del integrando para obtener.

n1+ 3Hn; = — <UUmol>12 ning + (Uvmol>34 n3nN4 (2.14)

La velocidad utilizada en la seccién eficaz no es la velocidad relativa de las particulas entrantes.
Esto es, dado que (vp01)ijnin; es invariante de Lorentz y vy¢n;n; no es invariante de Lorentz,

ahora llamamos v,,,; = v para simplificar la notacion.

Ahora abordamos el proceso inelastico mostrado en la Fig.2.3. En este caso, las particulas 1
y 2 son idénticas con una densidad numérica n, y las particulas 3 y 4 son particulas del Modelo
Estandar en equilibrio térmico con el bano de fotones. Cuando la materia oscura esta en equilibrio

con los estados del modelo estandar, el equilibrio es:

(ov)19 ”gq = (0v) 3y n%ni (2.15)

Reescribe la ecuacion (2.14) en términos de la densidad numérica de materia oscura; la ecuacion

de Boltzmann es:

-+ 3Hn = (ov) (n?, — n?) (2.16)

q

wAqui (ov) = (0v);5. La densidad numérica de materia oscura disminuye con la expansion

del universo y es tutil definir la cantidad Y = n/s, donde s es la entropia total del universo,

reemplazando (2.16) y usando que sa® es constante para obtener la relacién § = —3H s, entonces:
day s (ov) 9 9
— = Y -Y 2.17
et v (217)

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

Donde Z—f =z H(z).

Dado que T' =~ 1/a (la temperatura del foton es inversamente proporcional a su longitud de

onda, que escala como a). Si la produccion de materia oscura ocurre durante la dominacion de

H(m
352 ), ver |23].

radiacion, entonces H(x) =

Si tenemos una expresion que describe la evolucion de Y a medida que el universo se enfria.
Y es la densidad numérica de materia oscura, reescalada para eliminar los efectos de la expansion
del universo. Entonces, si los cambios en Y en la ecuacién de Boltzmann surgen puramente de
las interacciones de la materia oscura con estados que estan en equilibrio térmico con el bano de

fotones. La evolucién de Y estd dominada por la seccién eficaz promediada en velocidad.
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Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

(o) = [ ovdn{?dns’
T dn%1dngt
B faveEl/Td3p1d3p2
T [ BT dBp ddp,

(2.18)

En la ecuacion (2.18) se puede simplificar mediante una redefinicion de las variables de inte-

gracion [22], el resultado final es:

1 < - -
<O”U> = 8m4TK22 (m/T) /4m2 0'(8 — 4m2)\/;K1(\/E/T)ds‘nonfrelati'uistic

~ by + ;blx‘l L (2.19)

donde K; son las funciones de Bessel modificadas de orden i, § = 2m? + 2E1FEy — 21 - ph.
Podemos expandir la seccién eficaz en términos de x en el limite no relativista con coeficientes by
referidos a la aniquilacién en onda s y by referidos a la aniquilacién en onda p.

No hay una solucién analitica para la ecuacion (2.17), por lo que debemos realizar calculos
numéricos para obtener soluciones exactas. Sin embargo, podemos estudiar el comportamiento
de las soluciones en casos limite para desarrollar intuicién sobre como evoluciona la densidad de
materia oscura con el tiempo. Es importante tener en cuenta que la evoluciéon depende de cé6mo
la tasa de aniquilacién se compara con la tasa de expansion. Cuando I' > H, el proceso de
aniquilacién es muy eficiente y se puede mantener el equilibrio entre la materia oscura y el bano
de fotones. Ademaés, cuando I" > H, las particulas de materia oscura ya no pueden encontrarse lo
suficientemente rapido en comparacion con la tasa de expansion y, por lo tanto, salen del equilibrio,

como se muestra en la figura 2.5.
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0.01

Y_I oday

lO—lD

1 ) 10 50 100

Figure 2.5: Un grdfico de la densidad numérica de materia oscura Y en funcion de x. Antes de
la congelacion (v < xy), la densidad sigue la expectativa de equilibrio. Después de la congelacion,
la densidad permanece casi constante en funcion del tiempo.

De lo contrario,

Y(r <xf) > Yeg(x); Y(z>xp) >~ Yeqg(zy) (2.20)

donde z es el tiempo de congelacion. Para la materia oscura fria, Y (z) disminuye expo-
nencialmente antes de la congelacién. Después de la congelacién, la abundancia es mayor de lo
que habria sido su valor de equilibrio si no se hubiera producido la congelacién. Por lo tanto, la

ecuacion (2.17) se convierte en:

dy Ay
S Y

(2.21)

con A = (ov),s0/H(m). Notese que la dependencia de x se ha separado de la seccion eficaz y
de la entropfa para definir . Es decir, (ocv) = (ov)y2™™ y s = spz 3. Debemos tomar n =0y

podemos resolver para la abundancia de materia oscura hoy en dia:

= Yiggey L (2.22)

En el tltimo paso, se utiliza que en la abundancia en la congelacion Y; es mayor que su
valor hoy en dia. Este resultado cambia si la seccién eficaz promediada térmicamente lleva una
dependencia de x, que depende del modelo de fisica de particulas. Si n # 0, entonces Y,y lleva

potencias mas altas de .

La fraccion de la densidad critica p.. contribuida por la materia oscura hoy en dia es:

_ 2
M Stoday Y;foday 2 10 260m3/8 0.01 ( m )2
Q=——"—Qh"~—F—F—~01 2.23

X Per X (o) o 100GeV ( )
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Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

Estamos tomando z¢ ~ 10 y (ov) ~ a/m?. Debemos asumir una particula de materia oscura
débilmente interactiva con o ~ 0.01 y una masa m, ~ 100GeV que dé la abundancia correcta hoy
en dia segin las mediciones de Planck y WMAP [24]. El hecho de que la materia oscura a escala
débil dé naturalmente la densidad correcta hoy en dia se conoce como el paradigma WIMP y
se ha convertido en el paradigma dominante, ya que muchos modelos bien motivados, como la
supersimetria, proporcionan tales candidatos. Estas particulas son conocidas como Particulas
Masivas Débilmente Interactuantes.

Para utilizar WIMPs, debemos recurrir a la ecuacion (2.23), y se debe destacar que la restric-
cién se encuentra en la relacion entre el acoplamiento al cuadrado y la masa. Es posible abrir un
rango més amplio de masas permitidas para la materia oscura térmica tomando « < 1 mientras
se mantiene fijo a?/m?2. Tales teorfas son conocidas como modelos de materia oscura sin WIMP
(WIMPless dark matter) [12].

Un ejemplo que genera facilmente 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 particulas nuevas y mas
pesadas xx — ¢¢, con mg > m,. Notese que ¢ no son estados del Modelo Estandar, pero
asumimos que estan en equilibrio con el bafio de fotones durante la congelacién. En este caso, la

ecuacion de Boltzmann se convierte en:

n+3Hn = —(ov),, ni +(00) 4y (nz)q)2 (2.24)

Podemos reconvertir en términos de n, y <0’1)>XX y resolver para la materia oscura hoy en dia.
Sin embargo, necesitamos ser sutiles; cuando la materia oscura se aniquila en estados finales més
pesados, no podemos simplemente aproximar la secciéon eficaz promediada térmicamente <UU>XX
como a? /mf< porque entran en juego importantes factores de supresion del espacio de fase. La
reaccién inversa escala como (ov),, ~ a? /m?;s Para relacionarlo con (ov),,, aprovechamos la

siguiente relacién de balance.

nd 2 2
(00) 1 = (V) g (f) ~ e (memm/T (2.25)
X ¢

En el régimen en el que la diferencia de masas es pequeiia, la seccién eficaz promediada
térmicamente para la reacciéon directa estd suprimida exponencialmente. Esto proporciona la
libertad de reducir la masa de la materia oscura y atn asi mantener la densidad de la materia
oscura en su valor objetivo. La materia oscura prohibida proporciona una simple ilustracion de
como un modelo de materia oscura mas 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 suposiciéon 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 Deteccion Directa

Podemos imaginar que la materia oscura fluye a través de la Tierra y dispersa particulas en
un detector terrestre, que luego se desprende con alguna energia Er. Si la energia de retroceso
es lo suficientemente grande, es posible detectar la particula dispersa e inferir, a partir de su
cinematica, las propiedades de la materia oscura que se dispersé en ella.

La deteccion 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 nucleo con masa my, entonces la energia de retroceso

nuclear es:

2 2 /100 GeV
q My )
= ~ 2.2
Er =gy = 50KV (100 GeV) ( m ) (226)

donde ¢ ~ m,v es la transferencia de momento en la colisiéon y v ~ 1073 es la velocidad no
relativista de la materia oscura entrante. Tenemos como ejemplo los experimentos LUX [31] y
Xenonl00 [32], que utilizan un blanco de xenén con masa my ~ 120 GeV. Estos experimentos
tienen umbrales de energia de unos pocos keV, por lo que (2.26) nos dice que su sensibilidad se
degrada para m, < 10 GeV. Sin embargo, son 6ptimos para detectar materia oscura con m, ~ 100
GeV, donde ER esta en el orden de decenas de keV.

La energia cinética de una particula de materia oscura incidente con una masa de 100 GeV
es de aproximadamente 10 keV, lo cual es menor que la energia de enlace nuclear del orden de
1-10 MeV del blanco atéomico. Necesitamos considerar la dispersion de la materia oscura fuera del

nucleo como un todo.

2.5.1 Tasa de Scattering

La tasa diferencial por unidad de masa del detector es:

dR Ny do
= 2.27
dER my <UdER> ( )

donde n, = p,/m, es la densidad numérica de materia oscura y do/dER es la seccion eficaz

diferencial de dispersiéon. La tasa diferencial es:

dR Px Ymaz o s do
—_— = d t)—— 2.28
T = | e feo g (2.28)

donde f (U, 1) es la distribucion de velocidades de la materia oscura en el marco de laboratorio,
Umaz €S la velocidad de escape, v vmin €s la velocidad minima necesaria para que un ntcleo disperse
con una energia Fr. Las mediciones de las estrellas mas rapidas en la galaxia acotan la velocidad
de escape a estar dentro de 498-608 km/s, con un 90% de confianza [33].

La distribucién de velocidades en el marco de laboratorio se obtiene aplicando un impulso

—

galileano a la distribucién en el marco galactico f(v)
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F(0) = f(T+ Tobs(t)) (2.29)

con Uphs = Up + Ug(t), donde U es la velocidad del Sol en relacion con el marco de referencia
de la materia oscura [34] [35], y Us(t) es la velocidad de la Tierra en relaciéon con el Sol. Como

referencia, vg ~ 220 km/s y vg ~ 30 km/s. Es una buena aproximacion,

Tops A T (1 + € cosw(t — to)] 4 -+ -) (2.30)

con Uphs = Up + Ug(t), donde U es la velocidad del Sol en relacion con el marco de referencia
de la materia oscura [34] [35], y Ug(t) es la velocidad de la Tierra en relacion con el Sol. Como

referencia, vg ~ 220 km/s y vg ~ 30 km/s. Es una buena aproximacion,

F (T4 Upps(t)) = f(T+ Tg) + ecoslw(t — to)] f'(T+ Ts) (2.31)

y la ecuacién de tasa toma la forma:

dR
—— = Ao+ Aj cos[w(t —to)] + - - (2.32)
dER

2.6 Deteccion Indirecta de Materia Oscura

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

de detectar la materia oscura

collider

DM SM
indirect detection

Q.
=
]
0
~t
Q.
o
—t
]
0
e,
O
-

Figlll‘(‘, 2() tres formas de determinar materia oscura.

e Colisionadores los colisionadores de particulas, como el Gran Colisionador de Hadrones
(LHC), pueden producir particulas exdticas o fendomenos inusuales que podrian ser indica-
tivos de la existencia de materia oscura. Estos experimentos buscan senales indirectas, como
la produccién de particulas supersimétricas, la observaciéon de particulas faltantes o perdida
de momentun transferido en la colision que se podria inferir la masa de la particula de

materia oscura.
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2.6 Deteccién Indirecta de Materia Oscura

e Deteccion Directa Hay experimentos de Scattering, como XENONI1T, LUX y PANDAX
que intentan detectar un intercambio de momentun entre las particulas del modelo standard(

Nucleo de Xenon) y la particula de materia oscura.

e Deteccion Indirecta Existen detectores satelitales que buscan materia oscura indirecta-
mente usando rayos gamma o rayos cosmicos de alta energia de origen desconocido. Los
experimentos son PAMELA [36] (the Payload for antimatter exploration an light-nuclei
astrophysics) es un detector de rayos cosmicos que puede detectar particulas hasta energias
del orden de los TeV, usando un campo magnético interno, se ha dicho que una fraccién
de concentracion de positrones, el el rango de 10 — 100 GeV, estos rayos cdésmicos interac-
tuan con el medio interestelar, este fenomeno explicaria una posible aniquilaciéon de materia

oscura en un par de positron electrén con una seccién eficaz grande.

T T T T T T T T T
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T
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‘ L L
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Flgure 27 Exzperimento PAMELA, explica el aumento de positrén electrén como una aniquilacién de materia oscura.

ATIC [37](The advance thin ionization calorimeter) Es un detector de rayos cosmicos que
investiga en electrones y positrones de energias del orden de los TeV, los electrones per-
den rapidamente energia en la radiacién de sincrotrén y comptom inversos, decayendo en

intensidad velozmente, se ha dicho que un exceso de electrones a energias de 300 — 800 GeV.
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iO'uI‘C .0 Intesidad de electrones en funcién de la energia, se puede mirar que el rango de energia en que los electrones son mds
Figure 2.8
energeticos de lo esperado, estamos en indicios de que algo esta acelerando a los electrones, que aparezcan por aniquilacion de materia
oscura.
AMS [38](Alpha Magnetic Spectrometer) Un detector satelital de rayos cosmicos que ha
medido la fraccién de positrones, realizado en recoleccion de un acelerados de 6 x 106 eventos

con una precisién mayor a los experimentos anteriores.
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Figure 29 Fraccion de positrones medido en el detector AMS.

EGRET [39|(Energetic gamma ray experiment Telescope) Es un detector de rayos gamma
altamente energéticos, mideo la radiaciéon provinientes de diferentes direcciones de la galaxia.
Fuentes de rayos gamma son supernovas, pulsares, quasar, centros galacticos, donde muestra
la radiacién de un origen desconocido en un rango de energias 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 energia y la radiacién de microondas CMB, estos electrones

pueden aparecer mediante una aniquilacién de materia oscura.
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Figure 2.10: Ezperimento EGRET, donde muestra el nimero de detecciones de rayos gamma en
energia en GeV.

WAMP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) La emision de microondas, estudia el
centro galdctico con otras formas sabidas, como emisién free-free o radiaciéon de frenado,

emision de sincrotron o emision de polvo estelar y el fondo de microondas cosmicas CMB

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

Dicha Radiacién extra se inferiria como radiacién de sincrotréon de electrones y positrones
altamente energéticos que vendrian de aniquilacién de materia oscura en el centro galactico
[40].

24



Chapter 2. Teoria de Materia Oscura

INTEGRAL Es una senial de fotones de 510 KeV aproximadamente de energia, su fuente se
encontaria en el centro galactico. Fue detectada por el satélite INTEGRAL el ano 2002 [41],
la aniquilacién de pares de electréon positrén no relativisticos es la idea mejor aceptada por
la comunidad cientifica, podria explicar la abundancia de estos electrones y positrones como

aniquilacién de materia oscura.

600 kmis

0.100

800 kmis

0.010

1000 km/s N

Pair fraction above vy

0.001

0.01 0.10 1.00 10.00  100.00
radius [kpc]

Flgurc 2]2 La fraccién de pares electrén positron con velocidad por encima de vthresh de 600, 800 o 1000 km/s, para vrms =
200 km/s (sélido) y vrms = 180 km/s (discontinuo). El radio aprozimado a la mitad del mdzimo de la emisiéon observada de 511 keV
(vertical punteado) se muestra como referencia.

La aniquilacién de Materia Oscura puede producir rayos gamma, por hadronizaciéon de estados
finales, radiando rayos gamma 6 la aniquilaciéon de rayos gamma dentro de pares de rayos gamma.
Generalmente, cualquier modelo de materia oscura cual tiene estados finales hadronicos, producira
una senal fuerte en rayos gamma.

La deteccion indirecta se beneficia de la enorme cantidad de materia oscura ambiental (con
una densidad de energia cinco veces mayor que la de la materia bariénica, sobre volimenes cos-
mologicos), asi como de la existencia de telescopios, originalmente disenados para responder otras
preguntas en astronomia y astrofisica, que proporcionan sensibilidad a fuentes exéticas de particu-
las del Modelo Estandar, especialmente fotones, en un rango enorme de energias. Sin embargo, las
bisquedas indirectas enfrentan desafios debido a que se sabe que la materia oscura interactta dé-
bilmente con el Modelo Estandar, por lo que se espera que la tasa de produccién de particulas sea
pequena, y muchos canales de deteccion posibles tienen grandes fondos potenciales de produccion
de particulas astrofisicas. No obstante, la deteccién indirecta abarca un rango enorme de canales
de deteccién y regiones objetivo, y en consecuencia, las btsquedas que caen bajo el paraguas de
la deteccion indirecta pueden tener sensibilidad a modelos y preguntas de fisica que son dificiles o
imposibles de investigar en experimentos terrestres. Algunas de las preguntas clasicas incluyen la
vida util 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 aniquilacion. Las obser-
vaciones de objetos compactos (supernovas, estrellas de neutrones, agujeros negros, exoplanetas,
etc.) y del universo muy temprano pueden investigar nueva fisica en condiciones de densidad,
temperatura y campos electromagnéticos que no estan facilmente disponibles en la Tierra; en los
dltimos anos ha habido un considerable trabajo en el uso de tales observaciones para investigar la

materia oscura y otra nueva fisica.
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2.6.1 Flujo de Fotones de Aniquilaciéon de paritculas de materia oscura

Asumimos que la materia oscura puede tener multiples canales de aniquilaciones, con el prome-

dio de la velocidad y seccion eficaz (o;v). Entonces la tasa de aniquilacion por particula es:

Z p[r(:';w)] x (o) (2.33)

donde r es ka ditancial radial entre ka aniquilacién y el centro de la galaxia, es una funcién de
linea de vision (L.O.S siglas en ingles) con [ la distancia orientada en un angulo 1) lejos del plano
galactico. La tasa total de aniquilacién en el volumen dV = [2dldS) es orientado y multiplicado

por (2.33) por el numero total de particulas en el volumen:

(Z Pt 0] <m>> y (p[r;,n ) dv) (234)

Notar que el factor 2 en el denominador viene de que hay dos particulas en la zona de inter-
accion. Para obtener el flujo de fotones, debemos multiplicar la tasa de aniquilaciéon (2.34) por
(%) I, El differencial de flujo de fotones en el volumen observacional orientado en la direcciéon

P es:

3% _ %J(Q) <<0;,31)§X> <C§]\Ef’z>7 (2.35)

donde J(£2) es factor astrofisico es una medida clave para estimar la cantidad de interacciones
de materia oscura en regiones especificas del universo, lo que ayuda a disenar experimentos para
detectar la presencia de materia oscura y comprender su distribucién en el cosmos.

Determinamos de que estan compuesta la ecuaciéon 7.1

e J(9) es la parte astrofisica.

(s

o2 > es la parte del modelo mas alla del modelo standard (fisica de particulas).
m

° dNi se determina con el modelo stardard
dE -

!describe el niimero de fotones por energia E.,, prodicida por el i™° canal de aniquilacion
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3.1 Sommerfeld Enhancement para campo escalar

Consideremos dos particulas no relativisticas moviendose por una zona de aniquilacion, donde
el potencial de aniquilacion es Ugpp = Upd® (r). Por otro lado, también tenemos un potencial de
interacciin qye afecta a ambas particulas en su aniquilacion; este es el Hamiltoniano interactuante
escrito como Hy = V(r). Con esto podemos definir el Sommerfeld Enhancement S como el

cuociente entre la seccion eficaz de aniquilacién con la seccion eficaz en aucencia de potencial.

s=2 (3.1)
g0

donde la seccion eficaz dek sistema es el cuadrado de la funcién de onda

0= ’ <Z‘ Uann ’f> ’2
- ‘ / 31 i (1) Ugnn (1) 04 (1) (3.2)
donde identificamos |i) como el estado inicial del sistema xx como el par de particula y
antiparticula de materia oscura y |f) como el estado final de un par electron-positron ete™.

Ademas, en el caso local de aniquilaciéon xyx, es decir, asumiendo un rango cero de amplitud de

aniquilacion entre las dos particulas de materia oscura, la correcién no perturbativa es:

0 = [¢1(0)Uann (0)¢55(0)|* (3.3)
El mismo procedimiento es para og. Asi el factor S es:

o) |
5= ()P (3.4

donde 9 es la funcion de onda bajo el efecto de V(r) antes de la aniquilacion y ¢o(0) es la

funcién de onda sin potencial de interaccion.



3.1.1 Potencial de Yukawa

X = X e
e et
X X
Flgure 31 Izq: seccidn eficaz de aniquilacién sin potencial. Der: seccidén eficaz con potencial de interacciéon con particula

mediadora de Yukawa.

3.1.1 Potencial de Yukawa

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

Vir)=——e™" (3.5)
r
con u(r) = rR(r), p=kr,n =5 =% (= ;"TVX, la ecuacion de Scrhodinger como tiene

simetria esférica, solucionamos la parte radial de la ecuacion, ya que en (3.4) los armonicos esféricos

se cancelan:

24 e—¢
ddp(Qp) + <1 + 277PP> u(p) =0 (3.6)

las condiciones de borde son:

w(0) =0 /(0)=—n (3.7)

Usando la solucién (3.4), como ademads, es una soluciéon no analitca, debemos solucionar nu-

mericamente la ecuacion (3.6), donde el Sommerfeld Ehancement es:

10° 1 Mass  Veloticy
c
| I 100000
S 10t i I 1 ¢
A A 10000

1000} A ANAWE .

\ / 1000

AN Vo S
100¢ / NS o 4 100
/ \_/

10F 1

1000 5000 1x10* 5x10* 1x10°
Mass [GeV]

Figur(‘/ 32 Grdfico 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 particula de materia oscura, el Sommerfeld Enhancement es muy grande de los ordenes de 107

para velocidades de 107°, ordenes muy pequefios (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, acd podemos inferir que a menor velocidad
este factor mejora la seccion eficaz. Con lo cual este effecto depende de la masa de la particula de

materia oscura, con lo cual podriamos tener informacién directa de esta particula.
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Chapter

Sommerfeld Enhancement para la representaciéon funda-

mental de SU(2);,

4.1 El Modelo

Comenzamos recordando las principales caracteristicas del modelo desarrollado inicialmente
en la referencia [1]. En este contexto, el Modelo Estandar (SM) se extiende mediante la in-
troduccion de un campo vectorial V}, que transforma como (1,2,1/2) bajo el grupo estandar

SU(3). x SU(2)r, x U(1)y. Este nuevo campo vectorial puede escribirse explicitamente como:

1% Vil
VM:(“>: V6itiv? (4.1)

V2
En principio, los dos estados neutros Vul y Vu2 (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 Vﬂ1 y Vi estdn completamente degenerados. Sin embargo, el requisito de
preservaciéon de la unitariedad a bajas energias restringe el espacio de parametros del modelo de
tal manera que Vul y VM2 se vuelven degenerados o casi degenerados. En este trabajo, asumimos
que V#1 y Vi estan exactamente degenerados. FEn este caso, se combinan en un campo neutro

complejo VS .

El lagrangiano puede ser escrito como:

L=Lgy— % (DuVi — D V)T (DPVY — DYV + MEVIVH
— Xa(6T0)(VIVH) — X3 (6TV,) (VF19)
2 [TV 6TV + (V) (V)]
— ag(VIVH)(VIVY) — ag(VIVY)(VIVH)

/
+ i VIBIY, + igra VW, (4.2)

a

Donde B* representa el campo de hipercatga abeliano de U(1)y y WH = WH a% rep-



4.2 Calculo del Sommerfeld Enhancement

resenta el campo electrodébil no abeliano de SU(2);. Observa que los dos tltimos términos
del Lagrangiano (4.2) describen interacciones no minimales entre el nuevo campo vectorial y los
bosones de gauge. Para evitar una interaccion directa del foton con V/E) , las constantes arbitrarias
K1y ko deben ser iguales. Sin embargo, en este trabajo, por simplicidad y minimalidad, asumi-
mos que k1 = ko = 1. Ademas, la constante de acoplamiento que regula las interacciones entre el
campo de Higgs y el nuevo campo vectorial puede tratarse como un parametro libre. Por simplici-
dad, asumiremos la hipotesis de que Ao = A3 = A4 = . De esta manera, A seré la tinica constante

que regula el portal de Higgs.

4.2 Calculo del Sommerfeld Enhancement

4.2.1 Sommerfeld Enhancement

Para describir el estado de dos particulas DM-DM, que deben ser neutras en carga y paridad

CP, consideramos las siguientes combinaciones:

Voo
apao
Yoo

V4+V—

El orden de los componentes en el vector de la ecuacion (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 ecuacién de Schrodinger para dos

cuerpos, derivada de la ecuaciéon de Schwinger-Dyson (8], que es:

1 @ 11+ 1)dw

_ _ iNTap0(r)
MV d?”Zb Mvr2

812

- Edab + Vab(r) - gbc(r) =0 (44)

donde el indice a representa el estado inicial del proceso y b el estado final, y r es la posicion
relativa. La funcion de onda g4, describe a las dos particulas en un doblete de SU(2). 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 energia

My v?
4

I" es el potencial imaginario y corresponde a una parte absorbente, que surge en el limite de baja

cinética de estas particulas es F ~ , donde v es la velocidad relativa entre ellas. El término
energia de interacciones cuarticas. Finalmente, N es el namero de estados de espin, dado por
N = (2 +1)2, que en nuestro caso es 9.

Podemos considerar estados iniciales polarizados en el caso general, pero la contribucién prin-
cipal en el limite no relativista ocurre en la onda s, es decir, cuando [ = 0, donde el momento
angular total es dado tnicamente por la contribucién de espin. Por lo tanto, la ecuacién de

Schrodinger es:
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1 d? iNT 46(7)
—— — Ebap + Vap(r) — B —

- = 4.5
MV d,rgb gbc(T) 0 ( ))

Para resolver esta ecuacion (4.5), necesitamos las condiciones de frontera dadas por [3]:

Gab(r — 0) = bap (4.6)

. . Mya
Jab(r — 00) = dab(E)e“/m’"e’(ﬁ In(2y/ Ny Er) )

(4.7)

donde d4p es un delta de Kronecker, « es la constante de estructura fina, y dg;, son los factores
de mejora de Sommerfeld. La condicion asintotica de (4.7) es valida para grandes distancias que
abarcan los potenciales de Coulomb y Yukawa. La ecuacion (4.5) puede resolverse numéricamente
ya que no tiene una solucién analitica. Una vez determinadas las soluciones, usamos el teorema
optico, que relaciona la parte imaginaria de las funciones de Green con la seccion transversal total

de aniquilaciéon promediada térmicamente |2, 8] de particulas DM:

(00) yxr =Y > (T ab d3a(E)dy(E) (4.8)
ab J,J.

donde ¢ es una constante de normalizacion (2 para a = b, 1 para a # b). El indice fijo 3 esta
relacionado con la definicion del vector § (6.22), para seleccionar la aniquilacion de materia oscura
(VoVo — X X') donde X y X’ son particulas del Modelo Estandar.

v SM
S < <
S 2 2 S S
< s < < < <
S 2 8) S > S
S & 2 S S S
> > - %

SM
al

Figure 4.1: Sommerfeld enhancement effect

4.2.2 Limite No-Relativista

Para asegurar que el vector de materia oscura permanezca no relativista, debemos realizar el

siguiente limite no relativista de los operadores, segin se define en [2].
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V@) = (@ (w)e™ + af @) (2)e ™) (19)
(V1) (@) = —o=lan(@eu()e™ + of(@ei @)™ (1.10)
V@) = S=los @ep@)e™ +] (@) (e (411)
Vi (2) = =[] @ep(x)e ™ +v_(@)e(x)e™] (412)

Aqui, vg, ag, v4, v— representan los limites no relativistas del campo vectorial de materia oscura.
m denota la masa del componente neutro del campo vectorial de materia oscura, y ¢, significa el
vector de polarizaciéon. Estos vectores de polarizacién cumplen con las condiciones transversales

y una relacién ortonormal:

ple, = 0; €p€r = =0y (4.13)

4.2.3 Corrientes No-Relativisticas

Al aplicar los limites no relativistas a los campos segtn las ecuaciones (4.9), (4.10), (4.11) y
(4.12), y luego sustituirlos en el lagrangiano (4.2), podemos derivar las corrientes de interaccion

cuibica en estos campos.

Lewic = T4A,+ T4 Z, + (T )W+ (I, )Tw— (4.14)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas para el modelo minimal de Materia Oscura

Vectorial, comenzando con la corriente J"ﬁ. Las corrientes son:

T4 = V2g(ew(1 = (m1 + £2) = swtiy) ([} (@) (o, 5) — o' (2)o- (°) (4.15)

T9() = —glew (k1 + r2) + sw) (v (@) o (@) — vl (@)o_(2) + (v0(e) vo(2) — ab(@)ag(x)) (4.16)

JI(,)VJr (r)=—g Kz - 2\/§> (k1 4 K2) +2V2 (vlvo - agv,) (4.17)
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Jy (x)=—g [(g - 2\/§> (k1 + ko) +2V2 (vgm_ - UT_CLD) (4.18)

4.2.4 Matriz Electrodébil

Interacciéon bosones de Gauge-Materia Oscura

Nuestro objetivo es investigar la aniquilaciéon de particulas de materia oscura en particulas
del modelo estandar. Especificamente, consideramos los pares (vovg), para los cuales ocurre dicha
aniquilacién. Las contribuciones méas importantes provienen de procesos que involucran el in-
tercambio de bosones Z y W¥, teniendo en sus estados iniciales pares (vovg), (voag) o (viv_).
Nuestro enfoque implica derivar una accion efectiva que describa con precision estos pares. Para

este proposito, definimos el siguiente vector:
s =| " (4.19)

La disparidad en la normalizacion del primer componente en (6.22) surge del hecho de que se

refiere a estados compuestos por dos particulas idénticas. La accién efectiva es la siguiente:

d*zd3y
Sepf1=— | === (Ja(x)J4 (2",
1= = [ R @)@ 5)

+ I (1) Y (20, g)e Mzl

+ 205y, () Sy (2, e MwlFil) (4.20)

Las corrientes se calculan a partir de las interacciones cubicas del Lagrangiano (4.2) entre la
materia oscura y los bosones gauge. A partir de estas expresiones, aplicamos el limite no relativista

para obtener la matriz electrodébil, que utilizaremos para resolver la ecuacion de Schrodinger (77).

En el limite no relativista, el primer término de la ecuaciéon (6.23) caracteriza la interaccion
de Coulomb entre particulas 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 accion efectiva se transforma en la siguiente expresion:

Seff,lNR = —/d4$d3y S(wag)T%—V(’f_ gj’])s(w,gj’) (421)

donde V_y (|Z — ¢/]) es la matriz de potencial electrodébil (interaccion entre bosones de gauge

y materia oscura vectorial), con r = |Z — g;
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4a?e~Mzr 0 0 0
V() = N 0 da?eMzr 0 0
v 8mr 0 0 16a%e=Mzr ble~Mwr
0 0 beMwr  g2e=Mzm — 2y (1 — (k1 + K2) — swity,)?

(4.22)

con a = (cw (k1 + ko) + sw), b= (2 — 2v2) (k1 + K2) +2V2

En el apéndice A mostramos como calculamos esta matriz.

Interaccion Boson de Higgs-Materia Oscura

Necesitamos tener en cuenta la interaccién entre el bosén de Higgs v el vector de materia
oscura. Nuestro enfoque principal se centra en comprender la interaccion ctbica, ya que es crucial
para desentranar la naturaleza de esta interacciéon. Para este proposito, parametrizamos el doblete

de Higgs de la siguiente manera:

) h(¢>+)(96)
= 1| v+ h(x .
T + i¢%(x)

(4.23)

donde ¢t y ¢° son bosones Goldstone hipotéticos, y v es el valor esperado del vacio. Ahora,
al sustituir V), VJ . ¢ v ¢! en la Lagrangiana (4.2), podemos derivar la matriz electrodébil que

describe la interaccién entre el Higgs y el vector de materia oscura, la cual toma la siguiente forma:

8\2a 0 0 0
2 0 8x\a 0 0
Viev(r) = 35, 0 0 %()\2 +A3)2%a (Mg 4 2)g)2e Mwr (4.24)
0 0 (A3 +2Ag)2e Mwr \a

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

4.2.5 Matrices de Aniquilaciéon
Bosén de Gauge-Materia Oscura

Cuando las particulas de materia oscura se aniquilan en particulas del Modelo Estandar,
se vuelve esencial calcular la matriz de aniquilacién, examinando especificamente la interaccion
entre los bosones gauge y la materia oscura. Esto requiere el uso de los términos cuérticos de la
Lagrangiana (4.2). La accion efectiva para estos términos cuarticos, en el limite no relativista, se

puede expresar de la siguiente manera:
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Sepra=—iTrin(A;'0A;'Q)

- i d'z (Qaa(2)® + Qzz(%)* + 2Quww (z)? + 2Qaz(2)?) (4.25)

En el Apéndice B, se detalla el calculo de estos términos. Considerando los distintos canales

y estados de espin totales, obtenemos las siguientes matrices de aniquilaciéon:

2.0 0 0
_ 2g% 0200
r/=o _ 4.26
YW eayBrm2 |0 0 1 1 (4.26)
0011
2000
4 1+ 3 cos(26) 0200
/=2 _ _9 ino 4.27
ww 647Tm2< 26 sin 0011 (4.27)
0011
2¢2 0 0 0
4 0 22 0 0
|3y — 4.28
AT 08Bz [ 00 0 @ 4a? (4.28)
0 0 4a® 4
2¢2 0 0 0
4 1 + 3 cos(26) 0 2% 0 0
| y— in® ¢ 4.29
A4 2567Tm2( N 0 0 a 4a2 (4.29)
0 0 4a® 4
con a = (1 — tanfy)
202 0 0 0
Y 0 26" 0 0 (4.30)
ZZ T 98Brm2 | 0 0 202 —dc :
0 0 —4c 4sin*fy
22 0 0 0
_ 4 1+ 3 cos(20) 0 260 0 0
L p— < —|—sin29>
2Z 7 956mm?2 26 0 2b —4c

0 0 —4c 4sin*by
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con b = (tan? Oy sin? Oy — sin Oy cos Oyy) v ¢ = sin? Oy tan Oy (sin? Oy — cos? Oy )

a2 0 0 0
2 2 0 d& 0 0
g =—2 2 4.31
AZ T 198 Brm2 | 0 0 d ! (4.31)
0 0 1 sin?(260y)
cos? Oy
Z? 0 0 0
2
rJ=2 _ e2g? 1—1—3(:os(2(9)+ 2 0 4 02 0
AZ = 956rm? 276 i LI !
00 sin? (20 )
cos? Oy

con d = (cos Oy —sinfy) y f = (cos Oy — sin Oy )* (1 + tan Oy )?

Boson de Higgs-Materia Oscura

Seguimos un procedimiento similar para tener en cuenta las interacciones entre el bosén de
Higgs v la materia oscura. En este caso, necesitamos los términos cuarticos de la Lagrangiana
(4.2), los términos cuarticos que involucran el nuevo campo vectorial y el doblete del boson de

Higgs. La matriz resultante de aniquilacién se puede expresar de la siguiente manera:

2
(g - ﬁ) A20 0 0
9
1 2
Div=or ’ M ’ o (432)
0 0 Z(mg + 623 + 5)2) 5(A?, +2)4)?
1 3
0 0 5()\3 +2)\)? Z)\% + (A2 + A3)?

Mostramos el calculo en el apéndice B
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Sommerfeld Enhancement para la representacion adjunta

de SU(Q)L

5.1 El Modelo

Tomando el Lagrangiano cinético de la Materia Oscura Vectorial para el grupo de gauge

SU(2)L X U(l)y.

L = Lsy — Tr[D,V,D*VY] + Tr[D,V, D' VH] (5.1)
= @[V, VIIIVE, VY]] = igTr[Wou [VF, V"]
+ M2 Tr(V,VY) + a(¢pt o) Tr(V, V)

Con la derivada covariante definida como D, = 9,, — ig[W,,,], en el grupo de gauge SU(2),

donde el vector de materia oscura es:

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

VO(x) = \/;_meﬂ(a":’) [o(Z)e™ + vl (D)e ™) e R (5.3)
V@) = e @@ 4ol @™ eC (5.4)
Vo (z) = \/%eu(f) Wl @)e=™ +v_(@)e™] € C (5.5)

donde vg, v4, 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 € es el vector



5.1.1 Corrientes no-relativisticas

de polarizacién.

5.1.1 Corrientes no-relativisticas

Al aplicar los limites no relativistas a los campos segtn las ecuaciones (5.3), (5.4) y (5.5), y
luego sustituirlos en la Lagrangiana (5.1), podemos derivar las corrientes de interaccion cubica en

estos campos.

Lewic = J4Au+ T4 Z, + (T, )W+ (I, ) Tw— (5.6)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas para el modelo Minimo de Materia Oscura

Vectorial, comenzando con la corriente J{j. Las corrientes son:

JY = esin OW(vivJr — o) (5.7)
JY = gcos 0W(U1U+ —ol)) (5.8)
(o)t = glvlvo — vhv_] (5.9)
(Jo)t = glolvg — vv] (5.10)

5.1.2 Matrices Electrodébil

El objetivo es considerar las aniquilaciones de la materia oscura; debemos tener en cuenta pares
como (vgvp). Sin embargo, el intercambio de bosones Z y W a través de particulas de materia
oscura nos lleva a considerar pares como (vgvp) y (v4+v—). Como resultado, lo que estamos haciendo

es derivar una accion efectiva que describe estos pares, es decir, en un tiempo z°.

vo(x)vo(z°, )
sei=|" V2 (5.11)

vs (@)v- (a2, §)

La diferencia en la normalizacion para el primer componente de s(z, ¢) surge del hecho de que

corresponden a estados con dos particulas idénticas. La accién efectiva es:
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4,.173
Seff,l = _/Si”;d—iﬂ (‘]El(x)ng(xO,g)J%(x)J%(IO,g)e_MZ|m_y| + 2J8V+ (m)‘]i(/]v, (xo’g»)e—MW\x—m)

(5.12)

En el limite no relativista, el primer término describe la fuerza de Coulomb entre particulas
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 accién efectiva se transforma en:

Seff,lNR = —/d4$d3y 8($7g)Tth—V(’f_ g’)s(xag) (513)
Donde V,_v(|Z — ¥]) es la matriz del potencial electrodébil, con r = |Z — ¥, y la matriz
electrodébil es:
Vyv (1) = = 0 VAT (5.14)
y(r)=— 5.1
=V 8mr \ —v/2¢%e Mwr  _e2sin? Oy — g2 cos? GyeMzr

5.1.3 Matrices de Aniquilacién

Bosén de Gauge-Materia Oscura

Las particulas de materia oscura se desintegran en particulas del Modelo Estandar; por lo
tanto, necesitamos calcular la matriz de aniquilacién, en este caso, la interaccién entre los bosones
de calibre y el vector de materia oscura. Debemos utilizar los términos cuarticos de la lagrangiana

(5.1), la accion efectiva de los términos cuérticos es:

Serr2=—i Trin(A; QAL Q)

= i / d*z (Qaa(z)® + Qzz(2)* + 2Qww ()* + 2Qaz(2)?) (5.15)

Las matrices de aniquilacién son:

_ 2ra? (st 0 _ 32ma? (st 0
PJ—O — w FJ—Z — w 516
AA Bm%, ( 0 0> ) AA 45m%/ 0 0 () )
_ ora? [2s%,¢% 0 _ 32ma? [2s%,¢4, 0
ry’=— (""" -, =" (""" (5.17)
3my, 0 0 45my, 0 0
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Chapter m

Repesentacion Quintuplete de SU(2);

6.1 El Modelo

Complementamos la densidad lagrangiana del Modelo Estandar (SM) con un multiplo de
espin débil Vﬁf que transforma en la representacion real de 5 dimensiones de SU(2). Para hacerlo,
escribimos un tensor de fuerza de campo para los nuevos bosones vectoriales en el que realizamos la
sustituciéon minima de derivadas respecto al espacio-tiempo por derivadas covariantes, y anadimos

todos los términos compatibles con las simetrias. Para una hipercarga Y arbitraria, tenemos:

DV, = <8u523 4+ %(Ta)wwg + Z926”Bu> v, Vi, =DV, =D,V i,j=1,...,5

(6.1)
donde T'* son los generadores de la representacion de 5 dimensiones de SU(2);, [?],
-9 -2
1| Ve 1| Ve
T1 = — —\/6 \/6 ) TZ = 5 \/6 \/é ) (6 2)
21
V6 2 -6 2
2 -2

T5 = diag(2,1,0,—1, —2). (6.3)

Observa que el quintuplete ex6tico no es un campo de calibre, por lo tanto, transforma ho-
mogéneamente con respecto a las transformaciones globales débiles: Vlj — UV, conU € SU(2)r.
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 ademas del Modelo Estandar, anadimos L py.., correspondiente a
1 i \Ty i 1 2 Ty ue
[rProca = —Z(Vuy) %4 + §mV(Vu) | e (6.5)

Los términos no minimales estan 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 "fijacion del



6.1.1 Limite no-relativista

au e"l una interacciéon de portal de Higgs la auto-interaccién de cuatro puntos més general
)

ara V, respectivamente. Las constantes x K// modulan las interacciones no minimales con los
)

bosones gauge del Modelo Estandar.

. b , 1 s AHV
Ly =ikgVFW,, VY +iYK VB,V +E(DMV“)T (D, V )+T(<I>T<I>)(VJV“)

+an (Vive) (Vive) +az (Vive) (Vive) +as (Viv?) (Vi)

Por supuesto, la interacciéon con el doblete de Higgs modifica el valor de la masa a nivel de
arbol de las nuevas particulas a través de la ruptura espontanea de la simetria.

La asignaciéon 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 eleccion atractiva para mantener la supresion de las interacciones
electrodébiles a nivel de arbol entre la DM y los nucleones, manteniendo el modelo viable bajo los
estrictos limites superiores en la seccion eficaz de deteccion directa WIMP-nucleon [29], mediada
a nivel de arbol por bosones Z. Por lo tanto, el candidato a DM es el tercer componente del
quintuplete, con namero cuéantico de isospin débil 0 y hipercarga nula. Cabe destacar que esta

eleccion para la hipercarga cancela completamente el término proporcional a x'.

6.1.1 Limite no-relativista

Para identificar observables de este escenario, ahora calculamos las sefiales indirectas de rayos
~ producidos por la aniquilacién de pares de DM en entornos astrofisicos especificos, enfocandonos
particularmente en el centro de la Via Lactea. Incluimos el efecto no relativista conocido como
el incremento de Sommerfeld, que considera la resummacion de interacciones entre estados inci-
dentes, lo que puede conducir a un aumento significativo en las secciones transversales relevantes
para esta estrategia de busqueda [8].

Con este fin, resolvemos la ecuacion de Schrodinger en el limite de baja velocidad de la teoria,
dada por

S0 ) ) =0, (©7)

1 d2 (Il + 1),
< L+ D) b—E5ab+V(7‘)ab—

My dr?,  Myr?

donde a caracteriza el estado inicial de dos particulas y b el estado final de dos particulas. Nos
interesan los estados de dos particulas neutras al calcular la aniquilacién de DM. My denota la
masa a nivel arbol de los nuevos bosones vectoriales, r representa la distancia relativa entre las

particulas, y F representa la energia cinética del sistema, definida como E = M‘i”2, 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) + Vhiges(7),
compuesto por interacciones de Coulomb y Yukawa. Un término imaginario proporcional a
I' = T'gauge + I'Higgs, conocido como el potencial absorbente, surge del limite de baja energia de

interacciones cuarticas. N cuantifica el niimero de grados de libertad de espin segtin N = (2[+1)2,

'Los parametros x, 'y 1/€ son, en principio, parametros libres; sin embargo, podrian desempenar 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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0(r) denota la funciéon delta de Dirac, y g.p(r) representa la funcion de onda que caracteriza el
proceso a — b. Para el calculo explicito de estos términos, consulte el Apéndice A.

Aunque en el caso general deben considerarse estados iniciales polarizados, la contribucién
dominante en el régimen de baja velocidad surge de la onda s, correspondiente a [ = 0. Por lo
tanto, nos enfocamos tnicamente en los casos donde el momento angular total es dado por el
momento angular de spin. Asi, omitimos el segundo término en la ecuacion (6.7).

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

9ab(r — 0) = dap, (6.8)

Jap(r = 00) = dab(E)eiV MvEr oxp ( log (2 MvET)> , (6.9)

VLT

donde d,4, es el delta de Kronecker, a es la constante de estructura fina, y dg, son los factores
de Sommerfeld. La condicién asintética 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 exdticos es menor que la de los bosones masivos en el SM.

Los factores de Sommerfeld se calculan al resolver la ecuaciéon (6.7) utilizando el método
de funciones de Green, empleando especificamente las ecuaciones de Schwinger-Dyson para el
sistema. Una vez determinados, se utiliza el teorema 6ptico, que relaciona la parte imaginaria
de las funciones de Green con la seccién transversal total de aniquilacién de DM promediada

térmicamente:

(ov) xxr =D > (D% )ab doa(E)d3,(E), (6.10)
ab J,Js
donde ¢ es una constante de normalizacion (2 para a = b, 1 para a # b). El indice fijo en 2
se relaciona con la definicion del vector § (ver Apéndice A), utilizado para denotar procesos de
aniquilacion de DM (VpVy — X X’) que involucran particulas del Modelo Estandar X y X'.
Para calcular las secciones transversales de aniquilacién total y parcial relevantes, utilizamos
Mathematica para resolver la ecuacion de Schrodinger y determinar los factores de Sommerfeld.
Consideramos dos regimenes de velocidad no relativista distintos: v = 1072 para evaluar sefiales
indirectas de halos galacticos de DM, y v = 0.3 para examinar el impacto subdominante del factor
de incremento de Sommerfeld en el calculo de la densidad reliquia.

Podemos expresar el vector (6.11) usando la siguiente transformacion: Vf = %(Vgﬂ FiVay),
donde V3, = V0 y Vjti f(vl“ T iVsu).

V=1 V2 (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 limite no-relativista, segtin se describe en [2].

V(@) = ——Ivo(@)ei(x)e™ + v (F)ef (x)e ™™ (6.12)

Vi(z) = [0y (B)ei(x)e™ + o (@)e (x)e ™ (6.13)

V.o (z) = [vi(f)e* (z)e™ ™ +u_(Z)e;(x)e™] (6.14)

Vit @) = =l @e@)e™ +ol_(@el(@)e™] (6.15)
Vi (@) = o @€ @) 4 o (@)™ (6.16)

6.1.2 Corriente no-relativista

Al aplicar los limites no relativistas a los campos segin 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 interaccién ciibica en estos campos.

Lowic = J4Au+ T4 Z, + (T, )W + (I, ) Tw— (6.17)

Ahora vamos a calcular las corrientes no relativistas del modelo de Materia Oscura Vectorial

Minima, comenzando con la corriente J{}.

Ta(z) =2 gW 20— (@)o-—(2) = vis (@) 014 (@) + (- @) (@) = vi@)Tor (@)] (6.18)
Tz(a) =4 ZW 20— (@)to-—(2) = vis (@) 014 (@) + (- @) 0 (@) = vs (@) @)] (6.19)
S (2) = ¢ [V2(0- (@) v (@) = vyt () s (2) + VB(oo(@) o (@) = vy (@)teo(@)]  (6.20)
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I (@) = L [Vato_ (@) o (@) — vs (@) oss (@) + VB0 (@) Tvo(@) — vo(@) s (2))|  (6.21)

mQ

6.1.3 Matriz Electrodébil

Bosones de gauge-Materia Oscura

Nuestro objetivo es considerar la aniquilacién de particulas de materia oscura en particulas
del modelo estandar. Para hacer esto, necesitamos centrarnos en pares como (vgvg). Sin embargo,
cuando se trata del intercambio de bosones Z y W+ mediados por particulas de materia oscura,
necesitamos considerar pares como vgvg, v+v— (aniquilacion de particulas cargadas de materia
oscura) y v4yv__ (aniquilacién de particulas doblemente cargadas de materia oscura). Por lo
tanto, lo que estamos tratando de hacer es derivar una accion efectiva que describa estos pares,

de la siguiente manera:

7= | L@’y (6.22)

La accion efectiva es:

IS - _ M 0 07,0 = 0 0.0 . —Mg|Z—7|
eff,l = 87T|f—117‘ (JA(x)JA(x 7y) + JZ(I')JZ(:E )y)e

+ 205y, (2) Ty (20, g)e” Mw ) (6.23)

En el limite no relativista, el primer término describe la interaccién coulombiana entre particu-
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 accion efectiva se transforma en lo siguiente:

Seffinn = — / dixdy s(z, ) Vyy (1T — )s(z,§) (6.24)

donde V,_v (|Z — ¢]) es la matriz de potencial electrodébil (interaccion de bosones de calibre

con materia oscura vectorial), con r = |¥ — ¥];

2 2(cdy + syeMzr)  3y/2e " Mwr 2~ Mwr
Vv (r) = ~Somélr 3v/2eMwr 0 0 (6.25)
2~ Mwr 0 8(c, + sie~Mzr)
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La interaccién de la materia oscura vectorial con el bosén de Higgs es:

1 1/2 1

7)2)\2 e—Mhr_|_26—MZr 4

Vi_y(r) = v ( p— ) 1/2 4 1 (6.26)
1 1 1

6.1.4 Matrices de Aniquilacién

Bosones de gauge-Materia Oscura

Las particulas de materia oscura decaen en particulas del modelo estandar, por lo tanto,
necesitamos calcular la matriz de aniquilacién, especificamente la interaccién entre los bosones
gauge y los vectores de materia oscura. Para lograr esto, debemos considerar los términos cuarticos
de la Lagrangiana (6.6). La accién efectiva correspondiente a estos términos cuarticos es la

siguiente:

Serro=—i Trin(A; QAL Q)
i

— / d*z (Qaa(z)® + Qzz(2)* + 2Qww (2)* + 2Qaz(2)?) (6.27)

:27T

Las matrices de aniquilacién para los bosones de gauge son:

\ 25 15 10
Fglfl/?/:?ﬁ\/ggﬁ 15 0 6 (6.28)
M\ 6 10 4
1t con(2) 25 15 10
2 =9 o8 n20 6.29
10 4
4 .4
I’ = 9w 1o 0 o
22 39\ /3re2m? Lo

(6.31)

4t 1 + cos(20)
FJ:2 — 9 Sw - 29
27 = Ganerm? 26 + s

(6.30)
16

I
o O O
[—

o © &

48



Chapter 6. Repesentacion Quintuplete de SU(2),

4 .4
J=0 _ 9 Cw

10 4
M= Jw {4 o g (6.32)
32/3162m2
vamgim? | o

44
_ % 1+ 20
32 g ( cos(20) + sinze)

= 6.33
64wE2m?2 26 ( )

4e2 s2, (14 cos(20)
/=2 — 9 ‘wsw in20
AZ 167€2m2 /6 + sin

1 0 4
r/=0 = Swsw [, o (6.34)
4 0 16

Bosén de Higgas-Materia Oscura

Estamos principalmente interesados en la interaccién cuértica entre el bosén de Higgs y el
vector de materia oscura. Para describir esta interaccién, necesitamos los términos cuérticos de la
Lagrangiana (A.42) y los campos vectoriales en su representacion de quintuplete de SU(2), segtin
se describe en (6.11), asi como el doblete del boson de Higgs de (4.23). La matriz de aniquilacion

resultante para la interacciéon entre el bosén de Higgs y el vector de materia oscura es la siguiente:

oz (1121
HV \ ap
v = 6.36
PV 16mm? 1/2 le 1 (6.36)
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Chapter

Flujo de Fotones de la Aniquilacién Vectorial de Materia

Oscura

7.1 Flujo de fotones provenientes de la aniquilacién de particulas

de materia oscura neutra

El flujo de rayos «y resultante de la aniquilacién de particulas neutras de Materia Oscura, como

se describe en [43], en una region del cielo con un angulo sélido €2 esta dado por:

dd 1 (ov), (dN;
— = —J(Q L 7.1
iz = 5 (i) "
Aqui, J(2) representa el factor astrofisico J, que mide la relevancia e interés del objetivo

astrofisico para la aniquilacién de Materia Oscura.

J(Q) = Algfd(l/dé plr(e, )] (7.2)

donde p[r(¢,1)] es la densidad de DM y depende del perfil astrofisico asumido. El factor
J para galaxias enanas es aproximadamente J ~ 10'9 GeV?/cm®, mientras que para la galaxia
de Andrémeda es J ~ 10?0 GeV?/cm®, y para el Centro Galactico de la Via Lactea, J =~ 10%
GeV?/em®. Si el angulo sélido cambia en un grado, el factor J experimenta un cambio aproximado
de J =~ 10%* GeV?2/cm? [44].

La distribucién, denotada como (dTN;'), caracteriza el nimero de fotones con energia E,,
mientras que (ov), representa la seccién transversal de aniquilacion promediada del i-ésimo canal
de aniquilacién. Esta cantidad depende del factor de ramificacion y se define como <m}>,w =
BR., x (ov) x x,. Aqui, (ov) vy, corresponde a la seccion transversal total para la aniquilacion
de Materia Oscura, como se muestra en la ecuacion (6.10).

Calculamos el flujo diferencial de fotones utilizando Mathematica, siguiendo la metodologia
descrita en [45]. En las Fig.(8.4) (8.5) mostramos el flujo de fotones para varios canales de
aniquilacion: vy, WYW =, ZZ y hh. Comparamos dos casos caracteristicos 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 seccién transversal en funciéon de la masa. Los graficos revelan un aumento significativo



7.1 Flujo de fotones provenientes de la aniquilacién de particulas de materia oscura
neutra

en el primer caso, con el flujo mas prominente originado en la aniquilacién hacia bosones débiles
cargados y particulas de Higgs.

En las Fig.(8.4) (8.5) presentamos el flujo total de fotones para la deteccion indirecta de Materia
Oscura, comparando con un escenario tipico 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 parametros sean accesibles a los detectores de fotones actuales y planificados. Esto
es especialmente relevante dado los menores indices de deteccién directa calculados en secciones

anteriores.
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Resultados

8.1 Resultados Sommerfeld enhancement

Ahora, tenemos todos los ingredientes necesarios para calcular la seccién eficaz promediada
térmicamente (ov) utilizando la ecuacion (6.10). Cuando expandimos sobre todos los canales de

aniquilacion, (ov) toma la forma:

(ov) = (V) - + (0V) 27 + (oV). ., + (V) £, + {oV) ), - (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 (kx = 0), mientras que en la segunda figura
usamos k = 1. En ambos casos, hay varias caracteristicas destacables de la mejora de Sommerfeld
que merecen discusion. En primer lugar, como es habitual, la SE es un fenémeno dependiente de
la velocidad. Por ejemplo, no se observa ninguna estructura para una velocidad relativa de v = 0.3
(lineas discontinuas en las figuras 8.1 y 8.2), que es representativa del Universo temprano, cuando
se formo la densidad de reliquia. En contraste, para velocidades més pequenas, como la esperada
en la galaxia (v = 1073), aparecen oscilaciones y resonancias significativas. Hemos observado que
las pequenas oscilaciones dependen de las interacciones mediadas por el bosén de Higgs. De hecho,
vemos que se atentian para valores grandes del pardmetro A. Interesantemente, la presencia de las
interacciones no minimales introduce una resonancia adicional a una masa mas baja. Sin embargo,
los términos k no modifican significativamente el tamano 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 6rdenes

de magnitud, para todos los valores de la constante de acoplamiento del portal A.
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enhancement
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Flgure 81 Seccion eficaz de aniquilacion (representacion fundamental spin-1 de SU(2)r ) para el proceso vgag —> SMSM con
el factor de Mejora de Sommerfeld, considerando velocidades v = 10~3 (Halo galdctico, mostrado como lineas continuas, verde, azul,
negra y gris) y v = 0.3 (Densidad de reliquia, indicada por lineas discontinuas), y diferentes valores de la constante de acoplamiento
del portal de Higgs X\, con k1 = kg = 0. La linea verde indica que es la representacion de triplete de spin-1 de SU(2)y,, mientras que
la linea roja indica que es la representacion de doblete de spin-1/2 de SU(2)p,.

En los gréficos 8.3 calculamos el factor de Sommerfeld Enhancement para [ = 1 (momentun
1(1+1)

7+ tiene
mr

angular orbital) (77), para k = 0 no tenemos un peak de resonancia ya que el término
mayor predominancia sobre el potencial, para x = 1 aparece un peak de resonancia aproximada-
mente a los 5 TeV ya que el potencial es mas grande por el término no minimal del lagrangiano

(4.2).
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Figure 8.2: Seccion eficaz de aniquilacion (representacion fundamental spin-1 de SU(2)r ) para el proceso voag — SMSM con

el factor de Mejora de Sommerfeld, considerando velocidades v = 10-3 (Halo galdctico, mostrado como lineas continuas, verde, azul,
negra y gris) y v = 0.3 (Densidad de reliquia, indicada por lineas discontinuas), y diferentes valores de la constante de acoplamiento
del portal de Higgs X\, con k1 = kg = 1. La linea verde indica que es la representacion de triplete de spin-1 de SU(2)y,, mientras que
la linea roja indica que es la representacion de doblete de spin-1/2 de SU(2)p,.
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Flgure 83 Seccion eficaz de aniquilacion (representacion fundamental spin-1 de SU(2) ) para el proceso voag — SMSM con el

factor de Sommerfeld enhancement, considerando velocidades v = 103 (Halo galdctico, con portal Higgs X = 0.5 .
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8.1.1 Flujo de Fotones de la Aniquilaciéon de Materia Oscura

Utilizando las expresiones anteriores, calculamos el flujo de fotones resultante de la seccion
eficaz de aniquilacion (6.10), que sirve como método para la deteccion indirecta de la Materia
Oscura (DM, por sus siglas en inglés). Esto implica la integracion de la ecuacion (7.1). Las
figuras 8.4 y 8.5 muestran el flujo de fotones proveniente de la aniquilacién de VDM por segundo
para kK = 0 y K = 1, respectivamente. En todos los casos hemos utilizado A = 0.5. Nuestras
construcciones no estan limitadas por Fermi-LAT, ya que nuestra region de interés esta por encima
de 1 TeV, que no es probada por Fermi-LAT; por lo tanto, en los graficos, comparamos con la
sensibilidad proyectada de CTA [46]. Podemos ver que para valores bajos del acoplamiento Higgs-
DM, CTA solo puede probar la regiéon alrededor de la gran resonancia, mientras que para valores
més grandes, CTA podra observar o descartar toda nuestra region de interés. El perfil de DM
utilizado es el perfil de distribucion Navarro-Frenk-White (NFW), y utilizamos el flujo manual de
deteccion indirecta de materia oscura [47].

Presentamos las senales de flujo de fotones resultantes de la aniquilaciéon de particulas VDM
desde el centro de la galaxia para diferentes estados finales (yy, WTW ™, ZZ, y hh), con un angulo
solido de 1°, comparado con la secciéon eficaz canénica con una masa de 100 GeV y la sensibilidad
de flujo diferencial de CTA. Mostramos diferentes resonancias para la seccion eficaz con SE (pico)
y una parte no resonante (pozo), donde la SE muestra un gran flujo de fotones que podria indicar

un universo actual.
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Flgure 85 Flujo de fotones resultante de la aniquilacién de particulas de DM, asumiendo el perfil NFW. Consideramos una region
del centro de la Via Ldctea con un dngulo sélido de AQ = 0.96 x 102 sr (ver Tabla 2 en [}5]). Fijamos €' = —1.5.
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Chapter 8. Resultados

8.1.2 Representacion quintuplete de SU(2),
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Figure 8.6: La linea negra representa la Seccion Eficaz de Aniquilacion candnica, Mgy = 1071
(lineas azul y roja), Agyv = 1 (lineas verde y naranja) con velocidad 1073 (linea continua) y 0.3
(linea discontinua) con (-1 = —1.5) para la aniquilacion vovg — SM SM.

La seccién eficaz de aniquilacién con mejora de Sommerfeld exhibe caracteristicas distintivas
(Figura: 8.6). La mejora de Sommerfeld es prominente a bajas velocidades (1073, linea continua),
pero disminuye a velocidades més altas (relicto) (0.3, linea discontinua).

En la Figura (8.6), las caracteristicas resonantes se hacen evidentes a velocidades mas 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 podria proporcionar una explicacién para el aumento observado en los
positrones de rayos cosmicos de alta energia en el universo. Este efecto demuestra una dependencia
de las propiedades de las particulas de Materia Oscura, ofreciendo informacién sobre la masa de

la Materia Oscura.
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8.1.2 Representacion quintuplete de SU(2)y,

Flujo de Fotones para representacion Quintuplete

En el grafico 8.7a, el proceso que ocurre es la aniquilacion de dos particulas DM neutras en
dos fotones con una seccién eficaz de 1.08 x 10722 em3/s con una masa de 23.1 TeV en el pico
resonante (linea roja). Tenemos una region en nuestro modelo donde no hay un pico en la seccion
eficaz (ov) = 6.79 x 1073 em3 /s con una masa de 27.65 TeV (linea verde). En el grifico 8.7b,
tenemos la aniquilacion de dos particulas DM neutras en un par de bosones W* con una secciéon
eficaz de 8.89 x 1072! ¢m?3/s con una masa de 22.6 TeV en el pico resonante (linea roja). Tenemos
una regioén en nuestro modelo donde no hay un pico en la seccion eficaz (ov) = 8.4 x 1072 em3/s
con una masa de 27.39 TeV (linea verde). En el grafico 8.7¢, tenemos dos particulas DM neutras

072! ¢m3/s con una masa de

aniquilando en dos bosones Z con una seccién eficaz de 1.09 x 1
22.6 TeV en el pico resonante (linea roja). Tenemos una region en nuestro modelo donde no
hay un pico en la seccién eficaz (ov) = 6.08 x 1072cm3/s con una masa de 27.54 TeV (linea
verde). En el grafico 8.7d, tenemos un proceso de aniquilacion de dos particulas DM neutras en
dos bosones de Higgs con una seccion eficaz de 1.15 x 102! ¢m?/s con una masa de 22.7 TeV en
el pico resonante (linea roja). Tenemos una regién en nuestro modelo donde no hay un pico en
la seccién eficaz (ov) = 5.63 x 1072cm? /s con una masa de 27.74 TeV (linea verde). Las lineas

negras corresponden a la seccién eficaz canénica (3 x 10726 ¢m3/s) con una masa de 100 GeV.
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Flgure 87 Flujo de Fotones de Aniquilacion de particulas neutras de Materia Oscura en la representacion quintupleta de SU(2)p,,
con el perfil NFW con una latitud de linea de vision de 0° y una longitud de linea de visiéon de 1° en grados donde el flujo de fotones
se mide en el centro de la galazia. Mostramos la sensibilidad diferencial de CTA, asumiendo un tiempo de observacion. de 100 horas.
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Conclusiones

Podemos inferir que para este modelo hay un Sommerfeld enhancement, pero la secciéon eficaz
de aniquilacién 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 = 1073, que es la velocidad del halo galactico (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 representacion fundamental de SU(2), (para la representacion quit-
ntuplete de SU(2)1, 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 seccion eficaz de aniquilacion podria explicar
de manera indirecta el aumento de positrones en los rayos cosmicos en el universo. Este efecto
podria indicar que hay una dependencia de las particulas de materia oscura, y que hay una parte
resonante que podria proporcionar informacién indirecta sobre la masa de la materia oscura.

Para el flujo de fotones a partir de la aniquilacién de particulas de materia oscura neutras
medido del centro galactico, donde usamos el perfil de Navarro-Frenk-White (NFW) que esta
relacionado con la densidad de nimero de particulas de materia oscura, donde medimos el flujo
en un peak de resonancia de la aniquilacién de la seccién eficaz, donde lo cual es mayor al fujo
de la seccion eficaz canonica térmica, pero también se midi6 este flujo en una zona donde no hay
peak, donde es menor este flujo al de la seccién eficaz candnica, para la zona del peak deberiamos

tener suerte de encontrarlo, para un universo actual.
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Appendix

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 cubicas y cuérticas en los campos.

(DMVM)T(DHVM) ~ Ecubic + Equartic

(A1)

donde con el lagrangiano ctibico obtendremos las matrices electrodébiles y con el lagrangiano

cuértico obtendremos las matrices de aniquilacién.

Integrando las Particulas Relativisticas
La accién podemos separalas como:
Stot = Sgauge,kin + Sgauge,V

La accién cinética es

1
Sgauge,kin = §ATAO-A = / d4xd4y .AT(x)AO(x, y)A(y)

A
VA
con A =
W
W+
52 0 0
0 6%+ M2 0 0
Ao(z,y) = z 54 —
0 0 0 5% + M%,

Para las acciones ciibicas y cuérticas tenemos que:

(A.2)

(A.4)



A.0.1 Gauge-Materia Oscura

Sgauge,V = Scubz'c + Squartic (AS)

con

Seuvic = TTA = / d'x (Jﬁ(x)Au(w) + JY(2) Zu(x) + JE (2)W, (2) + T, (2) W, (x)) (A.6)

Smartic = A1QA = [ d'za'y Al Q(a, 1) Alw) (A7)
con
JA
— JZ
7=7 (A.8)
Jw+
y
Qaa(z) Qaz(z) Qaw(r) Qhy(z)
Qaz(x) Qzz(z) Qzw(r) QL (z) | 4
Qz,y) = 8 (z — A9
U @) Q@) Quwt) 0 v e
Qaw(r) Qzw(w) 0 Qhyw ()
Con esto, la accion total es:
Siot = %ATAA (A.10)

con A = Ag+20. 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 permutacion de su

tercer y cuarta componente. Ademas notar que J.A = A7, entonces la integral de camino es:

Zot = / DA exp (;ATAA + jT.A> (A.11)

Paraca hacer la integracidn, consideraremos campos oscilatorios alrededor del valor esta-

cionario de la accién, que es la solucién clasica, con

Ay =-A"17 (A.12)
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Entonces haciendo el cambio en la ecuacion (A.11), la funciéon particion queda como:

Ziot = €xp <—;\7TA_1\7> (/ DAexp (;ATAA>> (A.13)

La integral puede ser resuelta y queda como:

/D.A exp <;ATA.A> = N (DetA)™! = NTrlog A (A.14)

con N una constante arbitaria, entonces la funcion particiéon queda como:

Zior = Ne'Sets (A.15)

con

1 .
Seff = —ijA‘lj + %TrlogA (A.16)

El objetivo es simplificar la acciéon efectiva lo més posible. Por otra parte, debemos expandir

A en términos de @, que es proporcional a los acoplamientos de gauge, cual es:

AT = (A —20)7 = At - 241 0A ! (A.17)

El segundo término de (A.17) u cada corriente J son cuadraticos en los campos de materia

oscura. Como no consideramos interacciones con seis patas, podemos asumir que

TANT =T8T (A.18)

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

%Tr log A = %Tr log [Ao(1+2A,1Q)]
= %TT [log Ag + log(1 + 2A61Q)]

1 _ _ _
=3 [Trlog Ag + 2T log(Ag LQ) — 2Trlog(A 1 QA 1Q)] (A.19)

de la tltima linea de (A.19) el primer término contribuye a Ny es un término irrelevante a
la acciéon efectiva. El segundo término es cuadratico en los campos de materia oscura y cuentan

como correciones radiativas a la masa. Entonces la accion efectiva es:
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A.0.1 Gauge-Materia Oscura

Seff = Sepfa + Sefs2 (A.20)
Sefr1 = —55 AT (A.21)
Sefra = —iTrlog(A;' QA;' Q) (A.22)

Necesitamos calcular la matriz electrodébil con la accion efectiva (A.21) del lagrangiano (4.2),

luego, tenemos lo siguiente:

1
Seff1 = 2/d4xd4y J“T(y)AaLV(x,y)J”(:C) (A.23)

Ahora calculamos la accion efectiva Serr1 (A.23) en el limite no-relativista, con:

1

peawr 0 0 0
1
d'q O g Y 0
AL ) = _/ iq(z—y) g z A.24
0 ,Ul/(‘r y) (27’[')46 O 0 q27]\412 — 0 gNV ( )
w
1

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

obteniendo:

4, 74, 74 p p 1

S = [ L2EU ) (LI 0) | T 1) | Wi M)
’ 2(2m)4 g% + i€ q@® — M3 +ic q? — My, +ie

Ahora debemos encontrar el limite no-relativista de (A.25), pero tenemos las corrientes rela-

tivistas de gauge escritas como Jy = (J‘O/, J_{/), donde V es cualquier bosén de gauge, con esto,

cada término de(A.25) puede ser escrita como:

@Iy wly) _ R ,  R@RW" | T@)va() (A.26)
q> — ME + ie ¢ + ie (% +ie)(¢> — ME +ie)  ¢®> — M +ic '

El tercer término de la ecuacion (A.26) tiene interacciones magnéticas entre las corrienter, para
corrientes no-relativisticas, necesitamos que |Jy | < J‘(}, 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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9 . .
/d4xd4yd4q eiq(mfy) J\g(m)J\(}(y)qO — /d4wd4yd4q eiq(ﬁfy) Jg(.’IJ)Jg(y)

; (¢* + M{)(q* — M7 + i)

(A.27)

Por | v% ‘il? |< My, podemos inferir que |J8| < J‘(} y el efecto retardado pueden ser cancelados

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

drq  eta(z—y) dBa  el1z—y) e~ My|Z—7
| o i) [ 5t — 5 — ) (A.28)

@) @+ M2 (@r) @ + M2 Il —

Reemplazamos en la ecuacion (A.28) en la ecuacion (A.25), obtenemos la siguiente accion

efectiva en el limite no-relativista:

d4zd3 L o
Sefpa=— / Sl — g1 (PA@IRE) + T @) TG0, eI 4 20 (@) - (o, e M)

(A.29)

El primer término en la ecuacion(A.29) describe el potencial de Coulomb entre las particulas
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 Representacion Fundamental de SU(2),

Debemos considerar tinicamente pares como un vector (6.22), el otro conjunto de particulas

esté prohibido. Por lo tanto, las corrientes en el limite no relativista son:

T4 @) T2, §) = =26 (ew (1 = (k1 + 52) — swiy)*(=[v] ()0l (2%, Pos (@)o_ (% )] (A:30)

= (vb@)al(=®, Pro@)ao(a’, ) )] (A.31)



A.0.3 Boson de Higgs y Vector de Materia Oscura

, 3 ?
R @)@, == | (§ - 2V2) G+ ) + 202
g [of(@)al (o, D)o (@)o- (2%, §) = ol (@)l (2%, Pao(@)uo(a®,7)]  (4.32)
Donde sy = sinby, ey = cosbOw y tyw = tanfyy. Aqui, los términos omitidos son aquellos

que no conducen a pares vgvg, apdo, Voao y v+v—. Al sustituir estas corrientes en la ecuacion
(A.29), obtenemos:

Sefann = — / dixd®y s(z, ) Vyv (1T — )s(z,§) (A.33)

donde Vy_v (|# — ]) es la matriz electrodébil, con r = | — y], por lo tanto:

4q%eMzr 0 0 0
V() = s 0 4q®eMzr 0 0
9= 8mr 0 0 16a2eMzr b2e—Mwr
0 0 beMwr  q2e=Mzm — 2y (1 — (k1 + K2) — switd,)?

(A.34)

con a = (cw (k1 + k2) + sw), b= (2 — 2v2) (k1 + K2) +2V2

A.0.3 Bosén de Higgs y Vector de Materia Oscura

Ahora estamos utilizando el gauge de Feynman, la masa de los bosones de Goldstone ¢, ¢%*
y ¢T del doblete (4.23) son My y My . Las particulas del Higgs son mucho mas ligeras que las
particulas de materia oscura. El lagrangiano de interaccion (A.35) entre el boson de Higgs y el

vector de materia oscura es:

A
Lav = =2a(8'0)(VIV) = xa(@V,) (V16) = S |61V (6'V) + (VM e)(vfe)|  (A39)
Necesitamos construir pares como vgvg, Voag, apag y v+v—_ reemplazando en la ecuacion (6.11),

(4.23) dentro de (A.35), por lo tanto, obtenemos:

8\%a 0 0 0
)2 0 8\a 0 0
Vv =gt | 0 o %()\2 FA3)2a (g + 2M)2eMwr (A.36)
0 0 (/\3 + 2)\4)2€_MWT )\ga

esta es la matriz electrodébil (Interaccion del boson de Higgs Materia Oscura)
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A.0.4 Representacion Quintuplete de SU(2),,

Jg(ﬂJg(ﬁ,J) = —g°cy [81}1+U1,U++U,, + 21}11}11@1},} (A.37)
Jg(x)Jg(xO,y_j = —g°s%, [SULFUT,,UJFJFU,, + ZUIFUT,UJFU,] (A.38)
Jo Jo 0 ) = — 290" ot 20l of
w, (@) Jw_ (27, y) g [2vi vl _vyvo + 20 v vp oo
+ 31}8@8141)_ + 3vlvivovo] (A.39)
S = [ dady s(a,) Vowuge ()52, (A.40)

con r = |Z — ¢, la matriz electrodébil para la interaccion gauge-DM quintuplet es:

) 2(c2 + she Mzry  3y/2e~Mwr 2¢~Mwr
Vv (r) = —33 3v/2e~Mwr 0 0 (A.41)
™ 2~ Mwr 0 8(cdy + sheMzr)

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

Afv(h+h%) v « —+ 01,0 —— ,
Lhv=5 |5+ E(qso —¢0) | [2V, VT + VIVOR 4 2V - V] (A.42)
Al utilizar el limite no-relativista (6.13), (6.14), (6.12), (6.15), (6.16) y utilizando la notacion
vectorial (4.23), obtenemos la matriz electrodébil de la interaccion del Higgs con el quintuplete

como:

1 1/2 1
22 —Mpr —Mygr
veA e M 4 Qe Mz )
Viv(r) = i e ) 1/2 4 1 (A.43)
ad 11 1
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Appendix E

Matrices de Aniquilacién

B.0.1 Interacciéon Gauge-Materia Oscura

Las particulas de materia oscura vectorial no relativista pueden aniquilarse en particulas rel-
ativistas (bosones de gauge SU(2)r). En la teoria cuantica de campos efectiva, las aniquilaciones
se describen mediante un potencial imaginario o un término absorbente en la accién que permite
la desaparicién de pares de particulas no relativistas. Podemos decir que los términos absorbentes
provienen de Scrro (A.22). Podemos interpretar Seyso en términos de diagramas de Feynman,
donde la matriz A ! 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 cudrticos en un diagrama de Feynman

Entonces, la accién efectiva del término absortivo es:

Seffo = —iTrlog (A;'QA;1Q)
d4q dk eiq(z—y) eik(w—z)
(2m)* (2m)* g% +ie k% +ie

= —4i/d4xd4yd4zd4w Tr(9Q(y,2)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:

— —27id(q?) (B.2)

Por lo tanto, llevamos a cabo la integraciéon sobre la componente temporal del cuadrimomento
haciendo que d*¢d(¢?) — % cuando las particulas de gauge estan on-shell, la integracion del

cuadrimomento es:



B.0.2 Representacion Fundamental de SU(2),

= ——0'z—y) (B.3)

d4q dk eiq(m—y) eik(w—z) i
/ (2m)* (2m)* ¢% +ie k% +ie 87

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

B.0.2 Representacion Fundamental de SU(2),

Necesitamos pares como VoVp, ViV, VoV and V V_, entonces

Seff2 = i / d*z (Qaa(z)? + Qzz(2)* + 2Qww (2)* + 2Qaz(2)?)

— _/ d4xf[2wjvy—v+ YW 2W (V) VO W e
+ Ay {sin® O (1 — tan Oy ) (V) VO ¥ + 2sin® Oy V, VT ¥V} A#

+ 2, {(tan2 By sin’ Oy — sin Oy cos Oy ) (VO)* VO ¥ + 2sin? Oy V7V vy zr
+ A, ((sin Oy (2 cos Oy — sin Oy (1 + tan Oy ) ) (V) VO ¥

+ cos(20w ) tan Oy V, VT V) ZH

+ Z,,(sin Oy (cos Oy — sin Oy ) (V") VO ¥

+ tan Oy (cos? Oy — sin? Oy )V, VT AP (1 +1+141)

= _f[zwjvyw YW 2W, (V) VO W
+ Ay {sin® Oy (1 — tan Oy ) (V) VO ¥ + 2sin® Oy V, VT ¥V} A#

+ Z,, { (tan® Oy sin® Oy — sin Oy cos O ) (V,))* VO ¥ + 2sin® Oy V, V' ¥} ZH

+ A, ((sin Oy (2 cos Oy — sin Oy (1 + tan Oy ) (V,2)* VO ¥

+ cos(20w ) tan Oy V, VT V) ZH

+ Z,(sin Oy (cos Oy — sin Oy ) (V) VO ¥

+ tan By (cos? Oy — sin? Oy )V, VT V) AH) (B.5)

En términos de o s’vectores, la accién efectica es:
Sepga =2 [ abad®y s, Tgunged® (s~ ol)s(.5) (B.6)

Los términos @ son :
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Appendix B. Matrices de Aniquilacién

4
g — v * 14
Qhyw (@) = L (Vv 4 (V) vy (B.7)
4 . . . .
= (Vv 4 (VYOI () v

+2(V)) VeI (V) V)

4

QZA(;L‘) = 274 [(1 _ tanew)Z((VUO)*VO 1/)2 +4(V;V+ u)2 + 4(1 . tanew)(VVO)*VO uV;V+ 11]
(B.8)
4
Q% ,(x) = gj[(taHQ Oy sin? Oy — sin By cos Oy )2 (VO VO )2 + dsin Oy (V, VT V)2

— 4sin? Oy (tan? Oy sin? Oy — sin Oy cos Oy ) (V) VO YV VT V] (B.9)

2 2 2

2
Q) = - [(cos by — sin )X (V) V" ¥)2 + mcos Ow (V, V' 7)2

+ (cos By — sin Oy )1 (1 + tan Oy )2 (VO VO YV -y T ¥ (B.10)

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

donde

ei(p-)ej(p+) — Sy (B.11)

con las matrices de suma de momentun angular

100
0,0 1
5% =—5|0 10 (B.12)
00 1
. 0 0 —1 . 0 7 0O 0 -1
Sth=210 0 —i SLO_% —i 0 0 st=t==fo o (B.13)
1 i 0 0 00 1 —i 0
A 0 0 -1 e
5§22 = -1 0 s#t==-10 0 —i - -1 0
2 , V6
0 0 0 -1 —i 0 0 0 2



B.0.2 Representacion Fundamental de SU(2),

(00 NEEA
5277125 0 0 —i SQ’*2:§ —i —1 0 (B.14)
1 —i 0 0 0 0

Usamos los vectores de polarizacion para fotones como:

Fcosf +cosf
e (k) = LI e (ko) = 1 i (B.15)
i NG i NG - .
V2 +sinf V2 Fsinf

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

2 0 0 0 200 0
=0 _ 29" 0200 r=2 _ gt (1+3cos(29)+sin29> 0200
YW eaBrm2 |0 0 1 1 WW = 64rm? 2v6 001 1
0 0 1 1 001 1
(B.16)
26 0 0 0
4 0 22 0 0
M =——— B.17
AT 08Bz [ 00 0 @ 4a? (B.17)
0 0 4a® 4
2¢2 0 0 0
4 1+ 3cos(26) 0 22 0 0
MRt = in? 0 B.18
A4 2567Tm2< N 0 0 a 4a2 (B.18)
0 0 4a®> 4
con a = (1 — tanfy)
202 0 0 0
[I=0 _ g* 0 20> 0 0 (B.19)
77 T 198VBrm2 | 0 0 202 —dc '
0 0 —4c 4sin*Oy
20 0 0 0
4 1+ 3cos(26) 0 20 0 0
32 = g < —|—sin29>
2Z 7 256mm?2 24/6 0 2v? —4e

0 0 —4c 4sin*Oy
con b = (tan? Oy sin? Oy — sin Oy cos Oyy) y ¢ = sin? Oy tan Oy (sin? Oy — cos? Oyy)
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2 0 0 0
Y e2g2 0 d* 0 0
Iy =— 2 B.20
A2 " 98 Brm2 | 0 0 d ! (B.20)
0 0 f sin?(20y)
cos? Oy
Z 0 0 0
2
rJ=2 _ eg? 1+3€08(29)+sin29 0 d 02 0
AZ T 256mm? 276 0 0 d f
sin?(20w)
0o 0 f :
cos? Oy

con d = (cos By —sinfy) y f = (cos by — sinfy)*(1 + tan Oy )?

B.0.3 Interacciéon Higgs-Materia Oscura

El lagrangiano (A.35), nos permite obtener términos cuarticos de la accion efectiva, estos
términos nos dan la matriz de aniquilaciéon de la interacciéon entre el bosén de Higgs y el vector de

materia oscura, debemos operar con el vector en SU(2)r, (6.11) y el doblete del boséon de Higgs

(4.23), luego

2 (053 * 10
ﬁQuartic h=V = _)\2[<¢¢+ + % - ZW\/;QZ)) - (¢0)2> V;;VJFM (B21)
2 (023 * 10
+ <¢_¢+—{—};—Z(¢ h\-}—ﬁh ¢ ) _(¢0)2> VS*VOP']
—A3[p VIV TH 4 \}Q(wo +h)oTV VO \2(—@0* + Rt VIV T
h2
+ (A - ) v
h? 0\2 0/ 0px
+ (55— @) vevor)
—A4[<—Z¢O* + \};;) (bfv,u,JrVo,u_‘_ <—Z¢)0*+ \};;) ¢7v,u0V+,u

! <h2 VARG + (¢°*>2> VIVt (wo " %) Sy

2
+ (wo + \%) PV 4+ (—(¢0)2 + };) VO]

Los términos permitidos son VoVp, VoV, Vo'V and V. V_, porqué necesitamos términos neu-

tros, la matriz de aniquilacién es:
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B.0.4 Representacion Quintuplete de SU(2),

3 2
<2 + \/§> A0 0 0
1 0 g)\i 0 0
"V 32mm? 1 1
0 0 1(7/\3 + 623 + 5A2) 5()\3 +2)04)2
1 3
0 0 5 (As +20)? T+ (et Ag)?

B.0.4 Representacion Quintuplete de SU(2),

Sessa =g | 4 (Qaa@) + Quz(@)? + 2Qww(@) + 2Qaz(a))

con los términos @@ como:

_7

= & (5VTHY Y 4 3V Oy 4 oy Ty mY)

Qww ()

2
Quz(z) = Z—SS%/V(V—"_“V_V AV )

2
Qualz) = Z—gc%V(V+“V_V F 4y YY)

2
Qaz(x) = Z@CWSW(VWV*” AV TRy )

Las matrices de aniquilaciéon para los bosones de gauge son:

\ 25 15 10
M) = —m—— |15 0 6
B2vanetm? \
L 14 cos29) 25 15 10
FJZQ — g COS . 29
ww 647r£2m2( 2/6 e 165 100 i

80

(B.22)

(B.23)

(B.24)

(B.26)

(B.27)

(B.28)

(B.29)



Appendix B. Matrices de Aniquilacién

4.4
J=0 _ 9 Sw

10 4
32v/37£2m?
S VR

4.4

_ 1 + cos(20) ‘

R *0
2z 64wE2m?2 26 tsn

' 10 4
J=o_ I w 00 0 (B.32)
AA — .
32v/37£2m?
Vvamgim? | o

10
00 (B.31)
4 0 16

et 1 + cos(26) Lo
_ g ey cOS .9 o
32 = < +sin*0) [0 0 0 (B.33)
64mE2m?2 26
¢ f 4 0 16
1 0 4
4.2 2
= 9 Cy Sy o)
M7 =-"2C%"10 0 0 (B.34)
8v/3 2012
VaREm |
1 0 4
4.2 2
J=2 g cysy (14 cos(20) .9 .
A2 = 1one7m? < Wi + sin“0 Z g 106 (B.35)

Ahora estamos tomando los términos cuarticos del lagrangiano no minimal del bosén de Higgs

y la materia oscura mediante la interaccion (A.42).

A h?
Lowarth—v = 5 [¢—¢+ +5+ ¢3} 2V, V4 VIV 42y mm v (B.36)

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

0532 1 1/2 1
Iy v = HY B.37
"V = 6m M2 1{ 2 ‘11 1 (B.37)
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